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INTRODUCCION

Un proyecto docente es un trabajo reflexivo clave en la practica educativa del profesor.
Consiste en estructurary planificar una asignatura, marcando los objetivos formativos, de-
tallando los contenidos y explorando las estrategias idoneas, para lograr que los alumnos
alcancen aquellos con éxito. Todo ello, a través de actividades atractivas y al tiempo lo mas
formativas posible. Para llevarlo a cabo, es muy importante adecuar los objetivos propues-
tos al contexto donde se impartirad la docencia, teniendo en cuenta tanto las atribuciones
profesionales de los futuros egresados como la normativa y filosofia de las instituciones
en la que se imparte, garantizando asi la calidad y sostenibilidad de la oferta formativa
disefada.

Eldesarrollo de esta memoria constituye el presentado en el concurso para la provision
de la plaza DF1587 del cuerpo de profesorado titular en la Universidad de La Laguna del
area de conocimiento de Astronomia y Astrofisica, segun la publicacion en el BOE del dos
de diciembre de 2021. En virtud de lo anterior, para poder concursar y en cumplimiento
con la legislacidn vigente, presento en esta memoria el proyecto docente correspondiente
a la asignatura “Fisica de Objetos Compactos y Procesos de Acrecion”. Este proyecto se
ha escrito considerando la experiencia docente del candidato como profesor en distintas
areas de la astrofisica que, por suamplia variedad, son objeto del perfil docente de la plaza.
En la imparticion de asignaturas de astrofisica, fisica y matematicas, el aspirante cuenta
con una experiencia docente de mas de quince afios y acumula mas de mil novecientas
horas de ensefanza.

La elaboraciéon no solo constituye un formalismo, sino que permite al docente realizar
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un proceso de reflexién sobre la funcidn de la universidad y el papel del profesor universi-
tario en nuestro tiempo, por un lado, y enfrentarse al reto que implica programary prever
la creacion y definicidon de una asignatura, reflexionando sobre los objetivos, procesos y
resultados que han de configurar su docencia en la universidad. De la misma manera que
para resolver un problema de astrofisica resulta imprescindible tener en cuenta las condi-
ciones de contorno que lo definen, acotan y configuran, también en la elaboracién de un
proyecto docente existen unas condiciones ambientales que son determinantes a la ho-
ra de estructurar, definir sus objetivos, desarrollar y establecer su aplicacién definitiva de
forma efectiva.

Este proyecto consta de dos partes diferenciadas. La primera, llamada “Proyecto docen-
te”, incluye a su vez dos bloques tematicos. El primero analiza a lo largo de tres capitulos
el contexto social, institucional y académico donde se exponen los distintos factores que
influyen en el disefio del proyecto docente propuesto. El segundo bloque se dedica princi-
palmente al desarrollo del programa docente de la asignatura a través de dos capitulos. En
este bloque se desarrollan los elementos basicos del programa que aparecen presentados
de forma genérica en la guia docente de la asignatura. En concreto, las competencias, los
contenidos, la metodologia docente y el sistema de evaluacién utilizado con el objetivo de
asegurar el desarrollo de las competencias y la consecucién de los resultados de apren-
dizaje establecidos. Este bloque también recoge el plan de trabajo de nuestra propuesta
para esta asignatura, “Fisica de Objetos Compactos y Procesos de Acrecion”, impartida en
el Departamento de Astrofisica de la ULL.

La segunda parte, tal como indica su nombre, se dedica por completo al “Proyecto de
investigacion” en el que se expone el tema que se propone, la astrofisica que podremos
hacer con la captura por ondas gravitacionales de objetos compactos de masa estelar por
agujeros negros supermasivos. Este tipo de fuente de ondas gravitacionales nos permitira
hacer una cartografia del espaciotiempo cerca de uno de estos agujeros negros.

Pau Amaro Seoane
Valencia, veintinueve de marzo de dos mil veintidds
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Bloque 1. Contextualizacion



CAPITULO

1

ESPACIO EUROPEO DE
EDUCACION SUPERIOR

1.1. Introduccidén

Las condiciones en las que se desarrolla un proyecto docente son esenciales para el
correcto desarrollo del mismo. Asi, su planteamiento debe tener en cuenta tanto el con-
texto social como el académico para que pueda tener éxito y no se vea relegado a ser una
mera reflexion quimérica. Por lo tanto, en esta seccidn, recapitularemos los diversos facto-
res que pue- den condicionar este Proyecto Docente, desde las directivas marcadas por la
Unidn Europea hasta el plan de estudios, pasando por las caracteristicas mas destacables
que se definen en la ley de ensefianza universitaria espafiola.

1.2. Launiversidad en el contexto europeo

La educacidn en el marco europeo es anterior a la creacidn de la propia Unidn Europea.
Asi, los rectores de hasta 430 universidades europeas firmaron en septiembre de 1988 la
“Magna Charta Universitatum” que sanciona los principios irrenunciables de las universida-
des: libertad, conocimiento, investigacion y ensefianza sobre la base de la nueva movilidad

10
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y elintercambio internacional de estudiantes, investigadores y docentes universitarios. Sin
embargo, esta declaracién de principios adquiere un caracter mucho mas formal cuando
se forma la Unidn Europea en 1993. La implicacion de la Unién Europea en el modelo edu-
cativo de la Universidad empieza en mayo de 1998, cuando los ministros de Educacién de
Francia, Italia, Reino Unido y Alemania firman la Declaracion de la Sorbona, en la que se
propone la necesidad de potenciar la armonizacidn europea en la Educacién Superior. Es-
to llevd a la creacion del Espacio Europeo de Educacion Superior en 1999, con la adhesion
de hasta 26 paises adicionales a los arriba firmantes, entre los que se encuentra Espaiia,
mediante la firma de la Declaracién de Bolonia. Dicha declaracién desencadend el Proceso
de Bolonia, que tiene como objetivo facilitar el intercambio de titulados y adaptar el con-
tenido de los estudios universitarios a las demandas sociales. Este proceso, pese a no ser
vinculante, fue un marco de referencia para las reformas educativas que se produjeron en
los paises miembros a principios del siglo XXI, entre las que se encuentra la aprobaciéon de
la Ley Organica de Universidades (LOU) en Espaiia. La Declaracién de Bolonia es un proceso
continuo en constante revision; asi, se produce un seguimiento bianual, donde los paises
miembros hacen una evaluacién de los avances realizados y marcan pautas para su mejo-
ria. La adhesién de otros paises a esta declaracién a lo largo de los afios ha sido continua,
llegando a ser cuarenta y ocho en la actualidad. En 2017, en Gotemburgo, se produjo un
debate sobre educacién y cultura con los dirigentes de la UE para perfilar la vision sobre
la educacion que persigue la Unidn Europea para 2025. En ella, se definié que la educa-
ciény la cultura son esenciales para el desarrollo de una Europa mas inclusiva, cohesiva y
competitiva, y se acordé:

1. Introducir un sistema de educacidon superior de tres ciclos, consistente en estudios
de grado, master y doctorado.

2. Garantizar el reconocimiento mutuo de las calificaciones y los periodos de aprendi-
zaje en el extranjero completados en otras universidades.

3. Aplicar un sistema de garantia de la calidad, a fin de reforzar la calidad y pertinencia
del aprendizaje y la ensefianza.

4. Definir unos objetivos estratégicos, segiin se enumeran en la Declaracion de Bolonia,
centrados en:

5. Un sistema facilmente comprensible y comparable de titulaciones.

6. El establecimiento de un sistema de estudios basado fundamentalmente en dos ci-
clos principales.

7. La promocidn de la cooperacién europea para garantizar la calidad de la Educacién
Superior (estableciendo criterios y metodologias comparables).

Proyecto docente e investigador TU Amaro Seoane - 11 de 224
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8. La promocioén de la movilidad de estudiantes, profesores y personal administrativo
de las universidades y otras instituciones de educacidn superior europeas.

9. La adopcidn de un sistema de créditos compatibles (Créditos ECTS).

Asuvez, los ministros de educacion también adoptaron el Comunicado de Paris, en que
se definen las actividades prioritarias en este ambito para los préximos afios y que pedian,
por ejemplo:

1. Un enfoque inclusivo e innovador del aprendizaje y la ensefianza.

2. Una cooperacion transnacional integrada en materia de ensefianza superior, investi-
gacion e innovacion.

3. La garantia de un futuro sostenible a través de la educacién superior.

Hay que destacar que el Espacio Europeo de Educacion Superior impulsa un modelo de
ensefanza universitaria basado en un sistema ensefianza-aprendizaje mas amplio que la
idea tradicional de transmision de informacién en sentido relacién profesorado-alumnado.
Elnuevo papel del profesorado de universidad tiene que ser el de impulsory guia delapren-
dizaje de las actitudes y competencias que necesitan adquirir los estudiantes para el desa-
rrollo de su futura profesion. Este contexto educativo requiere de profesores que tengan
actitudes participativas, abiertas, evolutivas y dindmicas para inculcarlas al alumnado.

Por otra parte, una de las principales caracteristicas del nuevo modelo educativo eu-
ropeo, y que la universidad debe tener en cuenta, es que los egresados deben seguir un
aprendizaje a lo largo de toda su vida profesional. Este hecho obliga a las universidades
a plantear metodologias activas de fomento del aprendizaje evolutivo, autoaprendizaje y
conocimiento de entorno socioeconémico donde aquellos realizaran su labor profesional.
Esta adaptacion constituye un gran desafio para la organizaciéon universitaria en general,
y en especial para el profesorado, ya que deberd adaptarse y organizar sus metodologias
de ensefianza teniendo en cuenta este hecho. En este nuevo modelo, la actividad docente
del profesorado universitario se mide en créditos ECTS y estd formada por todas las ac-
tividades inclui- das en el Plan de Ordenacién Docente (POD): asignaturas, proyectos fin
de carrera o trabajos final de grado y/o de master, practicas externas, trabajos tutelados
de postgrado, asi como tesis y trabajos de doctorado. En el valor de estas actividades se
incluye el de las tutorias asociadas a cada una de ellas.

1.3. Elsistema universitario espanol

En el sistema TU universitario espafiol, las universidades se investigador constituyen
como Entidades de Derecho Publico que gozan de autonomia de acuerdo con el Articulo
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27, nimero 10, de la Constitucién Espafiola, donde las competencias en materia univer-
sitaria se distribuyen entre los distintos poderes publicos (Estado, Comunidades Auténo-
mas y las propias Universidades) en cumplimiento del titulo octavo de la Constitucién. La
implantacion de la Declaracion de Bolonia en el sistema universitario espafiol se produjo
mediante la aprobacién el 24 de diciembre de 2001 de la Ley Organica de Universidades
(LOU) que fue modificada el 12 de abril de 2007 por la Ley Orgénica de Modificacién de la
LOU (LOMLOU) que establecieron las universidades a partir de 2010.

1.4. Funciones de la universidad

Las referencias mas directas sobre la funcién publica de la Universidad se pueden en-
contrar en la LOU, donde se especifican las siguientes funciones:
Articulo 1:

Uno: Elservicio publico de la educacion superior corresponde a la Universidad, que lo rea-
liza mediante la docencia, el estudio y la investigacion.

Dos: Son funciones de la Universidad al servicio de la sociedad:

(a) La creacidn, desarrollo, transmisién y critica de la ciencia, de la técnica y de la
cultura.

(b) La preparacion para el ejercicio de actividades profesionales que exijan la apli-
cacion de conocimientos y métodos cientificos o para la creacién artistica.

(c) La difusidn, la valorizacién y la transferencia del conocimiento al servicio de la
cultura, de la calidad de vida y del desarrollo econdmico.

(d) Ladifusién del conocimiento y la cultura a través de la extensidn universitariay
formacioén a lo largo de toda la vida.

La LOU sanciona de este modo el caracter docente, investigador y de difusion del cono-
cimientoy la cultura que debe tener la universidad en el entorno socioeconémicoy que, por
lo tanto, debe guiar la actividad del profesorado universitario. La LOU sefiala en su predm-
bulo las tres funciones basicas que debe cumplir la universidad: el desarrollo cientifico, la
formacién profesional y la extension de la cultura. Asimismo, resalta su papel como servi-
cio publico que sirve a los intereses generales de la sociedad. Sus funciones se describen
de una forma concreta en los titulos VI y VII que corresponden con la descripcién “De las
ensefianzas y titulos”y “De la investigacion en la Universidad” respectivamente.

En este articulo se resalta laimportancia de los conocimientos cientificos, técnicos o ar-
tisticos del profesorado como fuente de conocimiento, resaltando la transmisidn de estos
como esencial en la universidad, la libertad de catedra y la necesidad de evaluacién para
determinar la eficacia de su actividad docente.
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Del titulo VI “De las ensefianzas y titulos” se puede extraer la funcidon docente que viene
recogida en el Articulo 33 “De la funcién docente” y que indica las tres lineas generales:

(a) Las enseinanzas para el ejercicio de profesiones que requieren conocimientos cienti-
ficos, técnicos o artisticos y la transmision de la cultura son misiones esenciales de
la Universidad.

(b) Ladocenciaesunderechoyundeberde los profesores de las universidades que ejer-
cerdn con libertad de catedra, sin mas limites que los establecidos en la Constitucion
y en las leyes y los derivados de la organizacion de las ensefianzas en sus universida-
des.

(c) La actividad y la dedicacion docente, asi como la formacién del personal docente de
las universidades, serdn criterios relevantes, atendida su oportuna evaluacion, para
determinar su eficiencia en el desarrollo de su actividad profesional.

En este articulo se enfatiza la importancia de los conocimientos cientificos, técnicos o
artisticos del profesorado como fuente de conocimiento, y se resaltan la transmisién de
estos como esencial en la universidad, la libertad de catedra y la necesidad de evaluacion
para determinar la eficacia de la actividad docente.

Del titulo VIl “De la investigacién en la Universidad” se puede extraer la funcién inves-
tigadora, esencial en el desarrollo de la universidad, que viene recogida en el Articulo 39,
“La investigacion, funcién de la Universidad” que contiene tres lineas generales:

1. La investigacion, fundamento de la docencia, medio para el progreso de la comu-
nidad y soporte de la transferencia social del conocimiento, constituye una funcién
esencial de las Universidades.

2. Sereconoce y garantiza la libertad de investigacion en el ambito universitario.

3. La universidad asume, como uno de sus objetivos esenciales, el desarrollo de la in-
vestigacion cientifica, técnica y artistica, asi como la formacidn de investigadores, y
atendera tanto a la investigacion basica como a la aplicada. En este articulo se resal-
ta la importancia de la investigacidn como medio para el progreso y la transferencia
del conocimiento a la sociedad, se garantiza la libertad de investigacion en la univer-
sidad y se atiende a la investigacidn, tanto en su faceta basica como aplicada, como
objetivo esencial de la universidad.

1.5. Conclusion sobre los diferentes contextos

Por todo lo anteriormente expuesto, a la hora de disefiar el proyecto docente de una
asignatura es devitalimportancia considerar el contexto en que nos encontramos como un
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elemento clave para adaptar nuestra propuesta al principal objetivo que pretendemos al-
canzar: contribuir a la formacion cientifica y profesional de nuestros alumnos en la materia.
Para ello, nos resultard muy util tener presentes los cuatro ambitos citados a continuacion:

= El contexto institucional, descrito por la ley organica de universidades actualmente
vigente y adaptado al Espacio Europeo de Educacion Superior (EEES), que establece
el marco normativo del sistema universitario, asi como el de las estructuras a las que
pertenece el docente y el alumno.

= El contexto académico, detallado por el Plan de Estudios, de la titulacion a la que
pertenece la asignatura.

= El contexto instruccional que determina las metodologias y sistemas de evaluacion
mas adecuados para el perfil de los alumnos matriculados en ella.
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CAPITULO

2

LA UNIVERSIDAD ESPANOLAY SU
LEGISLACION

2.1. Estructurade la universidad

La LOU introduce una reestructuracion de los drganos de gobierno de la universidad y
estrecha su relacion con la sociedad. Asi, establece que el Consejo de Coordinacién Uni-
versitaria es el maximo 6rgano consultivo y de coordinacién del sistema universitario y se
configura como foro de encuentro y debate entre las tres administraciones que convergen
en él: estatal, autondmica y universitaria. Por otro lado, se crea un nuevo érgano, el Con-
sejo Social, que se configura como el 6rgano de relacidn entre la universidad y la sociedad,
supervisando la actividad econémica de aquella y el rendimiento de los servicios, asi co-
mo la aprobacion de los presupuestos. Finalmente, se erige al Consejo de Gobierno como
maximo 6rgano de gobierno universitario presidido por el rector para establecer las lineas
estratégicas y programaticas en los ambitos de organizacidn de las ensefianzas, investiga-

cién, recursos humanos y econémicos.

16
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Departamentos universitarios

En la anterior ley de regulacion de la universidad, la Ley de Regulacién Universitaria
(LRU), se potencié la separacion de la universidad en departamentos que aglutinaran areas
de conocimiento cientifico, técnico o artistico comun al personal docente e investigador.
La LOU mantiene esa estructura departamental como dicta su Titulo Il “De la estructura
de las universidades” en su Capitulo | “De las Universidades Publicas” donde encontramos
el Articulo 9 que describe la funcion de los departamentos dentro de las universidades
publicas:

(@) Los Departamentos son los érganos encargados de coordinar las ensefianzas de una
o varias areas de conocimiento en uno o varios centros, de acuerdo con la progra-
macién docente de la universidad, de apoyar las actividades e iniciativas docentes e
investigadoras del profesorado, y de ejercer aquellas otras funciones que sean deter-
minadas por los Estatutos.

(b) La creacién, modificacion y supresion de Departamentos corresponde a la Universi-
dad conforme a sus Estatutos, y de acuerdo con las normas basicas que apruebe el
Gobierno previo informe del Consejo de Coordinacion Universitaria.

La determinacién del area de conocimiento se regula dentro del Titulo IX “Del profeso-
rado” dentro del Capitulo | “ De las universidades publicas”, seccién 2 “Del profesorado de
los cuerpos docentes universitarios” en su Articulo 71 “Areas de conocimiento” que dicta:

(a) Las denominaciones de las plazas de la relacién de puestos de trabajo de profesores
funcionarios de cuerpos docentes universitarios corresponderan a las de las dreas de
conocimiento existentes. A tal efecto, se entendera por area de conocimiento aquel
campo del saber caracterizado por la homogeneidad de su objeto de conocimiento,
una comun tradicién histérica y la existencia de comunidades de profesores e inves-
tigadores, nacionales o internacionales.

(b) El Gobierno estableceray, en su caso, revisara el catdlogo de areas de conocimiento,
previo informe del Consejo de Coordinacién Universitaria.

Donde el nimero minimo de profesores necesarios para constituir un Departamento
viene determinado por los Estatutos de cada Universidad, dandoles la potestad de crear,
modificar, suprimir o componer los Departamentos.

Estructuras propias de investigacion

Del Titulo Il “De la estructura de las Universidades”, Capitulo | “De las Universidades
publicas” en su Articulo 10 se definen los Institutos Universitarios de Investigacion para la
LOMLOU, asi como su regulacién:
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(a)

Los Institutos Universitarios de Investigacién son centros dedicados a la investiga-
cién cientifica y técnica o a la creacidn artistica. Podran organizar y desarrollar pro-
gramas y estudios de doctorado y de postgrado segun los procedimientos previstos
en los Estatutos, y proporcionar asesoramiento técnico en el ambito de sus compe-
tencias. Los Institutos Universitarios de Investigacion se regiran por la presente Ley,
por los Estatutos, por el convenio de creacién o de adscripcion, en su caso, y por sus
propias normas.

Los Institutos Universitarios de Investigacion podran ser constituidos por una o mas
universidades, o conjuntamente con otras entidades publicas o privadas mediante
convenios u otras formas de cooperacion, de conformidad con los Estatutos.

Para la creacidény supresiéon de los Institutos Universitarios de Investigacion se estara
a lo dispuesto en el apartado 2 del articulo 8.

Mediante convenio, podran adscribirse a Universidades publicas, como Institutos Uni-
versitarios de Investigacion, instituciones o centros de investigacion de caracter pu-
blico o privado. La aprobacién de la adscripcidn o, en su caso, desadscripcion se hara
por la Comunidad Auténoma, bien a propuesta del Consejo Social o bien por propia
iniciativa con el acuerdo del referido Consejoy, en todo caso, previo informe del Con-
sejo de Gobierno de la Universidad.

De lo sefialado en el parrafo anterior serd informado el Consejo de Coordinacién Uni-

versitaria.
En la actualidad, tras laimplantacion de la LOU, la universidad espafiola tiene tres tipos

de estructuras propias de investigacion:

(A)

Centros de investigacion.

(B) Institutos de investigacion.

(C) Institutos Universitarios de investigacion.

Los centros de investigacion e institutos de investigacion son las entidades propias de

investigacién (EPI) de las universidades. Su tnica diferencia estriba en el tamafio del mismo

en relacion al nimero de investigadores adscritos a la EPI, la produccién cientifica, tecno-

légica o artistica de la EPl y el presupuesto que maneja la EPI, siendo el Instituto de mayor

tamanfo que el Centro. Los institutos universitarios de investigacion son de mayor tamafioy

presupuesto que los centros e institutos de investigacion y su creacion ha de ser aprobada

por el Gobierno de la Comunidad Auténoma correspondiente. Todos los centros, institu-

tos e institutos universitarios pueden ser participados por la universidad Unicamente o por

otros organismos publicos o privados en cuyo caso se llaman centros, institutos o institu-

tos universitarios mixtos de investigacion.
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El Profesorado Universitario

ElTitulo IX “Del profesorado” dentro del Capitulo | “De las Universidades publicas” sec-
cién 1 “Del personal docente e investigador contratado” en sus Articulos 48, 49, 50, 51, 52,
53y 54 relata las categorias de personal docente e investigador contratado que son:

(@) Ayudantes

(b) Profesores ayudantes doctores
(c) Profesores colaboradores

(d) Profesores contratados doctores
(e) Profesores asociados

(f) Profesores eméritosy visitantes

Elnumero total de personal docente e investigador contratado no podra superar el cua-
renta y nueve por ciento del total del personal docente e investigador de la Universidad.

Respecto al personal docente e investigador funcionario, su normativa se recoge en el
Titulo IX “Del profesorado” dentro del Capitulo | “De las Universidades publicas”, seccién
2 “Del profesorado de los cuerpos docentes universitarios” en su Articulo 56 “Cuerpos do-
centes universitarios” establece que los posibles cuerpos docentes en los que se puede
establecer el profesorado funcionario:

1. Elprofesorado universitario funcionario pertenecera a los siguientes cuerpos docen-
tes:

a) Catedraticos de Universidad.

(
(b
(

Profesores Titulares de Universidad.

)
)
c) Catedraticos de Escuelas Universitarias.
) Profesores Titulares de Escuelas Universitarias.

(d

2. Los Catedréticos y Profesores Titulares de Universidad tendran plena capacidad do-
cente e investigadora. Los Catedraticos y Profesores Titulares de Escuelas Universi-
tarias tendran plena capacidad docente y, cuando se hallen en posesiéon del titulo de
Doctor, también plena capacidad investigadora.

3. Elprofesorado universitario funcionario se regira por la presente Ley y sus disposicio-
nes de desarrollo, por la legislacidén general de funcionarios que le sea de aplicacién
y por los Estatutos.
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4. Respecto a los funcionarios de los cuerpos docentes universitarios que presten sus
servicios en la Universidad, correspondera al Rector adoptar las decisiones relativas
a las situaciones administrativas y régimen disciplinario, a excepcién de la de sepa-
racién del servicio, que serd acordada por el 6rgano competente segun la legislacién
de funcionarios.

Posteriormente, modificd sus dos primeros puntos dejando solo en dos las figuras de
profesor universitario funcionario, como dicta el Articulo 56 de la LOMLOU:

1. Elprofesorado universitario funcionario pertenecera a los siguientes cuerpos docen-
tes:

(a) Catedraticos de Universidad.

(b) Profesores Titulares de Universidad.
El profesorado perteneciente aambos cuerpos tendra plena capacidad docente
e investigadora.

(c) Elprofesorado funcionario se regira por las bases establecidas en esta Ley y en
su desarrollo, por las disposiciones que, en virtud de sus competencias, dicten
las Comunidades Auténomas, por la legislacion general de funcionarios que les
sea de aplicacion y por los estatutos.

Respecto al personal docente investigador, la LOMLOU establece un cambio en cuanto
al acceso del profesorado a estas figuras, sustituyendo el antiguo proceso de Habilitacion
por uno de Acreditacion, tras el cual las universidades podran elegir de entre los acredi-
tados a aquellos cuyo perfil se amolde mas a sus necesidades. Estos candidatos deberan
poseer la acreditacién para la figura a la que accedan. Dicha acreditacién viene dada por la
ANECA (Agencia Nacional de Evaluacién de la Calidad y Acreditacidn) que, reconvertida en
Agencia estatal, tiene como fin facilitar los procesos de garantia de calidad y el estableci-
miento de criterios de evaluacion. Este organismo sera el que se encargue de establecery
aplicar los criterios para obtener la acreditacién a cada una de las figuras de profesor do-
cente e investigador. Todo esto viene recogido en la LOMLOU, Articulo 57 “Acreditacion
nacional”,

1. El acceso a los cuerpos de funcionarios docentes universitarios mencionados en el

articulo 56.1 exigira la previa obtencion de una acreditacién nacional que, valorando
los méritos y competencias de los aspirantes, garantice la calidad en la seleccién del
profesorado funcionario.
ElGobierno, previo informe del Consejo de Universidades, regulara el procedimiento
de acreditacion que, en todo caso, estara regido por los principios de publicidad, mé-
rito y capacidad, en orden a garantizar una seleccion eficaz, eficiente, transparente y
objetiva del profesorado funcionario, de acuerdo con los estandares internacionales
evaluadores de la calidad docente e investigadora.
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2. Laacreditacion serd llevada a cabo mediante el examen y juicio sobre la documenta-
cién presentada por los solicitantes por comisiones compuestas por al menos siete
profesoras y profesores de reconocido prestigio docente e investigador contrasta-
do pertenecientes a los cuerpos de funcionarios docentes universitarios. Dichos pro-
fesores deberan ser catedraticos para la acreditacion al Cuerpo de Catedréticos de
Universidad, y catedraticos y profesores titulares para la acreditacion al cuerpo de
Profesores Titulares de Universidad.

Igualmente, podran formar parte de estas comisiones expertos de reconocido pres-
tigio internacional o pertenecientes a centros publicos de investigacién.

Los curriculos de los miembros de las comisiones de acreditacion se haran publicos
tras su nombramiento.

Reglamentariamente, se establecera la composicion de las comisiones reguladas en
este apartado, la forma de determinacién de sus componentes, asi como su procedi-
miento de actuacién y los plazos para resolver. En todo caso, debera ajustarse a los
principios de imparcialidad y profesionalidad de sus miembros, procurando una com-
posicién equilibrada entre mujeres y hombres, salvo que no sea posible por razones
fundadas y objetivas debidamente motivadas.

3. En los supuestos de evaluacion negativa, y con caracter previo a la resolucion de la
comision, los interesados podran presentar las alegaciones que consideren oportu-
nas.

4. Una vez finalizado el procedimiento, se expedird a favor del aspirante el correspon-
diente documento de acreditacién.

Respecto a sus funciones, el articulo 33 de la LOU habla de la funcién docente: “La do-
cencia es un derecho y un deber de los profesores de las universidades que ejerceran, con
libertad de catedra, sin mas limites que los establecidos en la Constitucion y en las leyes
y los derivados de la organizacion de las ensefianzas en las Universidades”. Mientras que
el articulo 40 de la LOU recoge la funcién investigadora: “La investigacion es un derecho
y un deber del personal docente e investigador de las Universidades, de acuerdo con los
fines generales de la Universidad, y dentro de los limites establecidos por el ordenamien-
to juridico”. Es mas, la modificacién de la LOU afiade en el apartado 1bis: “La universidad
apoyaray promovera la dedicacion a lainvestigacion de la totalidad del Personal Docente e
Investigador permanente”. Como se puede constatar, uno de los puntos que se considera
importante en la LOU y la LOMLOU es la dedicacién exclusiva del profesorado permanen-
te, la cual redunda en una profesionalizacion de la tarea docente e investigadora. Se debe
fomentar la exclusividad, pero sinimpedirelacceso a la ensefianza de especialistas de reco-
nocida competencia que desarrollan su actividad fuera de la Universidad. Es decir, se busca
olvidar el modelo del docente que marginalmente investiga para llegar al investigador que
tiene oportunidad de comunicar sus conocimientos.
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El alumnado universitario

El alumnado es el nucleo central de la universidad, que esta concebida como centro
transmisor de conocimientos entre el profesorado y el alumnado. El Titulo VII “De los es-
tudiantes” recoge la normativa de la LOU relativa al alumnado universitario. El Articulo
42 recoge el acceso a la universidad e indica como primer criterio que dicho acceso es un
derecho de todos los espafioles, siempre dentro del marco juridico. Este articulo fue pos-
teriormente modificado en la LOMLOU para asignar la responsabilidad de establecer las
normas basicas de admision al Gobierno, previo informe de la Conferencia General de Po-
litica Universitaria y respetando siempre los principios de igualdad, mérito y capacidad.

Los derechos y deberes de estos estudiantes vienen recogidon en el Articulo 46 “De-
rechos y deberes de los estudiantes” que fueron posteriormente modificados por la LOM-
LOU, quedando como sigue:

1. Elestudio es un derecho y un deber de los estudiantes universitarios

2. Losestatutosynormas de organizaciony funcionamiento desarrollaran los derechos
y los deberes de los estudiantes, asi como los mecanismos para su garantia.
En los términos establecidos por el ordenamiento juridico, los estudiantes tendran
derecho a:

a- El estudio en la universidad de su eleccidn, en los términos establecidos por el
ordenamiento juridico.

b- Laigualdad de oportunidadesy no discriminacién por razones de sexo, raza, reli-
gidn o discapacidad o cualquier otra condicidn o circunstancia personal o social
en el acceso a la universidad, ingreso en los centros, permanencia en la univer-
sidad y ejercicio de sus derechos académicos.

c- La orientacién e informacién por la universidad sobre las actividades de la mis-
ma que les afecten.

d- La publicidad de las normas de las universidades que deban regular la verifica-
cién de los conocimientos de sus estudiantes.

e- El asesoramiento y asistencia por parte de profesores y tutores en el modo en
que se determine.

f- Su representacion en los drganos de gobierno y representacion de la universi-
dad, en los términos establecidos en esta Ley y en los respectivos estatutos o
normas de organizacion y funcionamiento.

g- Lalibertad de expresion, de reunidn y de asociacidn en el &mbito universitario.

h- La garantia de sus derechos, mediante procedimientos adecuados y, en su caso,
la actuacién del Defensor Universitario.
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i- La obtencion del reconocimiento académico por su participacion en actividades
universitarias culturales, deportivas, de representacidn estudiantil, solidarias y
de cooperacién.

j- Larecepcién de un trato no sexista.

k- La atencion que facilite compaginar los estudios con la actividad laboral

3. Lasuniversidades estableceran los procedimientos de verificacion de los conocimien-
tos de los estudiantes.
En las universidades publicas, el Consejo Social, previo informe del Consejo de Coor-
dinacion Universitaria, aprobara las normas que regulen el progreso y la permanencia
en la universidad de los estudiantes de acuerdo con las caracteristicas de los respec-
tivos estudios.

4. Los estudiantes gozaran de la proteccion de la Seguridad Social en los términos y
condiciones que establezca la legislacion vigente.

Los derechos y deberes del alumnado anteriormente mencionados vienen recogidos
en el Estatuto del Estudiante Universitario publicado como Real Decreto 1791/2010 el 30
de diciembre de 2010. Los términos concretos de este estatuto ven la luz a raiz de la publi-
cacion de la LOMLOU, donde se crea la Comision Permanente del Consejo de Estudiantes
Universitarios del Estado.

Gobierno y representacion de las Universidades

La LOMLOU indica, como se recoge en la introduccion de este capitulo, en el articulo
13 que los Estatutos de las Universidades Publicas estableceran, al menos, los siguientes
organos colegiados: Consejo Social, Consejo de Gobierno, Claustro Universitario, Juntas
de Escuela y Facultad, y Consejos de Departamento. En los proximos parrafos veremos la
definicion y atribuciones de estos 6rganos. El Consejo Social es el érgano de participacion
de la sociedad en la universidad y debe ejercer como elemento de interrelacion entre estay
la sociedad. Corresponde al Consejo Social supervisar las actividades de caracter econémi-
co de la universidad y el rendimiento de sus servicios, asi como promover la colaboracion
de la sociedad en la financiacién de esta. A tal fin, aprobara un plan anual de actuaciones
destinado a promover las relaciones entre la universidad y su entorno cultural, profesional,
econdémico y social, todo ello, al servicio de la calidad de la actividad universitaria. Los con-
sejos sociales podran disponer de la oportuna informacién y asesoramiento de los 6rganos
de evaluacion de las Comunidades Autéonomas y de la Agencia Nacional de Evaluacion de
la Calidad y Acreditacion. La Ley de la Comunidad Auténoma regulara la composicién y
funciones del Consejo Social y la designacién de sus miembros de entre personalidades
de la vida cultural, profesional, econémica, laboral y social, que no podran ser miembros
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de la propia comunidad universitaria. Seran, no obstante, miembros del Consejo Social, el
Rector, el Secretario General y el Gerente, asi como un profesor, un estudiante y un repre-
sentante del personal de administracidn y servicios, elegidos por el Consejo de Gobierno
de entre sus miembros. El presidente del Consejo Social serd nombrado por la Comunidad
Auténoma en la forma que determine la Ley respectiva. (Art. 14, LOMLOU).

El Consejo de Gobierno es el érgano de gobierno de la universidad. Establece sus lineas
estratégicas y programaticas, asi como las directrices y procedimientos para su aplicacion
en los ambitos de organizacidn de las ensefianzas, investigacion recursos humanos y eco-
némicos y elaboracién de los presupuestos, y ejerce las funciones previstas en la Ley y las
que establezcan los Estatutos. (Art. 15, Ap. 1, LOU). El Consejo de Gobierno estara consti-
tuido por el Rector, que lo presidira, el Secretario General y el Gerente, y por un maximo
de 50 miembros. Del mismo formaran parte ademas los Vicerrectores, una representa-
cién de la comunidad universitaria que refleje la composicidn de los distintos sectores en
el Claustro, y una representacion de Decanos y Directores, segun establezcan los Estatu-
tos. Ademads, cuando asi lo determinen los Estatutos, podran ser miembros del Consejo
de Gobierno hasta un maximo de tres miembros del Consejo Social no pertenecientes a la
propia comunidad universitaria. (Art. 15, Ap. 2, LOMLOU).

El Claustro Universitario es el maximo érgano de representacion de la comunidad uni-
versitaria. Estara formado por el Rector, que lo presidira, el Secretario Generaly el Gerente,
y un maximo de 300 miembros. Le corresponde la elaboraciéon de los Estatutos, la eleccion
de Rector, en su caso, y las demas funciones que le atribuye esta Ley. (Art. 16, Ap. 1, LOM-
LOU). Los Estatutos regularan la composicién y duracion del mandato del Claustro, en el
que estaran representados los distintos sectores de la comunidad universitaria. En todo
caso, la mayoria de sus miembros seran profesores doctores con vinculacién permanente
a la universidad. (Art. 16, Ap. 3, LOMLOU). La diferencia con los Claustros de la LRU radica
en la limitacidn del nUmero de miembros a 400 y en un aumento de la representacion del
nimero de docentes doctores cuya representacion minima se fija en el 50 %. En la mayo-
ria de las universidades esta norma ha significado una disminucién de la representacion
del resto de colectivos, profesorado no doctor, PAS y alumnado. En la LOU se fijaba un mi-
nimo del 51 % de profesores funcionarios doctores, excluyendo a los profesores contra-
tados que fueran doctores. La LOMLOU reparé dicho agravio entre doctores incluyendo a
profesores con contrato indefinido que fueran doctores (profesores contratados doctores
y profesores colaboradores doctores).

La Junta de Escuela o Facultad, presidida por el Decano o Director, es el érgano de
Gobierno de esta. La composicion y el procedimiento de eleccién de sus miembros seran
determinados por los Estatutos. En todo caso, la mayoria de sus miembros seran profeso-
res doctores con vinculacidon permanente a la universidad. (Art. 18, LOMLOU). De nuevo,
en este apartado, la LOMLOU repara el agravio comparativo entre profesores funcionarios
doctores y no doctores permitiendo a estos ultimos pertenecer a la Junta de Escuela o Fa-
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cultad.

El Consejo de Departamento, presidido por su Director, es el érgano de gobierno del
mismo. Estard integrado por los doctores miembros del departamento, asi como por una
representacion del resto de personal docente e investigador no doctor en la forma en la
que determinen los Estatutos. En todo caso, los Estatutos garantizaran la presencia de
una representacion de los estudiantes y del personal de administraciony servicios. (Art. 19,
LOU). En estos dos ultimos érganos, la LOU promueve un incremento de representacion
de los cuerpos docentes doctores como ocurre con el resto de drganos colegiados.

Calidad universitaria y sistemas de evaluacion

La evaluacidon del profesorado universitario se realiza mediante analisis de sus dos prin-
cipales funciones, la docente y la investigadora. La evaluacién de la calidad investigadora
de los profesores universitarios y del personal de las escalas cientificas de los organismos
publicos de investigacion de la Administracion General del Estado lo realiza la Comisidn
Nacional Evaluadora de la Actividad Investigadora (CNEAI), con el objeto de que les sea
reconocido como complemento de productividad (sexenio).

Como consecuencia de la modificacion de la Ley Organica de Universidades 6/2001,
de 21 de diciembre, a partir del articulo 7 de la Ley 15/2014, de 16 de septiembre, de ra-
cionalizacién del sector publico y otras medidas de reforma administrativa, el organismo
autéonomo ANECA lleva a cabo las funciones de evaluacién que hasta ahora desarrollaba
la actual Comisién Nacional Evaluadora de la Actividad Investigadora (CNEAI), y asi se ha
recogido en el Estatuto del Organismo Auténomo ANECA. Lo que implica que la CNEAI
forma parte de la ANECA.

De esta forma, la CNEAI esta presidida por el Director de ANECA y esta formada por
un representante designado por cada una de las Comunidades Auténomas con competen-
cia en materia de universidades y/o investigacion, y rango de, al menos, Director General.
Asimismo, formaran parte de la CNEAI doce académicos e investigadores que seran de-
signados por la persona titular de la Secretaria de Estado con competencia en materia de
universidades. Actuara como secretario de la CNEAI el Director de la Divisién de Evaluacién
del Profesorado de la ANECA, quien sera también miembro de pleno derecho.

Por otra parte, tenemos la evaluacion de la actividad docente, cuya potestad reside en
la propia universidad a través de encuestas al alumnado. Con estas encuestas, las universi-
dads publicas espafiolas suelen evaluar los periodos docentes de cinco afios (quinquenios)
que, al igual que los sexenios investigadores, también incorpora incentivos retributivos.
Los resultados de las diferentes preguntas de la Encuesta del Profesorado se plasman en
una calificacién de entre 0 y 10 que permiten que el profesorado conozca a grandes ras-
gos la opinién que de la calidad de su docencia tiene el alumnado en aspectos tales como
preparacion de las clases, dominio de la materia impartida, organizacién de las practicas,

Proyecto docente e investigador TU Amaro Seoane - 25 de 224



Amaro Seoane Memoria TU Proyecto docente e investigador

etc., asi como labor global, e incluyendo la opinién del estudiante sobre si el profesorado
emite sus calificaciones con justicia y acierto. Dicha evaluacidén es un mecanismo util para
informarnos de la percepcion que el alumnado tiene de nuestro trabajo y para ser utilizada
con fines de mejora y perfeccionamiento docente y para realizar analisis comparativos en-
tre los comportamientos individuales y los colectivos, pero que, en mi opinién no debiera
ser el Unico indicador a tener en cuenta para evaluar la calidad docente o ser utilizado con
fines sancionadores (salvo casos excepcionales).

Dentro de la evaluacion de la calidad universitaria, también se evaltan los centros. Co-
rresponde a la ANECA, entre otras funciones, la de proporcionar informacién adecuada a
las Administraciones Publicas y a otros agentes relevantes del sistema universitario para
su toma de decisiones al elaborar las politicas educativas que les corresponden. El Infor-
me sobre el estado de la evaluacién externa de la calidad en las universidades espafiolas
responde precisa y fundamentalmente a esta ultima funcién.

2.2. Legislaciony contexto educativo espafiol

La universidad, como institucién responsable de la educacion superior, estd llamada a
ser motor del desarrollo cientifico, técnico y cultural de la sociedad. Existe un consenso ge-
neralizado sobre las funciones que una universidad moderna debe desarrollar, las cuales,
de forma genérica, coinciden con las recogidas por la legislacién vigente:

= La creacion, desarrollo, transmisidn y critica de la ciencia, la técnica y la cultura, en
todas sus vertientes.

= La preparacidn para el ejercicio de actividades profesionales que exijan la aplicacién
de conocimientos y métodos cientificos y para la creacién artistica.

= Ladifusion, lavalorizaciony la transferencia del conocimiento al servicio de la cultura,
de la calidad de la vida, y del desarrollo econdmico.

= La difusién del conocimiento y la cultura a través de la extension universitaria y la
formacién a lo largo de toda la vida.

Para alcanzar estos compromisos, la universidad encauza su labor a través de dos ver-
tientes muy relacionadas entre si:

= Las actividades de formacién, encargadas de la transmisién de conocimientos y diri-
gidas a la preparacion de profesionales cualificados y a la formacién de futuros inves-
tigadores.

= Las actividades de investigacion, destinadas fundamentalmente a la creacién cienti-
ficay al desarrollo tecnoldgico.
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El enfoque de estas dos actividades basicas, junto con las disponibilidades presupues-
tarias, de infraestructuray de todo tipo, relacionadas con las anteriores, son de vital impor-
tancia para un desarrollo satisfactorio de las funciones encomendadas a la universidad.

El sistema universitario espafol, que constituye el marco legal bajo el que cualquier
proyecto docente debe ser elaborado, se ha ido adaptando a las exigencias educativas y
a la evolucién de su entorno. A partir de la promulgacion de la Ley Organica 11/1983 de
Reforma Universitaria (lru), dicho sistema ha experimentado transformaciones de gran im-
portancia en autonomia y modernizacién, ademas de un notable incremento en el nUmero
de instituciones publicas, la calidad de la investigacion y la actualizacion de los planes de
estudio de las distintas titulaciones, entre otros aspectos.

Esta continua adaptacion hacia las demandas de la sociedad desembocé en la Ley Or-
ganica 6/2001 de Universidades (lou) y en un proceso de consolidacion hacia el Espacio
Europeo de Educacion Superior (EEES, presentado en el capitulo anterior), nacido en la
Declaracién de Bolonia de 1999, orientado a conseguir dos objetivos estratégicos: el in-
cremento del empleo en la Unidn Europea y la mejora en la adecuacion del nuevo sistema
europeo de formacién superior a los de otras partes del mundo.

Los actuales estudios universitarios se rigen por la lou y sus sucesivas revisiones (lomlou,
Reales Decretos 1125/2003, 1393/2007 y 861/2010), hasta la versidn vigente de julio de
2018. El objetivo fundamental de esta ley es dotar al sistema universitario de un marco
normativo que estimule su dinamismo y le permita realizar una docencia de calidad y una
investigacidn de excelencia, con el fin de profundizar en la creacién y transmisién del co-
nocimiento.

El Real Decreto 1125/2003 de 5 de septiembre establece el sistema europeo de cré-
ditos ECTS en las titulaciones universitarias oficiales de Grado y de Postgrado espafiolas.
Como hemos comentado antes, esta necesidad de homogeneidad en la duracién de los
estudios en los paises del EEES surgid a raiz de la demanda de procedimientos eficaces en
las equivalencias y reconocimientos de los estudios cursados en el extranjero a través de
los programas de movilidad Sécrates y Erasmus. Este Real Decreto define el ECTS como
sigue:

“El crédito europeo (ECTS) es la unidad de medida del haber académico que
representa la cantidad de trabajo del estudiante para cumplir los objetivos del
programa de estudios y se obtiene por la superacion de cada una de las ma-
terias que integran los planes de estudios de las diversas ensefianzas condu-
centes a la obtencién de titulos universitarios de caracter oficial y validez en
todo el territorio nacional. En esta unidad de medida se integran las ensefian-
zas tedricas y practicas, asi como otras actividades académicas dirigidas, con
inclusion de las horas de estudio y de trabajo que el estudiante debe realizar
para alcanzar los objetivos formativos propios de cada una de las materias del
correspondiente plan de estudios”.
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Ademas, cuantifica la duracidn de las titulaciones:

= El nimero total de ECTS establecido en los planes de estudios para cada curso aca-
démico serd de 60.

= El nimero de créditos de cada titulacion serd distribuido entre la totalidad de las
materias integradas en el plan de estudios que deba cursar el alumno en funcién del
numero total de horas que comporte la superacién o realizacién de cada una de ellas.

= En la asignacién de créditos a cada una de las materias que configuren el plan de
estudios se computard el nimero de horas de trabajo requeridas para la adquisicion
por los estudiantes de los conocimientos, capacidades y destrezas correspondientes.
En esta asignacion deberan estar comprendidas las horas correspondientes a las cla-
ses lectivas, tedricas o practicas, las horas de estudio, las dedicadas a la realizacion
de seminarios, trabajos, practicas o proyectos, y las exigidas para la preparacion y
realizacidon de los exdmenes y pruebas de evaluacidn.

= Esta asignacion de créditos y la estimacion de su correspondiente nimero de horas
se entenderd referida a un estudiante dedicado a cursar a tiempo completo estudios
universitarios durante un minimo de 36 y un maximo de 40 semanas por curso aca-
démico.

= Elndmero minimo de horas, por crédito, serad de 25 y el niumero maximo de 30.

= El Gobierno fijard el nimero minimo de créditos asignados a una determinada mate-
ria en los planes de estudio de los titulos universitarios oficiales

Laimplementacién de esta conversion se introdujo enseguida con el fin de facilitar el in-
tercambio académico de los estudiantes, a la espera de la elaboracién de los nuevos planes
de estudio que se implantaron, de forma global, a partir del curso 2010-2011.

ElReal Decreto 1393/2007 establece la estructura de las ensefianzas universitarias ofi-
ciales (Grado, Master y Doctorado), regulando los aspectos basicos de la ordenacién de
las titulaciones universitarias y el procedimiento de verificacion y acreditacién que deben
superar los planes de estudio. Es decir, clarifica muchas cuestiones necesarias a la hora de
configurar los nuevos planes de estudio. Algunos de los puntos destacados del menciona-
do Real Decreto son los siguientes:

= Permite a las propias universidades crear y proponer, de acuerdo con las reglas es-
tablecidas, las ensefianzas y titulos que hayan de impartir y expedir, sin sujecién a la
existencia de un catdlogo previo establecido por el Gobierno, como hasta ahora era
obligado.

= Adopta una serie de medidas que, ademas de ser compatibles con el EEES, flexibili-
zan la organizacién de las ensefianzas universitarias, promoviendo la diversificacion
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curricular y permitiendo que las universidades aprovechen su capacidad de innova-
cidn, su fortaleza y sus oportunidades.

= Impulsa un cambio en las metodologias docentes, que centra el objetivo en el proce-
so de aprendizaje del estudiante.

= Recomienda que en el disefio de los titulos se reflejen otros elementos ademas de
la mera descripcion de los contenidos formativos, tales como justificacion, objetivos,
admisién de estudiantes, contenidos, planificacién, recursos, resultados previstos y
sistema de garantia de calidad.

= Propone los ECTS como unidad de medida que refleja los resultados del aprendizaje,
asi como el volumen de trabajo realizado por el estudiante, para alcanzar los objeti-
vos establecidos en el plan de estudios.

= En el supuesto de titulos que habiliten para el acceso o ejercicio de actividades pro-
fesionales, deja a criterio del Gobierno el establecimiento de las condiciones a las
que deberdn adecuarse los planes de estudios para garantizar que los titulos acredi-
tan la posesidon de las competencias y conocimientos adecuados para dicho ejercicio
profesional.

= Garantiza los derechos académicos adquiridos por los estudiantes y los titulados con-
forme a sistemas educativos anteriores.

= Potencia la apertura de las universidades hacia los estudiantes procedentes de otros
paises del EEES y de otras areas geogréficas.

= Fomenta la movilidad de los estudiantes, tanto dentro de Europa como con otras
partes del mundo —y sobre todo la movilidad entre las distintas universidades espa-
folas y dentro de una misma universidad— mediante un sistema de reconocimiento
y acumulacidn de créditos, en el que los créditos cursados en otra universidad seran
reconocidos e incorporados al expediente del estudiante.

= Establece vinculos adecuados y necesarios entre el EEES y el Espacio Europeo de
Investigacion.

En lo que respecta a los objetivos formativos de los nuevos planes de estudio de Grado,
en el Documento Marco sobre la Integracién del Sistema Universitario Espafiol en el EEES
se expone que:

“Los objetivos formativos de las ensefianzas oficiales de nivel de grado tendran,
con caracter general, una orientacion profesional, es decir, deberan proporcio-
nar una formacion universitaria en la que se integren armdnicamente las com-
petencias genéricas basicas, las competencias transversales relacionadas con
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la formacion integral de las personas y las competencias mas especificas que
posibiliten una orientacién profesional que permita a los titulados una integra-
cién en el mercado de trabajo.”

Por ultimo, el Real Decreto 861/2010 de 2 dejulio introdujo algunos ajustes necesarios
para garantizar una mayor fluidez en los criterios y procedimientos anteriores. Asi, entre
otros aspectos, se introdujeron nuevas posibilidades en materia de reconocimiento de cré-
ditos por parte de las universidades, se posibilité que las universidades completasen el di-
sefio de sus titulos de grado con menciones o itinerarios de intensificacion curriculares con-
cretas, se extendio la habilitacidn para emitir informes de evaluaciéon en el procedimiento
de verificacién, ademas de a la ANECA, a otros érganos de evaluacion de las comunidades
auténomas, y finalmente, se revisaron los procedimientos de verificacién, modificacion,
seguimiento y renovacion de la acreditacion para mejorar su definicion.

Todo este proceso de homogeneizacion en las titulaciones ha generado una nueva es-
tructura en la ensefianza superior compuesta por tres ciclos: Grado, Master y Doctorado,
donde tanto el Grado como el Master deben estar vinculados a algunas de las siguientes
ramas de conocimiento: Artes y Humanidades, Ciencias, Ciencias de la Salud, Ciencias So-
ciales y Juridicas o Ingenieria y Arquitectura.

El primer ciclo o Grado, que tiene una duracion de cuatro cursos, consta de 240 ects,
estd orientado hacia el mercado laboral con un nivel apropiado de cualificacién y en él se
fomenta el aprendizaje basico junto a otros orientados a las actividades profesionales.

El titulo oficial de Grado estd compuesto por:

= Asignaturas de formacion basica (minimo de 60 créditos).

= Asignaturas obligatorias.

= Asignaturas optativas.

» Précticas externas (maximo de 60 créditos).

= Trabajo Fin de Grado (minimo de 6 créditos y un maximo de 30).

= Reconocimiento por actividades culturales (maximo de 6 créditos). El estudiante de-
be matricularse de un minimo de 9 créditos y de un maximo de 90 en cada curso

académico.
Los estudios de Posgrado tienen como finalidad la especializacién del estudiante en su

formacion académica, profesional o investigadora y conducen a la obtencién de los titulos
de Master y Doctorado. Las caracteristicas del titulo de Master son las siguientes:

= Extension de entre 60y 120 ects (1-2 afos).
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= Los objetivos formativos seran mas especificos y avanzados que los de Grado, de ca-
racter especializado o multidisciplinar, dirigidos hacia una especializaciéon académica
o profesional, o a promover la iniciacién a la investigacion.

= Los programas deberan tener una estructura flexible y un sistema de reconocimien-
to y de conversién que permitan el acceso desde distintas formaciones previas. Los
contenidos se definen en funcién de las competencias cientificas y profesionales que
hayan de adquirirse.

Los estudios de Doctorado se podran realizar cuando se haya superado un minimo de
60 créditos del programa de Master y acumulado un total de 300 créditos entre el titulo
de Grado y los contenidos realizados de Posgrado. Tendran como finalidad la formacion
avanzada del estudiante en las técnicas de investigacion, podran incluir cursos, semina-
rios u otras actividades dirigidas a la formacidn investigadora e incluiran la elaboracién y
presentacion de la tesis doctoral, que serd un trabajo de investigacién original. La supera-
cién de este grado dard lugar al titulo de Doctor, que representa el nivel mas elevado de la
educacion superior.
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CAPITULO

3

EL PROCESO DE
ENSENANZA-APRENDIZAJE

Después de revisar los contextos institucional y académico, finalizamos analizando el
contexto curricular e instruccional, donde haremos una breve reflexién sobre la planifica-
cién de la actividad docente universitaria y los objetivos de aprendizaje.

3.1. Planificacion

La ensefanza universitaria tiene la doble finalidad de preparar profe- sionales cualifi-
cados y completar su formacién integral. Esta formacidn se materializa en la adquisicion
de un conjunto de conocimientos, habilidades y estrategias adecuados a cada perfil, don-
de el binomio ensefianza- aprendizaje tiene un papel protagonista. Como adelantdbamos
en capitulos anteriores, la integracion en el EEES ha promovido una importante transfor-
macién en el disefo de la ensefianza universitaria, modificando el eje metodolégico desde
la ensefianza hacia el aprendizaje. En la actualidad estamos centrados en el aprendizaje
del alumno mas que en la ensefianza del profesor. Asi, se pretende que los estudiantes
aprendan de forma profunda y significativa y que adquieran recursos para llevar a cabo
ese aprendizaje de forma autdénoma. Para ello se exige al profesor TU un cambio de rol,
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investigador pasando de estar centrado casi exclusivamente en la clase magistral, a una vi-
sién mas amplia y global que incluye tutoria, seguimiento y planificacién de la ensefianza.
De este modo, al profesor se le pide que acompafie y sirva de guia al alumnado a través
de un conjunto de actividades educativas, entre las que la clase presencial es un elemento
mas para la consecucién de una serie de competencias en las que los conocimientos (su
comprensiéon y su manejo) son solo una parte. En este sentido, hacer al alumnado capaz
de gestionar la informaciéon que recibe para convertirla en verdadero conocimiento se ha
convertido en uno de los ejes centrales de la formacidn universitaria.

Para facilitar este proceso de ensefianza-aprendizaje, en el que alumno es el verdade-
ro protagonista, el profesor debe realizar una adecuada planificacién de su actividad do-
cente. En primer lugar, debemos formular los objetivos de aprendizaje que pretendemos
alcanzar, para asi seleccionar contenidos adecuados al perfil e intereses del alumnado y
secuenciarlos temporalmente.

En este contexto, no basta ser un experto en los contenidos que se imparten, ya que la
forma de exponerlos y trabajar con ellos también es muy importante. Y es en este punto
donde una adecuada eleccion de la metodologia docente nos facilitara la tarea de motivar
al alumno y, sobre todo, de potenciar el aprendizaje significativo de los contenidos y la
consecucion de los resultados de aprendizaje.

Por otro lado, hemos de ser conscientes de que en el aula convive una gran variedad de
estilos de aprendizaje y motivaciones diferentes. Por ello, es conveniente respetar al maxi-
mo esta diversidad y plantear una variedad razonable de actividades y metodologias para
adaptarnos a la mayor cantidad de alumnos posible. No debemos olvidar la importancia
de una adecuada evaluacion en todo este proceso, ya que nos permite conocer la eficacia
de nuestra docencia, mientras que al alumno le facilita informacién sobre sus progresos
y deficiencias, dandole la oportunidad de mejorar. Por lo tanto, consideramos muy reco-
mendable algun tipo de evaluacién inicial que sirva de diagndstico eficaz para empezar a
construir el conocimiento sobre bases consolidadas, asi como un proceso de evaluacion
continua y formativa que vaya analizando su correcta progresion.

Otro factor decisivo en el proceso de ensefianza-aprendizaje es una comunicacion flui-
da entre el profesor y los alumnos que nos facilite el conocerlos mejor y percibir asi sus
necesidades reales, ademas de proporcionar la retroalimentacién del proceso, observan-
do sus puntos fuertes y débiles para poder actuar en consecuencia. Una buena via para
mejorar en este aspecto es proponer actividades que faciliten un acercamiento entre am-
bos a través de la tutoria personalizada.

Como hemos visto, la planificacién del proceso educativo se lleva a cabo en diversas
etapas, todas ellas muy relacionadas entre si: formulacién de los objetivos de aprendiza-
je, seleccién de los contenidos, secuenciacién temporal, planteamiento de la metodologia
(estrategias docentes, actividades de ensefianza-aprendizaje, recursos, etc.) y disefio de la
evaluacién.
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Al planificar nuestra asignatura la primera cuestién que nos planteamos es “;qué ense-
fiar y para qué?”. La respuesta viene marcada por la estructura del plan de estudios y los
descriptores de la asignatura. Sin embargo, estas directrices suelen ser poco precisas y el
profesor es el responsable de concretarlas. Esta materializacion de los contenidos debe-
mos realizarla a través de una seleccién adecuada de objetivos que debemos cumplir.

Una vez definidos los contenidos de nuestro programa nos preguntamos “;cuando en-
sefiar?”, cuya respuesta es la secuenciacidn logica y ordenacién temporal de estos, asi
como el ritmo del proceso instruccional, para facilitar la consecucién de los objetivos de
aprendizaje de la mejor manera posible. En esta fase se busca asegurar que el alumnado
construya su aprendizaje sobre la base de lo aprendido con anterioridad.

Una vez fijados los contenidos, y su secuenciacion temporal, llegamos a la cuestion
“;cémo ensefiar?”. En este punto decidiremos los métodos docentes, las actividades y los
recursos mas adecuados; es decir, fijaremos la metodologia que vamos a utilizar. Cabe des-
tacar que, si nuestra principal meta como docentes es convertir al estudiante en un elemen-
to activo del proceso de reflexién que se lleva a cabo en el aula, combinaremos las clases
magistrales con una ensefanza centrada en la indagacion. Para nuestra practica docente
la actividad que se realiza dentro del aula implica una verdadera reflexidn, un intercambio
y una oportunidad de formacién tanto para el alumno como para el profesor.

Finalmente, esimprescindible realizar una evaluacién objetiva, cuantitativa, e individua-
lizada para cada alumno, que nos permita valorar si ha alcanzado los objetivos previstos.
Llegamos, pues, a las preguntas “;qué, cdmo y cuando evaluar?”.

Para optimizar el aprendizaje de nuestros alumnos, la planificaciéninstruccional requie-
re una constante revision, siempre reformulando estas preguntas basicas y utilizando la
realimentacion que nos proporciona la evaluacién, los comentarios de los alumnosy la TU
investigadorinteraccion con el resto de profesores. Ademas, cabe destacar la necesidad de
que exista coherencia e integracion entre todos los componentes de la planificacién (ob-
jetivos y competencias, contenidos y secuenciacion, metodologia docente y evaluacion),
para facilitar la consecucion de los resultados de aprendizaje.

3.2. Objetivos del aprendizaje

Los objetivos del aprendizaje son los resultados que se esperan obtener como conse-
cuencia de nuestra actividad docente. Asi, dentro del marco del estudio tedrico de cémo
se adquieren estos objetivos de aprendizaje, se desarrollaron varios estudios en los que
se jerarquizaban los procesos cognitivos en diferentes niveles para facilitar las tareas de
evaluacién. A finales de la década de los afios 40 del siglo XX, se publicé un informe de
un grupo de docentes y educadores al finalizar la Convencidon de la Asociacion Norteame-
ricana de Psicologia que se hizo famosa: la taxonomia de Bloom [1]. En esta taxonomia,
los objetivos del aprendizaje se dividen en tres dominios diferentes, la dimension afectiva,
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psicomotora y cognitiva. La comision, liderada por el Dr. Benjamin Bloom, se centré en el
desarrollo de los objetivos en el marco cognitivo y afectivo, pero no en la psicomotor.

En 2001, Anderson y Krathwohl [2]tras revisar el modelo de la taxonomia de Bloom,
definieron un subconjunto de los niveles en que se separaba cada dimensién. Asi, en la
cognitiva se cambia la jerarquia de los procesos cognitivos. En esta dimensidn cognitiva,
los autores definieron distintos tipos y subtipos de conocimiento, clasificandolos como:

Conocimiento factual, que son los elementos basicos que todo estudiante debe conocer
de una disciplina o para resolver problemas planteados en ella. Aqui se puede dis-
tinguir entre el conocimiento de la terminologia y también de detalles especificos y
elementos.

Conocimiento conceptual, que son interrelaciones entre elementos basicos en una es-
tructura mayor que los habilita para que funcionen juntos. Aqui podemos discernir
entre el conocimiento de clasificacion y categorias, principios y generalizaciones vy,
finalmente, de teorias, modelos y estructuras.

Conocimiento procedimental, que se relaciona con como hacer algo, métodos de indaga-
cién y criterios para el uso de habilidades, algoritmos, técnicas y métodos. Este tipo
de conocimiento se subdivide en: conocimiento de habilidades especificas de la mate-
ria y algoritmos, conocimiento de técnicas especificas de la materia y sus métodosy,
por ultimo, conocimiento de criterios para determinar cuando se usan procedimien-
tos apropiados.

Conocimiento metacognitivo, conocimiento en general, tanto como conciencia como co-
nocimiento de lo que uno mismo conoce. Este tipo de conocimiento se divide en: co-
nocimiento estratégico, conocimiento sobre tareas cognitivas, incluyendo el contex-
to apropiado y el conocimiento condicional y finalmente, autoconocimiento.

Siguiendo la filosofia de actualizacién de las teorias relativas a la adquisicidon y procesa-
miento de los procesos mentalesy los conocimientos propuesta por Andersony Krathwohl
[2], en 2007 se promulgé una nueva taxonomia por Marzano y Kendall [3]. En ella, se basa
el conocimiento en competencias e introduce la dificultad para ejecutar un proceso mental
en funcién de dos factores: la complejidad inherente del proceso en términos de los pasos
o fases que involucra y el nivel de familiaridad que uno tiene con respecto al proceso. Res-
pecto a la taxonomia de Bloom, pasamos de seis niveles cognitivos a cinco:

1. Problematizacién y disposicién
2. Adquisicién y organizacion del conocimiento

3. El procesamiento de la informacién
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4. Aplicacién de la informacién

5. La conciencia del proceso de autoaprendizaje

Circunscribiéndonos a los objetivos concretos que queremos lograr al impartir las asig-
naturas objeto de este Proyecto Docente, podemos clasificarlos con un criterio temporal.
Estos pueden estar referidos a

la titulacion completa, objetivos relacionados con la preparacién para el ejercicio profe-
sional de la titulacién. Fundamentalmente son elaborados por el Consejo de Univer-
sidadesy por el Centro. Ademas de los cognitivos y procedimentales serd importante
disefiar la forma de lograr objetivos relacionados con las competencias que debe ad-
quirir el egresado para el correcto desarrollo de su etapa laboral. Teniendo en cuen-
ta que estos profesionales ocupan puestos de relativa responsabilidad, serd también
importante una educacién en valores en la que se tenga en cuenta la ética profesio-
nal, la solidaridad y el respeto al medio ambiente. El disefio de los objetivos globales
del acto docente destinado a la preparacidon de titulados exige de una visién global
del conjunto del curriculum que se ofrece a los estudiantes, en funcién de las metas
profesionales de los graduados que salgan de la Universidad.

un curso académico, objetivos finales que se pretenden alcanzar al final de una asignatu-
ra. Estos objetivos deben tener coherenciay concierto con los propuestos por el resto
de los profesores de la misma asignatura. En este apartado, es importante tener al-
tura de miras y disefiar los objetivos finales que se pretenden alcanzar de manera
globaly no en forma compartimental. También se ha de considerar el desarrollo de
las competencias del alumnado.

una unidad tematica, son los objetivos que se pretenden alcanzar correspondientes al
bloque tematico o unidades en las que se separa cada asignatura. El anterior disefio
particular de objetivos nunca debe olvidar los objetivos a largo plazo que se preten-
den alcanzar, razén por la que el disefio de objetivos, aunque separados en conjuntos
cada vez mas locales, deben tener en cuenta los planteamientos mas generales.

Ademas, cabe tener en cuenta que las asignaturas impartidas por el Departamento de
Astrofisica de la ULL deben proporcionar conocimiento sobre la astrofisica, tanto tedrica
como observacional, los procedimientos propios de las ciencias experimentales (disefio de
experiencias, medidas, analisis de datos, conclusiones de las experiencias) y las actitudes
propias de las ciencias (rigor, analisis, juicio critico).

Se debe actuar de forma que estos elementos sean motivadores para elalumnado, plan-
teando un programa atractivo por los conocimientos en si que se imparten y aprovechando
elfuerteinterés que tiene el alumnado por asignaturas mas directamente relacionadas con
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las aplicaciones de su especialidad, relacionando estrechamente el programa con las nece-
sidades de dichas asignaturas. La utilizacién de numerosos ejemplos y aplicaciones a pro-
blemas concretos de su interés, la elaboracién de introducciones apropiadas a los temas
que se vayan a desarrollary el fomento de la discusién sobre aspectos tedricos de cuestio-
nes practicas seran de gran ayuda para mantener el interés y la motivacion del alumnado.

En una formacion completa del alumnado y de acuerdo con lo dictado en el Espacio
Europeo de la Educaciéon Superior (EEES), los objetivos formativos no deben ser exclusiva-
mente académicos y deben venir acompanados por la obtencién de competencias, ya que
permitan un desarrollo completo, no solo a la hora de incorporarse a la vida laboral sino
también al incorporarse como miembro activo y maduro en la sociedad.

3.3. Métodos de ensenanza

Como se ha comentado anteriormente, la entrada en el EEES impulsa a la Universidad
hacia un nuevo paradigma, donde la ensefianza ya no se entiende como una mera trans-
misién de conocimiento del profesor hacia el estudiante, sino que sitta al alumno como
protagonista de su aprendizaje, convirtiendo al profesor en un guia que le facilite la adqui-
sicion de los conocimientos y habilidades necesarias para un correcto desempefio en su
ambito profesional. De esta manera la ensefianza centrada solo en el aula se diversifica a
trabajo presencial y no presencial, donde resulta de vital importancia el trabajo auténomo
de los alumnos.

En consecuencia, debemos planificar nuestra actividad con métodos docentes adecua-
dos a este nuevo enfoque, considerando el entorno donde nos encontramos. Otro aspecto
que no debemos olvidar es que el crédito ECTS tiene asociada una carga cuantitativa de tra-
bajo del alumno y es necesario tenerlo en cuenta a la hora de disefiar las actividades pre-
senciales —clases tedricas-practicas, seminarios, tutorias, etc.—, asi como las actividades
que el alumno realizarad de forma auténoma —trabajo en linea, estudio, trabajos en equi-
po, etc. Segun este concepto no son, naturalmente, sélo las horas de clase las que deben
de contarse como dedicacidn, sino el conjunto de las tareas que se le pide al alumno en
cada caso, su planificacidn detallada, el seguimiento de las actividades o las experiencias
educativas y su evaluacién.

Un método de ensefianza se puede definir como un conjunto de técnicas y actividades
que un profesor usa con el fin de lograr uno o varios objetivos educativos, que tiene sentido
como untodoy que responde a una denominacién conociday compartida por lacomunidad
cientifica [4].

A continuacién, de entre los 25 métodos de ensefianza sefialados por la literatura cien-
tifica [4], enumeramos algunos que nos permitiran alcanzar nuestros objetivos docentes
favoreciendo el aprendizaje auténomo y la adquisicién de competencias del alumnado.
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Clase magistral

La clase magistral consiste en la exposicion de un tema con el objetivo de transmitir
y facilitar informacién estructurada sobre el mismo. Es el método de ensefianza mas em-
pleado en la docencia universitaria, debido a su economia de medios y su eficiencia en la
relacién entre cantidad de informacion y tiempo empleado, por un lado y, por otro, la ele-
vada relacion de nimero de alumnos por profesor que permite.

La clase magistral ha sido mayoritariamente denostada en articulos de innovacién do-
cente, pero, sin embargo, no por el hecho de ser un método antiguo habria de ser malo per
se. La mayoria de criticas a este método pueden listarse, seglin recoge Rodriguez Sanchez
[5]en:

1. El profesorado se erige como unica fuente de informacién y empobrece el conoci-
miento al que puede acceder el alumnado.

2. Las funciones del profesorado se reducen a la mera exposicién comunicativa de su
propio conocimiento.

3. Elalumnado tiene una actitud pasiva, lo que va en contra del propio espiritu del EEES.
4. Se sobreestima la ensefianza sobre el aprendizaje.

5. No hay un seguimiento del alumnado, por lo que no hay ninguna referencia de que
el mensaje esté llegando.

6. Tradicionalmente se ha abusado de este método.

7. Dificultad en la consecucién de objetivos y competencias por las propias limitaciones
del método.

8. Eldocente adquiere una figura de autoridad indiscutible e indiscutida, en vez de guia,
como indica el propio EEES.

Sin embargo, las deficiencias encontradas no estan circunscritas al método en si, sino
a la mala praxis que se hace de él por parte del profesorado. Una clase magistral realiza-
da correctamente no debe considerarse como una mera exposicién de los conocimientos
que el alumnado requiere, sino que debe seguir los mismos caminos que la investigacion
cientifica. Se debe seguir una linea deductiva que implique ofrecer al alumnado un espiritu
critico de la materia y un tiempo de reflexién sobre lo obtenido. Y asi, esta clase magistral
puede ser Util para:

1. Proporcionar en un tiempo breve informacién relevante, actualizada y organizada
procedente de fuentes diversas y de dificil acceso para los alumnos.
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2.

Facilitar la comprensién de conceptos complejos que, de otra forma, llevaria dema-
siado tiempo asimilar por los alumnos.

Facilitar la aplicacién de procedimientos.
Fomentar actitudes de acercamiento de los estudiantes hacia la disciplina.
Estimular la motivacion hacia la materia a través de la actuacion del profesor.

Proporcionar a los alumnos las claves de comprensién de los fundamentos sobre los
que se asienta una disciplina.

Asi, la clase magistral puede ser una buena herramienta de trabajo siempre que siga-

mos algunas pautas para hacerla mas participativa magistral [6]:

Dedicar suficiente tiempo a la preparacién de cada clase.

Establecer relaciones con los temas anteriores y posteriores dando asi una visién
integradora y global de la materia.

Desarrollar el tema de forma amena resaltando los conceptos fundamentales, inter-
calando comentarios que dinamicen el discurso y compartiendo alguna experiencia
personal que pueda resultar interesante para el alumno.

Cuidar la oratoria, utilizando cambios de tono y toques de atencidn, con el objetivo
de mantener un didlogo fluido con los alumnos.

Animar a que los alumnos colaboren intercalando preguntas cortas, que puedan ser
facilmente deducidas o hagan referencia a conceptos explicados previamente

Incentivar la duda como método de reflexidn, aceptando preguntas u observaciones
durante las explicaciones y reconociendo la utilidad de los conceptos que el alumna-
do ya conoce. Las preguntas de interés general conviene contestarlas de inmediato,
mientras que las de interés limitado, o mas personalizadas, pueden dejarse para el
final de la clase o para consultas particulares en tutorias.

Resulta muy util y eficaz combinar la clase magistral participativa con otras metodo-
logias, como la resolucion de problemas, el aprendizaje colaborativo, etc.

Resolucién de ejercicios y problemas

En la resolucidon de ejercicios y problemas, los estudiantes trabajan con férmulas y pro-

cedimientos relacionados con los conocimientos tedricos adquiridos, de forma que apren-

den a aplicarlos, transformando la informacién recibida en soluciones de los problemas

propuestos. Es una buena metodologia complementaria de la leccién magistral, tanto en
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el aula como fuera de ella, para afianzar, contextualizar y aplicar los contenidos tedricos
expuestos.

La seleccién de los ejercicios propuestos por parte del profesor debe ser cuidadosa,
planteando problemas de dificultad creciente y relacionados con contenidos impartidos e
intentando, dentro de los posible, que los ejercicios estén relacionados con los intereses
del alumnado, sean realistas y tengan relacidn con otras asignaturas del Grado.

Practicas informaticas

Las practicas informaticas se utilizan, en general, para afianzar conceptos de la materia
trabajando con algun software que facilite la rapida visualizacion de muchos ejemplos y
diferentes tipos de calculos. Ademas, dado elinterés que despiertan las TIC en elalumnado,
las actividades informaticas suelen aumentar su interés y motivacién hacia la asignatura.

Unas practicas de laboratorio bien orientadas y planificadas son el complemento ideal
de los contenidos tedricos, ya que proporcionan solidez y realidad al conocimiento adqui-
rido, desarrollan la iniciativa y trabajan el pensamiento critico a la hora de interpretar los
resultados obtenidos.

Proyectos

El aprendizaje basado en proyectos consiste en trabajar problemas lo mas realistas po-
sibles, cuya resolucién motive la introduccion de los nuevos conocimientos que se quieren
abordar. A nivel de conocimiento, el aprendizaje es mas lento, aunque mucho mas pro-
fundo y duradero. Con este enfoque, debemos plantear al alumno tareas que requieran la
planificacion, disefio y realizacién de actividades relacionadas con elementos ya trabajados
en la asignatura, pero que necesiten avanzar un paso mas para poder resolverlas.

Aunque resulta complicado utilizar nicamente este tipo de metodologia en toda la
asignatura, lo consideramos un complemento interesante al resto de actividades. La idea
es proponer proyectos donde los alumnos trabajen de forma grupal fuera del aula, ya que
su tematica, mas contextualizada y proxima a la actividad profesional, implica una mayor
dedicacién que la resolucion de ejercicios y problemas.

A pesar de que este tipo de metodologia supone, en general, una mayor dedicacién del
profesorado fuera de las horas de clase, suele ser muy motivadora para el alumno que va-
lora positivamente la aplicacion practica de los contenidos tedricos. Ademas, el trabajo en
competencias de este tipo de actividad es mucho mayor que con la clase magistral partici-
pativa o la resolucién de ejercicios y problemas.

Trabajo en grupo

El aprendizaje colaborativo es una estrategia en la que el alumnado, dividido en pe-
quefios grupos —por lo que habitualmente se denomina trabajo en grupo—, desarrolla una
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actividad cuyo resultado depende de la cooperacién de todos sus miembros.

Este tipo de actividad colaborativa puede ser una forma interesante de resolver ejer-
cicios, tanto en las practicas de aula, como en las practicas informaticas, donde podemos
plantear diversos tipos de estrategias que garanticen la colaboracién real, como por ejem-
plo el puzzle de Aronson [7], donde la meta del trabajo es compartida y cada individuo al-
canza su objetivo solo si sus compafieros también consiguen el suyo. Se trata de aprender
a compartir, coordinarse, comunicarse, reforzarse, comprometerse, por lo que considera-
mos este método o herramienta una estrategia interesante, ya que con ella trabajamos
varios tipos de competencias diferentes del alumnado.

Clase inversa

En términos generales, la metodologia de clase inversa consiste en que los alumnos
tengan su primer contacto con los conocimientos de forma auténoma, a través de mate-
riales de calidad —apuntes, videos, narraciones digitales, referencias bibliograficas, etc.—
proporcionados por el profesor, para que este no se centre Unicamente en exponerlos en
el aula, sino que pueda trabajar con ellos, fomentando asi el aprendizaje activo y colabora-
tivo en el aula [8].

Para aplicar este tipo de estrategia, debemos asegurarnos de resolver todas las dudas
que hayan surgido mientras los alumnos preparaban el tema y, a continuacion, plantear
cuestiones y ejercicios donde se apliquen los conocimientos trabajados, para ver que han
sido correctamente asimilados y asi poder consolidarlos.

Esta metodologia puede ser interesante para trabajar algunos temas de teoria, asi co-
mo para preparar las sesiones de practicas de laboratorio.

Todas estas actividades docentes, junto con muchas otras que podemos utilizar, se be-
neficiardn teniendo en cuenta los siguientes aspectos en nuestra clase:

= Crear un ambiente agradable en el aula
= Generar grupos flexibles

= Partir de las necesidades e intereses del alumnado Hacer comprensible la informa-
cién

= Generar expectativas positivas para el alumno y su aprendizaje
= Estimular el pensamiento critico y creativo
= Valorary reforzar el esfuerzo

= Ofrecer retroalimentacion del aprendizaje
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Tutorias

Los profesores pertenecientes a los cuerpos docentes universitarios, de acuerdo con la
ley vigente, deben disponer de un nimero de horas, acorde con su categoria y dedicacion,
para la atencidn de estudiantes en régimen de tutoria. Las tutorias, tanto las individuales
como las colectivas, suponen una actividad complementaria que estrecha la relacién entre
elalumnadoy el profesorado y que puede servir, para segun qué casos, ayudar a equiparar
el nivel de la clase.

Estas tutorias, fuera del horario de clase, implican que los estudiantes interactian de
forma mas informal con el profesorado y permiten:

= Debatir de manera mas personal, motivando e incentivando aquellos aspectos que
puedan interesarles particularmente.

= Aportar una labor de apoyo y guia en los aspectos que atasquen su evolucién: el sim-
ple hecho de poder resolver dudas concretas y particulares permitira la adquisicién
de conocimientos de forma mas rapida y efectiva.

= Realizar una labor de guia en la realizacién de problemas mas avanzados o de intro-
duccidn a la literatura cientifica permite ahondar en la materia por la que muestren
mayor interés.

= Las tutorias sirven para observar qué temas o materias han quedado mas confusos.
Es un método de seguimiento, casi en tiempo real, del nivel de asimilacién de las
distintas clases por parte del alumnado. Asi, el profesor podra detectar a tiempo las
deficiencias que puedan haberse producido en el aprendizaje.

= El caracter personal de la tutoria también sirve para asesorar al alumnado en temas
no estrictamente circunscritos a la asignatura ni meramente académicos, como la
posibilidad de participacién en programas de generacidn espontanea, becas, cursos
o estancias en otros centros, lo que suponda un haber considerable en su posterior
trayectoria profesional.

La pandemia por Covid-19 puso al descubierto la valiosa existencia de nuevas herra-
mientas para realizar las tutorias de tal manera que las dudas se presentan, tratan y re-
suelven de forma mas interactiva, ya que permiten compartir documentos, modificarlos y
utilizar la pizarra virtual.

Ensefanza asistida por medios audiovisuales

La pandemia por Covid-19 nos ha resaltado la importancia del uso de las herramientas
multimedia en los métodos de ensefianza- aprendizaje. Ademas, el hecho de que la mayo-
ria del alumnado esté conectado a plataformas de distribucién de contenidos nos abre una
puerta para poder comunicarnos con ellos a través de esas plataformas de redes sociales.
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Es unavia que no esta suficientemente explorada por parte del profesorado, a pesar de
que el alumnado estd acostumbrado a consumir videos cortos para recibir informacién y
adaptarse a esa forma de digerir la informacidn, lo cual nos podria ayudar a mejorar la efi-
ciencia de la transmisién del conocimiento. Por otra parte, la mayoria de las universidades
cuentan con areas de comunicacién para ayudar al profesorado a crear contenidos, como
grabaciones de video, montajes, presentaciones realizacion de investigador multimedia o
conferencias en linea.

Esto no significa en absoluto querer fomentar el abuso de las herramientas multime-
dia, ya que si se fundamentara el desarrollo de un temario en el apoyo de los multimedia
perderia laimpronta de novedad y acabaria siendo tan contraproducente como llegar a ha-
cer perder el interés del alumnado. Estas técnicas deben ser combinadas con el resto de
estrategias presentadas anteriormente.

La herramienta multimedia mas utilizada por el profesorado es la transparencia. Sin
embargo, no es la Unica que se puede introducir en clase. Esta claro que la presentacion por
diapositivas digitales ayuda en gran manera al alumnado a tener la clase mas estructurada,
asi como a poder repasar en casa los conocimientos adquiridos, ya que las presentaciones
se entregan al alumnado. También puede contarse con otros métodos multimedia, como
la insercion de videos o el uso de simulaciones digitales, lo que hara la clase mas amena
y distendida. El video se usarad como factor disruptivo de la seriedad de la clase, mientras
que la simulacién digital es una herramienta perfecta para jugar con los efectos que puede
tener la variacion de las variables de una ecuacion.

Querria hacer hincapié aqui en que este es un elemento atractivo con el que poder mo-
tivar de vez en cuando al alumnado por un periodo de tiempo corto, sobre todo cuando la
materia resulta particularmente densa, como es el caso de esta asignatura.

A la hora de elegir las metodologias mas adecuadas para desarrollar nuestra planifi-
cacion docente, otra cuestion que debemos tener muy presente son los recursos didac-
ticos de los que disponemos. Ademas de los mas tradicionales como: pizarra, esquemas,
diagramas y fuentes bibliograficas en general, no debemos olvidar que nuestros alumnos
son nativos digitales y, por lo mismo, estan habituados a utilizar estas herramientas en
sus actividades de estudio, también en el aula, el ordenador, especialmente en las practi-
cas, las plataformas educativas que permiten interactuar entre ellos o bien con el profesor
—compartiendo informacidn, realizando tareas o exdmenes, etc.— que, sin duda, ayudaran
a captar su interés y motivacién en las actividades que realicemos.

3.4. Actores del proceso de enseitanza-aprendizaje

Los principales actores del proceso formativo son, por un lado, el profesorado que im-
parte las asignaturasyy, por el otro, el alumnado que las cursa. En esta seccidn, se desgrana
el contexto y circunstancias de cada uno de estos actores.
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El alumnado

El primer paso para disefiar un contenido docente es controlar los conocimientos basi-
cos que se requieren para acceder a la universidad, averiguar la procedencia de los miem-
bros delalumnadoy considerar que se asume que elalumnado debe conocer. El paradigma
del nuevo modelo educativo planteado en el EEES deja de considerar al alumnado como
sujeto pasivo y le asigna un papel activo en el proceso de su formacién y en la de sus com-
paneros [9]. Esto libera la restriccion de la formacidn circunscrita al aula y exige un nuevo
tipo de esfuerzo tanto dentro como fuera de ella. La medicién de dicho esfuerzo viene es-
tablecida por los ECTS.

Como se ha mencionado anteriormente, la educacién del alumnado titulado debe con-
llevar una serie de objetivos globales que no hay que perder de vista. La preparacién de ese
potencial alumnado debe contener unas competencias generales que le permitan adaptar-
se a un entorno cambiante en el que la realizacién de tareas y la toma de decisiones seran
las correspondientes a su estatus en la organizacion donde desarrolle su trabajo o investi-
gacion. Estas competencias van mas alla de la obtencidn de los conocimientos especificos
de unadisciplina, ya que incluyen: (i) Obtencidn de conocimientos generales y académicos
de las materias vinculadas a su futuro profesional. (i) Obtencién de habilidades y destre-
zas intelectuales, comunicativas, gestoras y de relaciones interpersonales. (iii) Obtencion
de actitudes y valores profesionales y personales.

El ciclo formativo que siga el alumnado debe contener todo el conjunto de competen-
cias que requiera su perfil para el correcto desarrollo de su capacidad profesional, inclu-
yendo siempre como elemento diferenciador las motivaciones e intereses personales que,
considero, deben ser reforzados por el profesorado. Se debe poner el foco en qué se apren-
dey como se aprende, siendo este un proceso evolutivo en el que el cdmo se aprende debe
estar continuamente revisado por los resultados de las evaluaciones y la propia evolucion
de la motivacién del grupo.

La motivacion del alumnado, antes mencionada, puede tener dos vias, la motivacion
personal y la motivacidn grupal. La motivacién personal es la relativa a potenciar los in-
tereses del individuo, mientras que la grupal se interesa por la dindmica del grupo y la in-
teraccion de y entre el alumnado. La motivacién individual tiene diversas variantes, desde
el éxito personal y social, la adquisicion de ciertos conocimientos que se ven proyectados
en una aspiracion futura, a la competitividad de cada cual. Respecto a la motivacién grupal,
diria que viene dada fundamentalmente por la accidn activa del profesor. Una clase atrac-
tiva hace que la dinamica de grupo y la motivacidn por asistir a dicha asignatura aumente
significativamente.

Como se deduce de las lineas anteriores, en este modelo de formacidn universitaria el
alumnado es el protagonista central del proceso de ensefianza y aprendizaje, de manera
que la universidad tiende a la formacién, mas alld de los contenidos, a un paradigma pro-
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fesional y humanista.

Este proyecto docente estd esencialmente considerado para la asignatura de “Fisica de
Objetos Compactosy Procesos de Acrecidon”, de cddigo 275461223, del Master universita-
rio en Astrofisica, correspondiente al plan de estudios del 2013 (publicado en 11-02-2014).
Elalumnado procede principalmente del bachillerato de Cienciasy Tecnologia, en el que ha
cursado una asignatura de Fisica y Quimica de 4 horas semanales, una de Fisica de 4 horas
semanales y dos de Matematicas. Adicionalmente, se ha cursado Mecanica, Electrotecnia
y Tecnologia l y Il.

La revisién de los programas tedricos de las asignaturas de bachillerato indica que el
alumnado deberia acceder con conocimientos suficientes para abordar las que se propo-
nen en este Proyecto Docente. Sin embargo, la experiencia nos dice que el alumnado tiene
muchas carencias que perjudican el seguimiento de las asignaturas, especialmente en ma-
tematicas.

Esta circunstancia nos obliga a repasar ciertas cuestiones de algebra y trigonometria,
asi como a esbozar algunos conceptos de geometria y de calculo diferencial, tal que se
pondra de manifiesto en la programacién de la asignatura.

El profesorado universitario

La base de la comunicacién fundamenta la existencia de un emisor y un receptor, que
van intercambiando sus roles para transferir y compartir la informacién. En el método de
ensefanza y aprendizaje que se realiza en el aula universitaria, tanto el alumnado como
el profesorado deben realizar un proceso interactivo de emisién y recepcidn que permita
que el intercambio de informacion entre ambos actores sea lo mas eficiente posible. En el
caso del alumnado, relativo a los conocimientos que estan adquiriendo, y en del profeso-
rado, mas focalizado en la optimizacién del método para transmitirlos. Todo este proceso
entierra la anterior concepcién de docencia, en la que el profesorado era mero actor activo
y emisor de los conocimientos, y el alumnado, el sujeto pasivo receptor de ellos. El alum-
nado tiene un papel mucho mas activo y el profesorado lo tiene mas de guia que de emisor
de conocimientos.

Respecto a las caracteristicas o cualidades que debe poseer un buen profesor univer-
sitario, existe mucha literatura, pero todos los modelos se basan esencialmente en unas
propiedades basicas que son descritas, sin embargo, de forma diferente. Como las enume-
radas por Hernandez [10]:

1. Buena preparacion
2. Interés por la materia
3. Caracter amigable, flexible, servicial y creativo

Las propuestas por Brown [11]:
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1.
2.
3.

4.

Conocimiento en profundidad de la materia
Comunicacién fluida con los alumnos
Conocimiento de los estilos de aprendizaje del alumno

Conocimiento de la didactica universitaria

También podemos listar las propuestas por Ericksen [10]:

ok weNnoR

Seleccion y organizacidon del material del curso

Guia a los estudiantes para el registro, integracion y memorizacion de la informacion
Reconocida competencia en procedimientos y métodos de su disciplina

Sostén de la curiosidad intelectual de sus alumnos

Promocion del aprendizaje independiente

Todas estas guias se pueden resumir con cierta facilidad en lo que seria el modelo ideal

del profesorado universitario, que deberia reunir las siguientes caracteristicas:

(a)

Ser especialista en el area de conocimiento en el que se enmarca la asignaturay haber
realizado, o estando en ello, un trabajo de investigacion en algin campo relacionado
paralelamente con sus actividades docentes. Esto no solo repercute en un mayor co-
nocimiento del area, lo que aporta precision y rigurosidad a los conocimientos que
se quieren trasladar, sino que sirve asimismo de motivacién a los alumnos, que ven
asi reflejado en el profesor una especie de modelo aspiracional. Por otra parte, hay
que destacar que los temas de investigacion son voluntarios en el profesorado y, por
lo tanto, la pasién del tiempo invertido en esa labor se traslada a la que pone en su
manera de impartir sus conocimientos.

(b) Tener habilidades comunicativas y personales. Es indiscutible que un profesor que

conecta, empatizay sabe hacer llegar el mensaje a susalumnos va a tener mucho mas
éxito a la hora de transmitir los conocimientos. Otras cualidades como la flexibilidad,
la paciencia y la motivacién pueden lograr que una parte delalumnado no desconecte
ya en primera instancia, como sucede en innumerables ocasiones.

La motivacion del profesorado. En todos los cursos en los que he participado en ta-
reas de ensefanza, he observado que palabras como experiencia, tradicién y rutina
son totalmente incompatibles con la buena docencia. La propia ULL es un ejemplo
claro, ya que desde la inclusion de las personas que realizan tareas de colaboracion
en el plan de ordenacién docente (POD), las estadisticas muestran que la docencia
impartida por este personal suele estar estadisticamente mejor valorada por elalum-
nado. Ello indica que la motivacién por dar la clase lo mejor posible es superior a la
experiencia y aun a los abultados conocimientos.
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(d) El desarrollo del espiritu critico del profesorado, es decir, la posesion de una actitud
reflexivay critica con sus propias cualidades docentes, intentando evaluar la docencia
propiay someterla a un exhaustivo escrutinio, redunda en la calidad de su ensefianza.

(e) Aligualque en lafaceta cientifica, en la docente, el profesorado debe “caminarahom-
bros de gigantes”, parafraseando la célebre frase de Newton. El profesorado, pues,
debe aprovechar el conocimiento generado y la experiencia de otros docentes para
el desarrollo de técnicas y de métodos didacticos aplicados a su propia ensefnanza.

(f) Dominio de las tecnologias. Si algo nos ha hecho ver la pandemia por Covid-19 es
el hecho de la importancia del dominio de las tecnologias de la informacién y la co-
municacion (TIC) en el desarrollo de la docencia. Asi, el profesorado mas experto en
aplicar esas tecnologias a la docencia ha sido el menos afectado por la pandemiay el
alumnado se ha beneficiado de ello.

Una vez conocidas las aptitudes y actitudes deseables en el profesorado universitario,
también podemos sefialar sus obligaciones en el marco del EEES. El profesorado debe te-
ner competencias en [12]:

1. Disefar la guia docente de acuerdo con las necesidades, el contexto y el perfil profe-
sional, todo ello en coordinacién con otros profesionales.

2. Desarrollarel proceso de enseiianza-aprendizaje propiciando oportunidades de apren-
dizaje tanto individual como grupal.

3. Tutorizar el proceso de aprendizaje del alumno propiciando acciones que le permitan
una mayor autonomia.

4. Evaluar el proceso de ensefanza-aprendizaje.
5. Contribuir activamente a la mejora de la docencia.

6. Participar activamente en la dindmica académico-organizativa de la institucion (Uni-
versidad, Facultad, Area, Departamento, titulaciones...)

En resumen, el EEES no ha supuesto una pérdida del protagonismo activo del profeso-
rado, sino que supone un incremento de la participacién del alumnado.

3.5. Evaluacion del proceso de ensefianza-aprendizaje

Evaluaciéon del alumnado

La evaluacidén es quizas uno de los procesos mas complejos de la planificaciéon docente.
No solo consiste en valorar los conocimientos del alumnado, sino que también se obtiene
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una retroalimentacién de la observacién de si los métodos elegidos para transmitir esos
conocimientos son eficaces o no. Por lo tanto, la evaluacidon valora tanto el aprendizaje por
parte del alumnado como la ensefianza por parte del profesorado.

Desde el punto de vista del aprendizaje, la evaluacién tiene como finalidad:

Estimular a aprender potenciando el estrés positivo en el alumnado. Asi, la propia eva-
luacién genera en el alumnado un estrés positivo temporal que debe usarse como
herramienta de motivacién para incitar al trabajo y a la asimilacién del conocimien-
to. Se debe diferenciar claramente este estrés positivo del estrés negativo, porque
mientras el primero es temporal y circunscrito a un momento concreto, el sequndo
es mas alargado en el tiempo y conlleva la desmoralizacién del alumnado, la cual hay
que perseguir.

Contribuir al proceso de aprendizaje. La realizacién de una prueba de evaluacién le sirve
al alumnado para conocer su lugar en la evolucién de la asignatura, viendo si ha inte-
riorizado los conocimientos que se le han transmitido y como prueba de si el proceso
que ha seguido para llegar a la evaluacién es valido o necesita cambiar de estrategia.

Desde el punto de vista de la ensefianza, la evaluacion tiene como fin:

Senalar el nivel del alumnado. La evaluacién nos permite verificar el nivel de conocimien-
to medio de la clase y detectar deficiencias en su formacion. Asi, por ejemplo, si ve-
mos que gran parte del alumnado falla en derivadas, significard que ha habido un
error previo en su formacién que nosotros podemos solventar.

Informar al profesorado sobre la validez de los métodos de ensefianza utilizados. La eva-
luacidn es el mejor método para evaluar la efectividad de los métodos de ensefianza
que se han utilizado para transmitir los conocimientos. Nos permite, pues, modifi-
car esos métodos antes de que sea tarde y no podamos alcanzar los objetivos de la
asignatura en el contexto del grado.

Corroborar la consecucidn de los objetivos propuestos. Lo que seria la concepcidn clasi-
ca de la evaluacidon docente como baremacidén de los conocimientos adquiridos por
el alumnado. Esta evaluacién es importante ya que la asignatura debe alcanzar unos
objetivos para que no se vean lastrados en posteriores cursos o asignaturas.

Analizar las causas que hayan creado deficiencias en el proceso de ensefianza- aprendi-
zaje. Mas centrado en el profesorado, podemos detectar qué temas o tematicas han
presentado mayor dificultad para elalumnado y, por lo tanto, instarnos a cambiar los
métodos de ensefianza en posteriores afios para incrementar la eficacia del proceso
ensefianza-aprendizaje.
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Cuando elalumnado aprende, el conocimiento que adquiere se puede dividir en dos par-
tes: productivo y reproductivo. Mientras que el reproductivo es el que permite al alumnado
repetir la informacion, técnicas y métodos que se han ensefado en el aula, el productivo
estd mas centrado en la asimilacidn de los conceptos para poder aplicarlos en contextos
diferentes, siendo capaz de generar nuevos conocimientos, metodologias o técnicas. El co-
nocimiento reproductivo debe constituir el fundamento del conocimiento productivo, pero
debemos evaluar en el alumnado su capacidad de generar conocimiento productivo, que
serd el que mas se le valore en su salida al mundo laboral o académico.

A continuacion, describimos algunos tipos de pruebas o actos de evaluacién que pue-
den ayudarnos en este proceso.

Prueba escrita

Existen diversas variantes de este tipo de acto de evaluacion: pruebas de respuesta
abierta, pruebas tipo test —de seleccion tnica o de opcién multiple- o pruebas de proble-
mas, entre otras.

Las cuestiones brevesy las pruebas tipo test son adecuadas para evaluar el conocimien-
to de terminologia, de conceptos, principios y generalizaciones, mientras que los exame-
nes de problemas facilitan evaluar la capacidad de razonamiento y la habilidad para expre-
sar el conocimiento en forma de formulacién, desarrollos matematicos y comprobacion e
interpretacion del resultado.

Consideramos que una prueba escrita fiable deberia incluir cuestiones de todos estos
tipos, para asi poder realizar una evaluaciéon mas completa.

Prueba oral

Este tipo de prueba permite valorar aspectos complementarios a las pruebas escritas,
como las estrategias en laresolucidn de problemas, el uso fluido del lenguaje especifico de
la materia, las habilidades para la comunicacién o la capacidad de intervenir en discusiones
de grupo. Aunque, con ratios elevadas en el aula, es complicado realizarla por el tiempo y
la atencion que requiere. Ademas, presentan inconvenientes claros, como la timidez de
los alumnos a la hora de hablar en publico o por la complejidad de la evaluacion. De todos
modos, consideramos las pruebas orales como un instrumento mas y muy interesante en
algunos entornos; asi, la exposicién y discusidn de trabajos propuestos ante el resto de
companeros.

Proyectos

Esta forma de evaluar consiste en plantear al alumno uno o varios proyectos de forma
individual o en grupo. Este método favorece que el alumno se familiarice con la bibliogra-
fia de la materiay le permite profundizar en el conocimiento de un tema concreto, ademas
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de estimular su capacidad de analisis y sintesis al elaborar las conclusiones. Conviene va-
lorar, ademas de la memoria en si, la validez y originalidad del procedimiento utilizado y la
interpretacion de los resultados.

En el caso de una realizacidon grupal, es importante tratar de medir la aportacién de
cada miembro, aunque en ocasiones resulte una labor complicada. Nos parece un método
complementario interesante, aunque no para utilizarlo de forma exclusiva, especialmente
en las asignaturas de los primeros cursos.

Observacion

Este tipo de evaluacidn consiste en la recogida sistematica de datos durante la clase pre-
sencialy resulta muy Gtil en la evaluacion continua como complemento al resto de pruebas
de evaluacion.

Los datos recogidos en cada sesion no solo completan la informacién personalizada
sobre cada alumno, sino que permiten tener una visién global de cémo evoluciona la clase
en su conjunto.

Para realizar una evaluacién de este tipo es importante tener bien definido lo que pre-
tendemos observar. Algunos aspectos que consideramos evaluables con esta metodolo-
gia son, por ejemplo, la asistencia a clase, la predisposicion y actitud en las realizacion de
las tareas propuestas, la asimilacion del lenguaje, conceptos y métodos presentados o la
cooperacion con el resto de compafieros.

Otro aspecto que debemos analizar, a la hora de plantearnos la evaluacidn en nuestro
programa docente, es el nimero de pruebas y la temporizacién de estas dentro del curso.
Aunque en ocasiones la evaluacidn se reduce a un Unico tipo de prueba al finalizar el curso,
con laadhesién al EEES, la evaluacién continuay formativa ha ganado terreno y actualmen-
te es la mas comun en la mayoria de las asignaturas.

La evaluacidn continua se caracteriza por constar de diversos actos de evaluacién se-
cuenciados a lo largo de toda la actividad docente. De esta manera, los alumnos realizan
un trabajo mas regular y distribuido a lo largo del curso, en lugar de concentrado en unos
cuantos dias previos al examen final. Ademas, con este tipo de evaluacién, los alumnos
reciben retroalimentacién sobre sus progresos y dificultades con tiempo suficiente para
reaccionary mejorar asi su desempefio. Por esta razén nos parece muy recomendable con-
tar, dentro de este proceso, con una evaluacion inicial que favorezca el diagnéstico realista
de los conocimientos previos en la materia, para que tanto el profesor como los alumnos
sean muy conscientes del punto de partida en el que se encuentran.

Sea cual sea el sistema de evaluacién escogido, debemos tener en cuenta los siguiente
aspectos:

= Atender a los objetivos de la asignatura.

= Aplicar un procedimiento de evaluacién que considere la adquisiciéon de conocimien-
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tos, el razonamiento y la capacidad de analisis y sintesis de los aspectos relacionados
con la materia.

= Interpretar los datos recogidos en dicho procedimiento, con criterios claros que, en
general, estaran fijados a priori.

= Tomar una decisidn, en funcién de la interpretacion estipulada, que pueda ser justifi-
cada de forma objetiva.

Una evaluacién, razonada y bien justificada por el docente, debe ayudar al alumno a
entender el valor de su trabajo segun criterios externos y también comparado con el de-
sempefio del resto de sus compaiieros, de manera que sea capaz de autoevaluarse y tam-
bién de evaluar a otros. Por ello, consideramos que la autoevaluacion y la evaluacion por
pares —también llamada coevaluacion— son herramientas que podemos utilizar para dotar
a la evaluacién de un aspecto formativo, mas allad de la mera calificacidn de la materia. Esta
debe tener ciertas caracteristicas inherentes que no son negociables, como:

Evaluacién fiable. Evaluacién coherente con el nivel y los conocimientos tratados en las
clases.

Evaluacidn valida. Evaluacion que analice realmente el nivel de los conocimientos adqui-
ridos, evitando preguntas sobre aspectos no tratados.

Evaluacidon representativa. Evaluacion representativa de la totalidad del programa de la
asignatura, no centrandose Unicamente en una parte sino abarcando sus distintas
partes.

Evaluacion del profesorado

Dentro de las funciones cotidianas del profesorado se incluyen la docencia, la investi-
gaciény la gestion. Cada una de estas funciones debe ser evaluada teniendo en cuenta los
distintos factores que repercuten en ella: recursos disponibles (materiales, humanos), or-
ganizacién (del centro, del departamento), factores sociales (tales como el grado de acep-
tacion de los estudios en los que imparte la ensefianza o la repercusién de la investigacion
que realiza). En este apartado, nos centraremos en la funcién docente y su evaluacién.

El profesorado debe reflexionar sobre la actividad docente que esta realizando, valo-
rando los siguientes aspectos:

= El cumplimiento de los objetivos previstos en la guia docente, asi como la consecu-
cién de la programacién de la asignatura.

= Flexibilidad para cambiar la metodologia aplicada a los distintos objetivos de la asig-
natura.
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= Efectividad del proceso ensefianza-aprendizaje.

Como indicadores se pueden usar las calificaciones promedio obtenidas por el alumna-
do y de forma mas especifica la evolucidn de la evaluacién personal. Este proceso de valo-
racion no debe circunscribirse al profesorado, sino que elalumnado y las personas respon-
sables de la educacién también deben participar de él. Asi, las encuestas de profesorado,
como medida objetiva e independiente de la propia opinién personal del profesorado, pue-
de resultar una herramienta muy Gtil en la valoracion de la eficacia de la labor docente. No
es un sistema perfecto, ya que influyen muchos aspectos en ella, pero puede servir como
referencia para observar la percepcién general que tiene el alumnado del profesorado de
la asignatura.

3.6. Lainnovacion educativa como proceso de mejora

La educacidn estd sujeta a cambios y, como tal, se podria poner en cuestion la posibili-
dad de implementar algunos de estos objetivos.

(@) Promover el desarrollo de proyectos dirigidos de forma clara y directa a la mejora
del aprendizaje y desarrollo integral de los estudiantes, fomentando un aprendizaje
profundo, el desarrollo de habilidades cognitivas de alto nivel y la transferencia del
conocimiento a la vida real y profesional.

(b) Poner envalor el trabajo cooperativo en la innovacién educativa, dando cabida a pro-
yectos desarrollados por equipos e incrementando la implicacion del equipo directi-
vo de los centros.

(c) Proporcionar apoyoy reconocimiento institucional a aquellos equipos de profesores
que quieran iniciar y/o continuar procesos de innovacion e investigacion educativa.

(d) Apoyar el desarrollo de proyectos que avancen en una docencia profesionalizada y
académica, basada en la experimentacion de su ensefianza y en un analisis sistema-
tico de las evidencias del aprendizaje de sus estudiantes, sometiendo dichos resulta-
dos a la revisidn critica por parte de todos los miembros de la comunidad universita-
ria.

3.7. Evaluacion del alumnado de master

En el marco del Master en Astrofisica de la Universidad de La Laguna, la evaluacion del
rendimiento académico se estructura bajo un sistema flexible y adaptado a las necesidades
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del alumnado. Este enfoque garantiza que los estudiantes puedan demostrar sus conoci-
mientos y competencias de manera equilibrada, evitando que una Unica prueba determine
su calificacion final.

Opciones de evaluacién
El programa ofrece dos modalidades de evaluacién, entre las cuales los estudiantes pue-
den elegir seguin sus preferencias o circunstancias personales:

= Evaluacién continua: Permite un seguimiento progresivo del aprendizaje mediante
actividades distribuidas a lo largo del curso.

= Evaluacién final: Disefiada para quienes prefieran concentrar su esfuerzo en pruebas
concretas al término del periodo lectivo.

Un aspecto destacable es la flexibilidad del sistema, que permite a los alumnos cambiar de
modalidad durante el transcurso del afio académico, siempre que lo comuniquen debida-
mente y dentro de los plazos establecidos.

Requisitos generales de evaluacion
Para garantizar unavaloracion justay representativa, se establecen los siguientes criterios:

= Minimo de dos pruebas evaluativas.
= Ninguna prueba individual puede superar el 50 % de la nota final.
Ejemplos de distribucion de la evaluaciéon

La ponderacion de las calificaciones puede estructurarse de diversas formas, segun las ca-
racteristicas de cada asignatura. Algunos ejemplos comunes incluyen:

= Varios exdmenes parciales a lo largo del curso.
= Combinacién de:

* Examen final (con un peso maximo del 50 %)
* Ejercicios numéricos o problemas practicos

* Presentaciones en pizarra con evaluacién por parte del profesorado

Este sistema de evaluacion busca fomentar un aprendizaje constante y evitar la acumula-
cién de materia en periodos puntuales, al tiempo que proporciona multiples oportunidades
para demostrar las capacidades adquiridas durante el master.
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3.8. Unejemplo de evaluacion

A continuacion se presenta un ejemplo concreto de sistema de evaluacién propuesto
para una asignatura del Master en Astrofisica de la Universidad de La Laguna. Este modelo
ilustra cdmo pueden combinarse diferentes tipos de actividades evaluables para valorar
de forma integral los conocimientos y competencias adquiridos por el alumnado.

El modelo de evaluacidn tiene caracter meramente ilustrativo, con el objetivo de ejem-
plificar posibles modalidades de evaluacién continua y final. Cabe destacar que cualquier
implementacion concreta estara sujeta a las siguientes consideraciones fundamentales:

Adecuacion al volumen de créditos: La estructura evaluativa definitiva respetarad escru-
pulosamente la carga de trabajo correspondiente a los 3 ECTS asignados a la asig-
natura, equivalentes a aproximadamente 30 horas totales de dedicacién estudiantil
(27 horas lectivas + 3 horas de evaluacion).

Optimizacion de recursos: El disefio final de actividades evaluativas garantizard una dis-
tribucién equilibrada que:

- Evite la saturacién académica
- Mantenga coherencia con los resultados de aprendizaje previstos

- Respete los estandares de calidad educativa

Flexibilidad operativa: Las modalidades de evaluacion mencionadas (evaluacién conti-
nua o pruebas parciales) constituyen opciones metodoldgicas que seran validadas
mediante analisis de viabilidad temporal y de recursos antes de su implementacién.

El sistema propuesto se caracteriza por su enfoque multidimensional, incorporando
tanto evaluaciones tedricas como practicas, con componentes individuales y ejercicios de
aplicacion directa de los conceptos aprendidos. Se estructura en siete bloques principales.

1. Una presentacién oral donde los estudiantes analizan las érbitas de particulas de
prueba en torno a un agujero negro de Schwarzschild, demostrando su capacidad
para comunicar conceptos complejos de relatividad general.

2. Dos entregables tedricos que abordan problemas fundamentales de astrofisica rela-
tivista: el estudio de estrellas de neutrones en equilibrio y la investigacion sobre el
limite de Chandrasekhar en enanas blancas. Estos trabajos permiten evaluar la com-
prensién profunda de los conceptos tedricos.

3. Unentregable computacional centrado en la simulacién de discos de acrecidn, donde
se valora tanto la implementacidn técnica como el andlisis fisico de los resultados
obtenidos.
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4. Sesiones de resolucion de problemas en pizarra, que miden la capacidad de aplicar
los conocimientos a situaciones concretas y resolver ecuaciones complejas en tiem-
po real.

5. Un examen final escrito que sintetiza todos los contenidos del curso, garantizando
una vision global de los aprendizajes.

6. Un requisito minimo de 4/10 en el examen final para superar la asignatura, que ase-
gura el dominio de los conceptos basicos.

Este modelo evaluativo busca equilibrar diferentes formatos de evaluacién (orales, es-
critos, practicos) y tipos de habilidades (tedricas, computacionales, comunicativas). La pon-
deracion esta disefiada para que el examen final, aunque significativo (50 %), no sea el tni-
co determinante, combindandose con evaluaciones continuas que permiten un seguimiento
mas detallado del progreso académico. Ademas, el sistema incorpora salvaguardas (como
elrequisito minimo en el examen) para garantizar que los estudiantes demuestren compe-
tencia en todos los aspectos fundamentales de la asignatura.

B Presentacion oral: Analisis simplificado de la érbita de una particula de prueba alre-
dedor de un agujero negro de Schwarzschild (5 % de la nota final). Los estudiantes
deberan preparar una exposicion de 15-20 minutos donde analicen, mediante las
ecuaciones geodésicas, las trayectorias posibles para una particula en este espacio-
tiempo curvo. Se valorard la claridad expositiva, el rigor matematico y la interpreta-
cién fisica de los resultados.

B Entregable tedrico: Estudio sobre soluciones de equilibrio para estrellas de neutro-
nes (5 % de la nota final). Consistira en un informe de 5-8 paginas donde se discutan
las ecuaciones de Tolman-Oppenheimer-Volkoff y sus soluciones numéricas para di-
ferentes ecuaciones de estado. Deberd incluir una discusién sobre la masa maxima
posible para estos objetos compactos.

B Entregable computacional: Generacidn de curvas de luz sintéticas en rayos X de un
disco de acrecion usando Gadget-SPH (15 % de la nota final). Los alumnos imple-
mentaran una simulacién hidrodindmica sencilla y extraeran las curvas de luz resul-
tantes, analizando su dependencia con parametros como la viscosidad del disco o la
masa del objeto central. El entregable incluird el cédigo utilizado y un analisis de los
resultados.

B Entregable tedrico-computacional: Investigacidn sobre el limite de Chandrasekhar
y el misterio de las enanas blancas supermasivas usando MESA (15 % de la nota fi-
nal). Mediante el paquete MESA, los estudiantes exploraran modelos de enanas blan-
cas cerca del limite de masa critica, investigando posibles mecanismos que podrian
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explicar observaciones de enanas blancas supermasivas. El trabajo incluira tanto de-
sarrollo tedrico como resultados numéricos.

B Resolucion de problemas en pizarra: Ejercicios sobre estructura de objetos compac-
tos o procesos de acrecién (5 % cada uno). Estas sesiones evaluaran la capacidad del
alumno para resolver problemas analiticos en tiempo real, demostrando compren-
sién conceptual y habilidad matematica. Cada estudiante resolverd al menos dos pro-
blemas durante el curso.

B Examen final escrito: (50 % de la nota final). Prueba comprensiva que cubrira todos
lostemasdel curso, con énfasis en laresolucidon de problemas tedricosy lainterpreta-
cién fisica de los conceptos. Incluirad tanto cuestiones conceptuales como desarrollos
matematicos.

B Requisito minimo: Para superar la asignatura serd necesario obtener al menos 4/10
en el examen final, independientemente de las notas obtenidas en el resto de com-
ponentes. Este requisito asegura un conocimiento minimo de los conceptos funda-
mentales de la asignatura.

Este sistema de evaluacién combina diferentes habilidades (tedricas, computacionales
y expositivas) mientras mantiene un equilibrio entre trabajo continuo y examen final. La
ponderacién garantiza que ningin componente individual sea determinante, excepto el
examen final que, aunque con un peso importante, no puede compensarse completamente
con otras actividades.
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CAPITULO

4

ELEMENTOS BASICOS DE LA
ASIGNATURA

En este primer capitulo, relacionado propiamente con la propuesta docente, se expo-
nen los elementos basicos del Programa Docente de la asignatura “Fisica de Objetos Com-
pactosy Procesos de Acrecion”, del Master Universitario en Astrofisica. Esta asignatura tie-
ne caracter optativo, se imparte en el sequndo cuatrimestre del primer curso y consta de 3
créditos ECTS. Para esta presentacion se tomaran como referencia los elementos basicos
que aparecen presentados de forma genérica en la Guia Docente de la asignatura. En es-
te sentido, en primer lugar, se presentaran las competencias de la asignatura. Después se
mostrara el epigrafe de contenidos. A continuacién, se expondra la metodologia docente
aplicada en esta asignatura. Por Ultimo, se ofrecera la propuesta de evaluacidn, planteada
con el objetivo de asegurar el desarrollo de las competencias por parte del alumnado.

4.1. Competencias

En la Guia Docente de la asignatura, aparecen las siguientes competencias segun el
numero que corresponden dentro del plan de estudios del Master Universitario en Astrofi-

sica.
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= Competencias especificas (CE):

* CE1. Comprension profunda de los esquemas conceptuales fundamentales en
astrofisica, incluyendo los principios fisicos que gobiernan los fenémenos celes-
tes y su modelizacion tedrica. Esta competencia permite al estudiante interpre-
tar correctamente los procesos astrofisicos desde una perspectiva fisica.

* CE6.Dominio de los procesos de interaccién materia-radiacién en diferentes re-
gimenes energéticos, desde el espectro electromagnético hasta las altas ener-
gias. Incluye el estudio de mecanismos de emisidn, absorcién y dispersion en
diversos entornos astrofisicos.

* CE7. Desarrollo de habilidades investigadoras para abordar problemas astrofi-
sicos con autonomia, utilizando literatura cientifica especializada y recursos bi-
bliograficos avanzados. Esta competencia fomenta la capacidad de aprendizaje
autodirigido.

* CE10. Manejo competente de instrumentacioén cientifica actualizada y tecnolo-
gias innovadoras en astrofisica, incluyendo telescopios, detectores y sistemas
de adquisicién de datos.

= Competencias generales (CG):

* CG1. Aplicacién de herramientas matematicas y métodos numéricos avanzados
para modelizar y resolver problemas complejos en fisica y astrofisica. Incluye
técnicas de aproximacion y simplificacion de sistemas fisicos reales.

* CG2.Comprensiénintegral de las tecnologias de observacién astronémica, des-
de los principios fisicos de los instrumentos hasta su aplicacion en investigacion
astrofisica.

* CG4. Habilidad para realizar estimaciones de érdenes de magnitud, identificar
analogias fisicas y transferir soluciones conocidas a nuevos contextos proble-
maticos.

= Competencias basicas (CB):

* CB6. Adquisicion de conocimientos avanzados que permitan la innovaciéon en
investigacion astrofisica, tanto en el desarrollo tedrico como en la aplicacion
practica de nuevas ideas.

* CB7. Capacidad para enfrentar problemas en contextos novedosos, integrando
y aplicando conocimientos multidisciplinares de manera efectiva.

* CB8. Habilidad para analizar situaciones con informacién limitada, tomar deci-
siones fundamentadas y asumir las responsabilidades éticas y sociales deriva-
das de la aplicacion del conocimiento cientifico.

Proyecto docente e investigador TU Amaro Seoane - 59 de 224



Amaro Seoane Memoria TU Proyecto docente e investigador

* CB10. Desarrollo de estrategias de autoaprendizaje que permitan mantener una
formacion continua y auténoma a lo largo de la carrera profesional.

= Competencias exclusivas de la especialidad de Teoria y Computacién (CX):

* CX4. Comprension detallada de los procesos fisicos que gobiernan los objetos
compactos (agujeros negros, estrellas de neutrones) y los discos de acrecion,
incluyendo su modelizacion tedrica y simulaciones computacionales.

Este conjunto de competencias forma un marco integral que prepara a los estudiantes
del Master en Astrofisica de la Universidad de La Laguna para desarrollar una carrera pro-
fesional exitosa tanto en investigacion académica como en aplicaciones tecnoldgicas avan-
zadas. La estructura combina conocimientos tedricos profundos con habilidades practicas,
fomentando un perfil profesional versatil y adaptado a los retos actuales de la astrofisica.

4.2. Contenidos

Taly como establece la Guia Docente, los contenidos de la asignatura “Fisica de Objetos
Compactosy Procesos de Acrecidén” se distribuyen en dos médulos. El primer médulo, esta
dedicado alafisica de los objetos compactos eincluye tres temas: enanas blancas, estrellas
de neutrones y agujeros negros. El sequndo médulo, centrado en los distintos procesos
de acrecion, se desarrolla a lo largo de cuatro temas: conceptos basicos de la acrecion,
discos de acrecion finos, otras estructuras de acrecion y acrecién en sistemas binarios. Por
lo tanto, esta asignatura se desarrolla a lo largo de siete unidades tematicas.

Sin embargo, como explico en el capitulo 5, el temario es muy amplio y, a mi parecer,
una posible redistribucion de las materias seria empezar de forma detallada con la fisica
de los agujeros negros, haciendo un resumen inicial de los conceptos matematicos mas
importantes, para seguir con las estrellas de neutrones y las enanas blancas. Es decir, em-
pezar por el régimen de gravedad mas fuerte para acabar en el menos relativista. Por otra
parte, se puede irintercalando de forma natural los conceptos de acrecion a medida que se
expliquen los objetos compactos para, luego, ir en mas detalle en el sequndo médulo, el de
acrecion. La consecuencia es que este segundo, en principio, parece reducirse, pero esto no
es asi. Es natural relacionar la fisica de los objetos compactos con los procesos astrofisicos
de acrecion relacionados con estos objetos, para que el alumnado haga la conexién.

En el disefio del temario para esta asignatura, se han realizado ciertos ajustes pedago-
gicos para garantizar un aprendizaje éptimo dentro de los limites temporales disponibles.
Cabe sefialar que, aunque el programa inicialincluia el estudio de las ondas gravitacionales
como uno de sus contenidos, actualmente la universidad estd preparando una asignatura
especifica dedicada exclusivamente a este importante tema dentro del Master en Astrofisi-
ca. Dada la profundidad que requiere este campo de estudio y para evitar solapamientos o
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tratamientos superficiales, se ha considerado mas adecuado posponer su estudio comple-
to para cuando dicha asignatura entre en funcionamiento. Esta decisiéon permite centrar
los esfuerzos en otros contenidos fundamentales que no tendran un espacio propio en el
plan de estudios.

Eltemario propuesto en esta guia docente ha sido elaborado con una amplitud conside-
rable, abarcando numerosos aspectos clave de la astrofisica contemporanea. Sin embargo,
somos plenamente conscientes de que su extension total podria resultar excesiva para el
tiempo lectivo disponible. Por ello, se aplicard un enfoque flexible y realista, priorizando
siempre la calidad y profundidad del aprendizaje sobre la mera cobertura de contenidos.
A medida que avance el curso, se irdn evaluando las necesidades del grupo y el ritmo de
aprendizaje, lo que permitira realizar ajustes oportunos en el programa. Este planteamien-
to dindmico asegura asi una asimilacidn significativa de los conceptos fundamentales. La
adaptabilidad del programa garantiza que, aunque partamos de una base amplia, el resul-
tado final sera un temario ajustado a las posibilidades reales, donde cada tema tratado
reciba la atencidn y el tiempo que merece.

En el siguiente capitulo se desarrollardn de forma mas pormenorizada los contenidos.

4.3. Metodologia

Los contenidos presentados anteriormente se trabajaran de diversas maneras. En la
Guia Docente de la asignatura se establecen tres metodologias instruccionales basicas
orientadas a potenciar el aprendizaje significativo de los conocimientos (factuales, concep-
tuales, procedimentales y metacognitivos) implicados y el desarrollo de las competencias
propias de la materia. Estas son: 1) Clases de teoria; 2) Clases practicas y 3) Realizacion de
trabajos individuales y grupales.

En la presente propuesta docente se han incluido otras metodologias que creemos pue-
den complementary enriquecer las sefialadas en la Guia Docente. De este modo, las clases
de teoria se combinaran principalmente con la resolucidon de problemas y las experiencias
de aula. Asimismo, ademas del desarrollo de clases practicas, y el planteamiento de pro-
yectos de caracter grupal e individual, teniendo en cuenta que se trata de alumnado de
master y aprovechando la situacién de la ULL, también se organizaran seminarios y visitas
a centros de investigacion, como el Instituto Astrofisico de Canarias.

Clases de teoria

La clase de teoria ha sido generalmente asociada a la clase magistral, que, a pesar de
que, en efecto, no es la Gnica manera de darla, si puede resultar una pieza extraordinaria-
mente importante.
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Como se ha expuesto ya en el capitulo 3, este método puede tener sus ventajas y des-
ventajas. En nuestro caso, la estructura de la clase magistral, constara de tres fases distin-
tas:

Introduccion. Se introduce el tema de la materia que se va a tratar, se destaca su impor-
tancia en la disciplina y se establece relaciones con otros temas ya conocidos por los
alumnos Para hacer esta parte mas amena, se puede relacionar la materia a tratar con
problemas que se vayan a encontrar en su futuro profesional, con competencias la-
borales que tendran, o incluso con alguno de los hobbies mas ex- tendidos. Ademas,
esta introduccion debe tener un indice bien claro que permita al alumnado saber en
qué bloque estd y como va evolucionando en la tematica. En definitiva, introducir el
tema que se va a abordar de una manera clara, interesante, estructurada y motivacio-
nal.

Desarrollo. Esta es la fase central de la exposicidn en la que la misidn del profesor es
conseguir un aprendizaje significativo en elalumnado a través de la conexion de con-
ceptos ya adquiridos con conocimientos nuevos de manera estructurada, intentando
en todo momento que las explicaciones claras, concisas y conceptuales sean las que
predominen por encima de las demostraciones extensas. Es en esta parte donde mas
valiosa es la aportacion del profesorado, donde debe exhibir el dominio del tema tra-
tado y trasladar al alumnado la absoluta seguridad en lo que quiere comunicar. A su
vez, la motivacion y el entusiasmo deben ser esenciales, ya que, si se realiza la tarea
desganada o maquinalmente, estos sentimientos son trasladados de in- mediato al
alumnado.

Cierre. Esta parte se concentra en los ultimos cinco o diez minutos de la exposicién y es
donde debe hacerse un resumen de todo lo visto, relacionando los conceptos de for-
ma clara, abriendo nuevos interrogantes que se resolveran en posteriores clases o
ligando los nuevos conocimientos con otros de la misma materia.

La clase magistral aqui expuesta tiene una supuesta variante, la leccidn interrogada,
que incita a la participacién del alumnado en general. Sin embargo, podria afirmarse que
la leccion interrogada no pasar de ser una manera de hacer amena la clase magistral.

¢Es esta la Uinica manera de dar una clase tedrica? Por supuesto que no. Existen muchos
otros métodos; por ejemplo, la clase inversa, como se ha presentado en el capitulo 3. Aqui,
la responsabilidad de lo que se aprende ya no radica en el profesorado, sino que ahora es
el alumnado el encargado de realizar el mayor esfuerzo. Con esta técnica, el alumno tiene
a su disposicion una serie de herramientas para poder considerarse autosuficiente y llegar
por si mismo a los conocimientos requeridos, mientras que el profesor solo debe hacer el
esfuerzo de proporcionar las herramientas y de resolver las dudas surgidas en el alumnado.
Asi, es elalumnado quien marca su propio ritmo de aprendizaje y el profesor se limitaa una
funcién asistencial o de guia.
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En la asignatura que presento y que forman parte del perfil del con- curso baso la ma-
yoria de las clases de teoria en la leccién magistral. Si bien se podran combinar con otras
metodologias, como la resolucién de problemas.

Resolucién de ejercicios y problemas

Segun el diccionario de Maria Moliner, un problema es una

“Cuestion en que hay algo que averiguar o alguna dificultad (...) Particular-
mente, en matematicas u otra ciencia, cuestion de la que se conocen algunos
datos, los cuales hay que manejar convenientemente para encontrar otro que
se busca.”

La etimologia de esta palabra se encuentra, cémo no, en el griego clasico, concreta-
mente en pd¢ + B&Aw. Es decir, "arrojo hacia”, “lanzo hacia”.

Mas concretamente, en nuestro caso, el problema es un enunciado explicito que aporta
informacién, a través de la cual se pueden plantear cuestiones que lleven a un resultado o
a un razonamiento. La resolucion de estos facilita la comprension y aplicaciéon de una ley o
teoria, con lo que es muy util para aclarar ideas a los estudiantes y comprobar su nivel de
comprensién de la asignatura.

En asignaturas como la de este proyecto docente, la clase de problemas es una herra-
mienta de gran utilidad ya que, generalmente, al alumnado le resulta muy complicada la
introduccion de la teoria de cada temay necesita ver su aplicacion para ser capaz de valorar
la importancia de las ecuaciones que previamente se le han presentado. Por otra parte, y
como contraste con lo anterior, la mera clase de problemas corre el riesgo de convertirse
en una simple proyeccién de la clase de teoria, lo que suele generar tedio en el alumnado,
que tiende a memorizar las soluciones en lugar de entender la metodologia y aplicacion
de la teoria a la resolucién de los problemas. Para evitar esta situacién, normalmente se
aplica la siguiente metodologia:

(@) El alumnado recibe una coleccion de problemas al inicio del curso con la solucién
final de cada problema. De esta forma, se le facilita una herramienta que permite la
autoevaluacion de los conocimientos y una guia de la implicacion de la clase en la
asignatura.

(b) Parte de los problemasde la coleccién sonresueltos en clase. En esencia, serdn aque-
llos que tengan una aplicacién mas inmediata de la teoria. Dicha resolucién se hara
al final de la explicacion de la teoria a la que conciernen, para asi asentar los cono-
cimientos que se hayan explicado y que permita al alumno observar una aplicacion
directa de las férmulas matematicas adquiridas.
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(c) Otros problemas de la coleccidon, aquellos que resulten mas problematicos, seran
resueltos también en clase, conjuntamente con el alumnado. En este caso, el propio
alumnado puede seleccionaraquellos que le resulten mas dificiles de resolver, lo que
implicard una mayor comunicacion e interacciéon con el profesor o profesora.

Estos problemas deben estar muy bien estructurados para que podamos guiarlos en el
proceso de resolucién de problemas, distinguiendo entre:

Planteamiento. El alumnado debe entender que es lo que se le pregunta, distinguiendo
entre los datos aportados y las incégnitas que deben despejar.

Discusiéon. Elalumnado aplica los principios aprendidos en teoria para disefiar el camino
que lo conduzcaalaresolucion del problema, siempre reconociendo que este camino
no es Unico y que se puede llegar a un resultado correcto por distintos caminos.

Resolucion matematica. El alumnado deberd aprender la resolucion simbélica del pro-
blema, tratando de obtener una forma algebraica general que le permita resolver el
problema independientemente de los datos aportados.

Discusion del resultado. Parte fundamental del conocimiento cientifico es aplicar la légi-
ca a la solucién obtenida para saber si es un valor realista. Asi, se pueden verificar las
dimensionesy unidades de las expresiones obtenidas, asi como la direccién y sentido
de las expresiones vectoriales obtenidas. De esta forma, se intenta que los alumnos
reflexionen sobre el resultado para que pueda autoevaluarse y discernir si esa solu-
cion es aceptable o no.

Este tipo de clase, en virtud de lo explicado anteriormente, pone de manifiesto el cono-
cimiento de la materia por los alumnos y, ademas, puede aportarles luz en la comprension
de ciertos aspectos de la materia que se le venian resistiendo.

Las experiencias de aula, o como se han llamado tradicionalmente las experiencias de
catedra, son pequefias demostraciones experimentales llevadas a cabo parailustrar mejor
una teoria. Estas demostraciones no tienen toma de datos ni tratamiento de los mismos,
sino que son mera exposicion divulgativa de las ideas o del fendmeno que fueron explica-
dos con anterioridad.

Estas experiencias no deben ser disefiadas para sustituir las practicas, sino para motivar
alalumnado, crearinterés respecto al tematratadoy resolver pequenas paradojas a las que
pudiera dar lugar la teoria. Ademas, se produce una mayor interaccién entre profesorado
y alumnado, lo que provoca que la clase sea mas participativa y exista un discusion entre
unos y otros. Hay grandes ventajas en su uso, como:

Su caracter experimental, que refuerza el concepto de que la astrofisica describe fené-
menos naturales y da realismo a las férmulas matematicas.
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La comprension de conceptos astrofisicos complejos, ya que la experimentacién permi-
te identificar causas y efectos con teorias fisicas.

La aplicacién del método inductivo, en el que pasamos de un caso particular a uno mas
general.

La demostracién inmediata de la teoria expuesta en clase. Esdecir, no hay desfase deva-
rios dias o semanas, como ocurre entre la deduccion de las leyes y su demostracidon
en las posibles practicas o proyectos.

Clases practicas y realizacion de proyectos

En el apartado anterior, hemos sefialado las ventajas que supone la puesta en practica
de los conceptos tedricos o el desarrollo de un proyecto. Cabe recalcar aqui que la realiza-
cién de uno o mas proyectos estard supeditada al progreso que se haga con las clases de
teoriay los ejercicios. Aunque no esté completamente claro que se puedan llegar a realizar,
en este apartado explicamos por qué seria interesante.

Las practicas y proyectos desempefian un papel importante en la formacién de astro-
fisicos. La aplicacion correcta de la teoria en las practicas, la concepcién de un proyecto
practico basado en la teoria y la familiarizacion con el calculo de errores son conceptos
basicos para un estudiante que quiera convertirse en strofisico y realizar investigacién de
calidad.

Entre los conocimientos adicionales adquiridos, estd también el de hacerse con las eta-
pas del método cientifico, de entre las cuales, las practicas se centran fundamentalmente
en la observacion, en el analisis y clasificacidon de datos, en la evaluaciéon de los resultados
obtenidos y en la comparaciéon con las predicciones tedricas realizadas en las clases de
teoria. Para ello, los alumnos dispondran de un guion de practicas, elaborado por el profe-
sorado, que suponga una guia claray minuciosa de los fundamentos de la practica y de los
distintos apartados que deben guiarlos en su realizacién, sin ser, obviamente, un sustituto
de la discusidn critica de la que se vaya a realizar. Ademas, el profesor debe explicar de
manera didactica la practica a realizar mediante métodos audiovisuales. Ello ayudard a la
comprension de la tarea a realizar y a qué se debe esperar de esa practica.

El alumnado debera entregar una memoria de la practica o un trabajo que consista en
el desarrollo de un proyecto determinado. Para facilitar dicha realizacién se mostrara un
ejemplo de memoria modeloy se establecera un esquema que permita la exposicién de los
objetivos, el dispositivo experimental, las medidas realizadas, las representaciones grafi-
cas, los resultados de ajustes o analisis de los datos obtenidos y la presentacién de conclu-
siones. Todo ello, debe presentarse sin haber copiado frases del guion de practicas, sino
usando sus propias palabras. Esta tarea supone un buen entrenamiento para los alumnos
que, posteriormente, tanto en la carrera como en su vida profesional, tendran que realizar
Proyectos fin de Carrera, Informes y/o Proyectos en el desarrollo de su profesién.
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Un aspecto fundamental es la sincronizaciéon de las practicas con los temas dados en
teoria. Es decir, el alumno debe haber recibido la leccion tedrica en la que esté basada
la practica de laboratorio antes de dicha practica y ademas en un tiempo relativamente
reciente, para que pueda relacionar con relativa facilidad y rapidez los conceptos que se
utilicen.

El trabajo en equipo o autoaprendizaje es la realizacién de trabajos de investigacion o
de profundizacién en algun tema cientifico por parte de grupos pequefos o de forma indi-
vidual. Mucho mas extendido en los ultimos cursos o master, es una herramienta perfecta-
mente valida para incentivar no solo en la materia, sino también en ciertas competencias,
como la busqueda y seleccién de la informacidn, estructuracion de la informacion para su
presentacion y exposicion del trabajo. Este método tiene varias ventajas:

= |ncentiva la participaciéon activa del alumnado en la clase.
= Desarrolla competencias especificas, como el trabajo en grupo.
= Permite desarrollar competencias relacionadas con las habilidades comunicativas.

= Recibe una retroalimentacion instantanea, no solo por parte del profesorado, sino
también de parte del resto de la clase.

= |ncentiva la participaciény, por lo mismo, la motivacion del alumnado para intervenir
en la clase.

Eltrabajo debe ser escogido por el profesorado o, al menos, dar a elegir entre una serie
de temas para que la tematica sea guiada. Puede tratar desde una revision bibliografica
sobre un tema, diferentes formas experimentales de conseguir una demostracién de al-
guna materia ya dada en teoria o el planteamiento y solucién a un problema disefiado, al
desarrollo de un tema de investigacién.

En esta parte, el profesorado no solo debe ofrecer temas claros, sino que debe aportar
los recursos necesarios para que sus alumnos puedan llevarlo a cabo. Para aquellos mas
aventajados, se pueden elegir problemas con un cierto grado de incertidumbre, e incluso
plantear contradicciones o absurdos, forzandolos asi a una mayor tarea conceptual y expo-
niéndolos a un mundo un tanto complejo y muy interdisciplinar en el que se han de tomar
decisiones, no siempre con suficientes datos, al que deben proponer soluciones imagina-
tivas.

Como se ha comentado, esta técnica es de gran valor en los cursos superiores de la
universidad y con grupos reducidos; sin embargo, se plantean serias dudas acerca de la
viabilidad de esta técnica en grupos numerosos de los primeros cursos y en asignaturas
obligatorias.
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Seminarios y conferencias

Los seminarios constituyen un complemento importante de la ensefianza programa-
da y pueden organizarse sistematica u ocasionalmente a lo largo del curso. Aqui, hay que
separar los seminarios impartidos por el profesorado de la asignatura o ajeno a ella y los
impartidos por el propio alumnado. Ambas opciones tienen que basarse en la ampliacién
de los conocimientos expuestos en la asignatura y deberian ser relevantes por alguna no-
ticia publicada o por su actualidad. Asi, los tipicos seminarios que se pueden ofrecer son,
por ejemplo, los relacionados con el galardén del dltimo Nobel de Fisica o con algin des-
cubrimiento reciente que haya saltado a los medios de comunicacién. Estos ultimos son
generalmente preparados por el profesorado de la universidad; sin embargo, los imparti-
dos por los alumnos son los que conllevan mayor funcién pedagdgica.

Los seminarios impartidos por el alumnado, ya sea de forma grupal o individual, per-
miten completar su formacién y tener un trato mas directo con el profesorado que lo va
a guiar en su preparacion. Generalmente, el alumnado realizard una amplia busqueda bi-
bliografica que desembocara en la organizacién, sintesis, presentacidn y exposicion de un
tema especifico, siempre que esté relacionado con la asignatura y haya sido tutelado por
el profesorado de la misma. Este seminario debe estar disefiado para incentivar la interac-
tividad con y entre el alumnado, permitiendo que se abra un foro de debate sobre el tema
tratado para tratar de explotar la adquisicidn de ciertas habilidades, como la consolida-
cién de opiniones, la elaboracién de argumentos, junto a la defensa de las ideas que deben
aprender a expresar con la debida correccion.

Visitas a centros de investigacion

Teniendo en cuenta la envidiable situacién de la ULL en lo que se refiere a su cercania
al Instituto de Astrofisica de Canarias y a sus telescopios, visitar ese centro y sus instru-
mentos no tiene solo valor en cuanto a la adquisiciéon de conocimientos, sino también en
la motivacién del alumnado. El hecho de poder observar personal y fisicamente a investi-
gadores trabajando en diferentes campos, muchos de ellos con el denominador comtn de
la asignatura objeto de estudio, constituye un elemento motivador para el alumnado, que,
en ciertos casos, puede considerar incluso como meta personal el poder acceder un dia a
un puesto igual o similar.

La visita debe relacionar de forma util los conocimientos que se van a obtener dentro
de la asignatura con su aplicacidn practica. En ese sentido, es importante que la visita po-
sea un caracter atractivo para los alumnos, alguno de los cuales, insistimos, podra llegar a
considerarla como una posible salida profesional. A su vez, el alumnado podra actualizarse
con los avances de la tecnologia, lo que también resulta de maximo interés para pensar en
otras posibles salidas laborales.

Aligual que en la parte anterior, esta metodologia es mas adecuada para el alumnado
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de los ultimos cursos del grado, en razén de que el alumnado es menos numeroso y esta
mas preparado.

En la tabla 4.1 ensefiamos las actividades formativas en créditos ECTS de la asignatura,
asi como la metodologia de ensefianza-aprendizaje que aparece en la guia docente y la
relacién con las competencias.

Actividades for- | Horas presenciales | Horas de trabajo auténomo | Total horas | Relaciéon con com-

mativas petencias

Clases teéricas 21 23 44 [CG1], [CG4], [CE®6],
[CG2], [CX4], [CBS8],
[CB6], [CE1]

Clases practi- 7 8 15 [CG1], [CE7], [CB7],

cas [CG4], [CE®6], [CG2],
[CB10], [CE10],
[CX4], [CB8], [CB6]

Realizacién de 0 6 6 [CG1], [CE7], [CB7],

trabajos [CG4], [CE®6], [CG2],
[CB10], [CE10],
[CX4], [CB8], [CB6],
[CE1]

Preparacién de 0 8 8 [CG1], [CET7], [CG4],

examenes [CE®G], [CB10],
[CX4], [CB8], [CE1],
[CB6]

Realizacién de 2 0 2 [CE7], [CBS8], [CB7],

examenes [CG4], [CX4]

Total horas 30 45 75

Total ECTS 3

Cuadro 4.1: Créditos ECTS, su metodologia de ensefanza-aprendizaje y su relacion con las
competencias que debe adquirir el estudiante.

4.4, Evaluacion

La evaluacién constituye el broche final de nuestra programacién docente, ya que es
una de las fases mas importantes y, sin duda, la mas delicada del proceso. Como ya se ha
explicado en detalle con anterioridad en el capitulo 3, mas concretamente para la asigna-
tura elegida, en la seccién 3.7, consiste en una recogida sistematica de informacién con
el propdsito de emitir un juicio sobre el aprendizaje del alumno que cuantifica el grado de
cumplimiento de los objetivos marcados. Por lo tanto, la evaluacién debe establecer si el
alumno ha superado los niveles minimos exigidos de conocimiento y habilidades en la ma-
teria, lo que cominmente la sitda en una de las tareas menos gratas para el profesor. En
el caso concreto de esta asignatura, segun lo que establece la Guia Docente, la evaluacion
se llevard a cabo de forma ponderada.

Este sistema de evaluacién tendrd una duracion de un curso académico, en el que la
evaluacién continua realizada a lo largo del curso se conservara inalterada, siguiendo las
pautas expuestas en el capitulo 3, seccién 3.7. Dado que la estrategia evaluativa tiene una
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parte importante de evaluacién continuada a lo largo del curso, es importante el segui-
miento diario de la asignatura, especialmente de forma presencial con la asistencia a las
clases tedricas y de problemas, y realizar los ejercicios propuestos.

En cuanto a los resultados del aprendizaje, esta asignatura proporciona al estudianta-
do, por una parte, conocimientos introductorios en la teorfa de acrecién y sus aplicaciones
en escenarios astrofisicos concretos, en especial en sistemas binarios compactos. Se pre-
tende que conozca sus fundamentos, la metodologia para su estudio y el estado actual en
las investigaciones.

El alumnado recibira una introduccién a la teoria y fundamentos de la fisica de los tres
tipos de objetos compactos conocidos: enanas blancas, estrellas de neutrones y agujeros
negros. Con esta introduccidn, estara en condiciones de profundizar en el campo de inves-
tigacidn a nivel profesional en caso de que lo necesitase.
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CAPITULO

5
ESTRUCTURA DE LA ASIGNATURA

El temario de esta asignatura es muy amplio. Al tratarse de fisica, nos centraremos
sobre todo en los aspectos fisicos de los diferentes problemas, lo que requiere un enfoque
matematico de la asignatura, pero siempre recordando al alumnado el contexto astrofisico
de la misma, no sélo ya porque se imparta en el departamento de astrofisica, sino porque
es la conexién evidente con los experimentos. Recordemos que, en fisica, los experimentos
siempre tienen la ultima palabra.

Por otra parte, es importante comprender que explicar en detalle la fisica de los aguje-
ros negros, estrellas de neutrones y enanas blancas en un solo curso que, ademas, recoge
también los procesos de acrecién, resulta una empresa practicamente imposible si se in-
tenta hacer de forma detallada.

Esto es tanto mas cierto porque es muy importante hacer una introduccién de repaso a
los conceptos matematicos indispensables de andlisis y geometria y topologia diferencial.

Por eso, he decidido centrarme en la relatividad general en el régimen de gravedad
extrema, es decir, en los agujeros negros, pero sin olvidar el resto de objetos compactos.
El propdsito de esta eleccion es el de dotar al alumnado las herramientas necesarias para
que luego pueda explorar con mas detalle de forma independiente los otros dos tipos de
objetos compactos, las estrellas de neutrones y las enanas blancas. Al estudiar en detalle
un caso extremo, los agujeros negros, se podra explorar sin mayores problemas estos dos
otros objetos, yendo de mayor gravedad (los agujeros negros) a menor. Es decir, primero
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las estrellas de neutrones y, luego, las enanas blancas.

Es decir, el grueso del curso se centrard sobre estos objetos extremos. Aunque no se
dedicara tanto tiempo a los otros dos tipos, si que se hard una introduccién lo suficien-
temente general para que el alumnado pueda tener una idea global que le ayude en un
estudio ulterior.

Finalmente, la fisica de acrecidn se ira intercalando poco a poco durante la presenta-
cién de los objetos compactos, como una aplicacion astrofisica de la fisica presentada, al
mismo tiempo que, obviamente, se hara una descripcién de su propia fisica. Sin embargo,
tras haber presentado los tres tipos de objetos compactos, haremos una descripcién mas
general del tema, como ultima parte del curso.

En esta parte de la memoria he evitado las referencias a los articulos y libros de tex-
to que exponen los argumentos que menciono. Al contrario que en un articulo cientifico,
este texto no intenta hacer una exposicién o revisién de un tema cientifico. Por eso, para
mantener las referencias al minimo posible, incluyo un listado de libros que considero que
el alumnado deberia estudiar durante el curso o, al menos, consultar. En estos libros se
encuentran las fuentes que menciono en los diferentes apartados.

El propdsito de este texto es el de hacer un compendio de los aspectos mas importan-
tes que creo que el alumnado deberia aprender durante el curso, asi como presentar su
estructura. Como he tenido el tiempo para hacerlo, el contenido, aunque no detallado, si
intenta recoger una vasta variedad de cuestiones. No es sin embargo mi intencion el abar-
car completamente todo el temario que expongo aqui. Como todo docente universitario
sabe, esto depende del curso, motivacidn y otros aspectos de los estudiantes. Cuanto del
temario y qué aspectos del mismo se detallen en mayor o menor profundidad se decidira
segun cada caso.
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CAPITULO

6
TEMARIO DETALLADO

6.1. Fisica de objetos compactos y procesos de acrecion

La forma de introducir la materia al alumnado debe comenzar con una discusién gene-
ral sobre el tema para despertarles el interés. Esto es relativamente sencillo en la materia
que pasamos a desarrollar, “Fisica de Objetos Compactos y Procesos de Acrecién”.

Aunque hoy en dia estemos acostumbrados a ellos, por la difusién que se les ha dado
en el mundo cinematografico, en particular desde las observaciones de las ondas gravita-
cionales, los objetos compactos, y en particular los agujeros negros, son los objetos mas
contraintuitivos que nos podamos imaginar en nuestro universo.

Eso no es sélo porque la gravitacion nos pueda resultar sumamente compleja, sino por
la existencia de fendmenos tales como que la luz se pueda curvar y que la hora dada por
relojes pueda diferir dependiendo de quién los observa. Lo peor de todo, por decirlo de una
forma irénica, es que estos hechos no son “sélo” tedricos, sino que los hemos observadoy
usado de forma constante. Por ejemplo, cuando usamos un teléfono mévil para encontrar
un restaurante en la calle.

Desde nuestro cerebro newtoniano, no estamos acostumbrados a estas cosas y mucho
menos a soluciones tedricas del interior de esos objetos tan extrafos. Por eso, es mas que
correcto y necesario el escepticismo cientifico que es motor de todos los resultados que
definen nuestra vida cotidiana, desde la enunciacidn de los principios ldgicos de Aristoteles.
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Singularity
Hawking Radiation

Event Horizon

L)

Accretion Disk

Figura 6.1: llustracion esquematica de uno de los temas de la asignatura que descri-
biremos en esta seccién. Uno de los principales objetivos serd el de los agujeros ne-
gros, que describiremos haciendo hincapié en los aspectos astrofisicos pero sin desde-
fiar los matematicos, desde la singularidad hasta el disco de acrecién. Esta imagen es de

https://kurzgesagt.org/.

Esinteresante recordar en este contexto las palabras de Eddington respecto a los agujeros
negros: “iCreo que deberia haber una ley de la naturaleza que impidiese que una estrella
se comporte de una manera tan absurda!” [13].

Aunque nos hayamos devanado la cabeza en el intento, no encontramos forma de de-
mostrar que este caso extremo de objeto compacto no deberia existir. Y, cuanto mas pasa
el tiempo, mas evidencias encontramos de que si existen. En este contexto es importante
la palabra evidencia, porque estamos hablando de astrofisica y fisica, no de matematicas.
En ciencia nunca tenemos una prueba de nada, sino que sustituimos, reemplazamos una
teoria por otra mejor que describe la realidad. Al fin y al cabo, la misma palabra, teoria,
nos dice de qué se trata. Simplemente de una observacion, del acto de observar, Bgopéw,
“observo”.

Esto quiere decir que cualquier objeto lo suficientemente masivo, por ejemplo una pa-
tata supermasiva, debe necesariamente colapsar a un agujero negro si la gravedad supera
todas las fuerzas opuestas (tipicamente la presidn ejercida en el interior de las estrellas).
Hoy en dia tenemos al menos dos evidencias lo bastante importantes de que estos objetos
existen: El centro de nuestra propia galaxia, cuyas observaciones llevaron al premio Nobel
el dos mil veinte y las observaciones de una galaxia vecina, M82, con el Event Horizon Te-

lescope.
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6.2. Temal: Agujeros negros

Motivacion astrofisica

En este primer punto, se le presentara al alumnado el contexto histérico que llevéd a
considerar la posibilidad de la existencia de agujeros negros. Un caso clave para esto son
los agujeros negros supermasivos, por los recientes descubrimientos que hemos ido ha-
ciendo en los ultimos afios. Mas especificamente, se hablara del caso de Sagitario A*, el
agujero negro en el centro de nuestra galaxia y de las observaciones de M82.

Observaciones de centros de galaxias: SgrA*

En un articulo publicado el 31 de octubre de 2018, se anuncié el descubrimiento de una
evidencia dificil de rechazar de que Sagitario A* es un agujero negro [14]. Utilizando el in-
terferémetro GRAVITY y los cuatro telescopios del Very Large Telescope (VLT) para crear
un telescopio virtual de 130 metros de diametro, el equipo de astrénomos detectaron cu-
mulos de gas que se movian a un 30 % de la velocidad de la luz. La emisién de electrones
altamente energéticos muy cerca del agujero negro fue visible en forma de tres prominen-
tes llamaradas brillantes. Estas coinciden exactamente con las predicciones tedricas que
predicen la existencia de un agujero negro de cuatro millones de masas solares.

Hay una serie de estrellas en drbita cercana a Sagitario A*, que se conocen colectiva-
mente como "“estrellas S". Estas estrellas se observan principalmente en longitudes de on-
dainfrarrojas de la banda K, ya que el polvo interestelar limita drasticamente la visibilidad
en longitudes de onda visibles. Se trata de un campo que cambia rdpidamente.

Las altas velocidades y las aproximaciones al agujero negro supermasivo hacen que es-
tas estrellas sean Utiles para establecer los limites de las dimensiones fisicas de Sagitario
A* asicomo para observar los efectos asociados a la relatividad general, como el desplaza-
miento del pericentro de sus 6rbitas. Se mantiene una vigilancia activa ante la posibilidad
de que las estrellas se acerquen al horizonte de sucesos lo suficiente como para ser per-
turbadas, pero no se espera que ninguna de estas estrellas sufra tal destino.

Desde 2020, la estrella S4714 tiene el récord de mayor aproximacion a Sagitario A*,
a unas 12,6 UA (1.880 millones de km), casi tan cerca como Saturno del sol, viajando a
un 8 % de la velocidad de la luz. Estas cifras son aproximadas, siendo las incertidumbres
formales de 12,6 + 9,3 UAy 23.928 + 8.840 km/s. Su periodo orbital es de 12 afios, pero
una excentricidad extrema de 0,985 es el responsable del acercamiento tan extremo y de
su alta velocidad.
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Figura 6.2: M87 en luz polarizada,https://www.eso.org/public/images/eso2105a/.

ELEHT y M82

La colaboracién del Event Horizon Telescope (Telescopio del Horizonte de Sucesos) a
nuncié sus primeros resultados 10 de abril de 2019: la primera "“imagen” directa de un
agujero negro, que mostré el agujero negro supermasivo en el centro de Messier 87, de-
signado M87* [15].

Laimagen puso a prueba la teoria general de la relatividad de Albert Einstein, cosa que
ya se habia hecho con los movimientos de las estrellas y las nubes de gas cerca del borde
de un agujero negro. Sin embargo, la “imagen” de un agujero negro acerca aun mas las
observaciones al horizonte de sucesos. La relatividad predice una regién oscura parecida
a una sombra, causada por la curvatura gravitatoria y la captura de la luz, que coincide con
la imagen observada. El articulo publicado afirma: “En general, la imagen observada es
coherente con las expectativas de la sombra de un agujero negro de Kerr, tal como predice
la relatividad general”.

La imagen también proporciond nuevas mediciones de la masa y el didmetro de M87*.
ELEHT midié la masa delagujero negro en 6,5+0,7 mil millones de masas solares y midié el
didmetro de su horizonte de sucesos en aproximadamente 40 mil millones de kildmetros
(270 UA; 0,0013 pc; 0,0042 ly), aproximadamente 2,5 veces mas pequeiio que la sombra
que proyecta. En la figura 6.2 vemos una de las imagenes que publicé el equipo del EHT.

Es importante que se introduzca en este primer bloque una pequefia introduccién a la
teoria de dinamica estelar, que sera de utilidad a la hora de hacer una descripciéon de cémo
se forman las fuentes de ondas gravitacionales en nucleos galacticos y cimulos globulares.
El enlace entre los agujeros negros y estas ondas es obvio e importante.
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Introduccion matematica

Es importante que el alumnado tenga presentes qué conceptos matematicos van a ser
clave para llegar a comprender bien la fisica que se les presentara en este curso. Esto es
particularmente cierto en el caso de los agujeros negros, pero no es dispensable en el de
las estrellas de neutrones y enanas blancas.

Para esto, se hard una introduccién a diversos temas de matematicas. La forma légica
de comenzar es con un compendio de analisis matematico, que permite introducir los con-
ceptos de limites e integrales de Lebesgue como antecdmara a la geometria diferencial
y, mas tarde, a la topologia diferencial. Es necesario, sin embargo, que el alumnado tenga
también conceptos de la teoria de la medida, necesaria para comprender qué es un espacio
métrico o un campo vectorial de Killing, para mencionar dos ejemplos fundamentales.

En este apartado, en vez de dar un claro plan de los temas que se abordaran en esta
introducciéon matematica, hacemos una sucinta descripciéon de los libros mas interesantes
para el alumnado. Ademas, sefialamos para qué propdsitos pueden usarse estos libros y
como estan relacionados entre si.

“Algebra” , by Michael Artin. Englewood Cliffs, N.J.: Prentice Hall. 1991. 2nd edition. Bos-
ton: Pearson Education. 2011

Se recomienda estudiar el primer capitulo, sobre matrices y determinantes para te-
ner una formacién algebraico necesaria para hacer calculo exterior. Se debe leer con
detalle y luego todo lo que haya en el libro relacionado con grupos y espacios vecto-
riales. Es fundamental para el clculo en colectores. Los capitulos 1 - 6 en particular
son relevantes, y el 8.

“Analysis I.” Third edition, by Terence Tao. Texts and Readings in Mathematics, 37. Hin-
dustan Book Agency, New Delhi, 2014. xviii+347 pp. ISBN 978-93-80250-64-9.

Es un buen libro para el autoaprendizaje. Los métodos que utiliza son generales. To-
do se hace en el contexto de la linea unidimensional, pero de tal manera que las téc-
nicasy el proceso de pensamiento que se utilizan pueden extenderse a espacios mé-
tricos generales. Se puede excluir el capitulo de la integral de Riemann, el ultimo,
porque esta fuera del alcance de este programa.

“Topologie” , by Klaus Janich. Springer-Verlag, 8. Auflage 2005, ISBN 978-3-540-21393-
2, d0i:10.1007/b138142 (Allgemeine Topologie, englische Ubersetzung bei Under-
graduate Texts in Mathematics, Springer-Verlag, 1984)

Léase en detalle los capitulos I-1V. Este libro es como el de Lee, pero mas compacto,
lo que tiene prosy contras. Podria considerarse como una alternativa o complemento
del de Lee (véase el ultimo de la lista). Si se opta por el de Lee, se deberia leerlo todo,
incluida la compacidad, donde habria que hacer una pausa antes de pasar al tercer
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bloque. Si ha terminado la compacidad, puede seguir estudiandola de forma paralela
mientras avanza hacia el 3er bloque.

En este sentido, se puede considerar este libro como una introduccién al libro de Lee.
Parte de definiciones basicas y topoldgicas, nada especial, pero transmite un buen
conocimiento practico de lo que es un espacio topoldgico.

Los primeros capitulos basados en la topologia general pueden ser muy dificiles por-
que son mas compactos. El de Lee discute con mas detalle. El interés del autor se
centra en la geometriay, por tanto, la topologia general se introduce rapidamente y
sin tanto detalle.

En particular, el primer capitulo puede ser dificil. Considere recurrir al libro de Lee
una y otra vez si encuentra dificultades. El capitulo Ill es el mas desafiante, ya que
cubre la construccion de espacios topoldgicos mediante el encolado. Es el mas im-
portante de la topologia.

“Analysis I.” , by Terence Tao. Third edition. Texts and Readings in Mathematics, 38. Hin-
dustan Book Agency, New Delhi, 2014. xvi+218 pp. ISBN 978-93-80250-65-6

Este libro trata de la topologia de los espacios métricos. Continla con los espacios
de funciones continuas, discutiendo las técnicas de aproximacién (aproximacion por
polinomios y series trigonométricas). Esto es Util porque nos permite aproximar fun-
ciones “aproximadas” con funciones “bien hechas”.

Los tres ultimos capitulos son una introduccion al calculo multivariable moderno.
Termina con la integral de Lebeque como herramienta para introducir el volumen.
Es una generalizacion de la integral de Riemann, pero la demostracion es mas facil
de entender.

“Algebra” , by Michael Artin. Englewood Cliffs, N.J.: Prentice Hall. 1991. 2nd edition. Bos-
ton: Pearson Education. 2011

Se deberia estudiar todo lo relacionado con los anillos y la teoria de la representacion.
En particular los capitulos 9, 10 y 11. De forma adicional, pero tal vez no necesaria-
mente, considérese estudiar los otros, desde el 12 hasta el final.

“Introduction to Differential Topology” by Klaus Janich and Theodor Brécker, Cambrid-
ge University Press, 1982, ISBN 13:9780521284707. Author: Brocker, Theodor ISBN
10:0521284708.

Lecturaincondicional, completay detallada. Es fundamental. No intente comprender
la relatividad general sin este libro. No avance ni respire sin él.

“Analysis: Second Edition” , by Elliott H. Lieb and Michael Loss. Graduate Studies in Mathe-
matics Volume: 14; 2001; 348 pp. Print ISBN: 978-0-8218-2783-3
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Dos relativistas matematicos. Este libro puede describirse como un homenaje a las
teorias de aproximacion, de forma rigurosa. Esta conectado directamente con la fisi-
ca. Ellibro presenta técnicas para aplicar en la teoria de campos relativista (especial)
y en la mecanica cuantica relativista. También se discuten problemas clasicos (lo que
no significa “faciles”) en el contexto de las técnicas de analisis de funciones.

“A Comprehensive Introduction to Differential Geometry” , by Michael Spivak. Publish
or Perish; revised 3rd ed. 2005.

De este libnro se deberia estudiar todo lo relacionado con los grupos de Lie. Es decir,
un capitulo. Sin la topologia diferencial se estara perdido para el resto del programa.

“A Comprehensive Introduction to Differential Geometry” , by Michael Spivak, Volume
2. Publish or Perish; revised 3rd ed. 2005.

El autor utiliza los trabajos originales de Gauss y Riemann y los presenta en un len-
guaje moderno, incluyendo las pruebas. Spivak introduce de forma intuitiva las cone-
xiones afines y el tensor de Riemann. Se trata de una de las mejores explicaciones de
la geometria diferencial real en la literatura. Sin embargo, el libro no incluye ejerci-
cios. Hay que recurrir a otros libros como el de O'Niell, pero el estudio de las pruebas
de Spivak es probablemente suficiente para la mayoria de los contenidos.

“Semi-Riemannian geometry. With applications to relativity” , by Barrett O'Niell. Pure
and Applied Mathematics, 103. Academic Press, Inc. [Harcourt Brace Jovanovich, Pu-
blishers], New York, 1983. xiii+468 pp. ISBN 0-12-526740-1

Este libro presenta una forma matematica de estudiar geometria diferencial con el
propdsito entender la relatividad general. El autor utiliza un enfoque general, el con-
cepto de geometria semirriemanniana con producto interior pero sin hacer sin nin-
guna suposicion sobre la firma. La geometria de Lorentz y Riemann se abordan en
particular sélo cuando es necesario. Es decir, los casos especificos se muestran sélo
en algunos casos.

“Complex analysis. An introduction to the theory of analytic functions of one complex
variable” , by Lars Ahlfors. Third edition. International Series in Pure and Applied
Mathematics. McGraw-Hill Book Co., New York, 1978. xi+331 pp. ISBN 0-07-000657 -
1

Este texto es indispensable por tres razones. En primer lugar, muchas pruebas de
analisis se basan en el analisis complejo. Por otra parte, muchas nociones topolé-
gicas surgen del andlisis complejo. Las nociones de homotopia y homologia estan
relacionadas con el calculo de residuos. Por ejemplo, toda superficie orientable se
construye a partir de superficies de Riemann (es decir, variedades complejas unidi-
mensionales). Estos conceptos son comunes en la teoria cuantica de camposyen la
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teoria de cuerdas en particular. Incluso aparecen cuando se intenta calcular ampli-
tudes de probabilidad simples, ya que se hace por continuacién analitica, un tema
relacionado con las superficies de Riemann.

“Introduction to Topological Manifolds” , by John Marshall Lee, Springer-Verlag, Gra-
duate Texts in Mathematics 2000, 2nd edition 2011

Se necesitara constantemente, en particular cuando se lea Janich. Este es probable-
mente el mas importante de toda la lista de libros mencionados aqui.

Agujeros negros de Schwarzschild

En este bloque se le presentard al alumnado la métrica de Schwarzschild (también co-
nocida como solucion de Schwarzschild). Esta es una solucidn exacta de las ecuaciones de
campo de Einstein que describe el campo gravitatorio fuera de una masa esférica, supo-
niendo que la carga eléctrica de la masa, el momento angular de la masa y la constante
cosmoldgica universal sean nulos. La solucién es una aproximacién util para describir ob-
jetos astrondmicos que giran lentamente, como muchas estrellas y planetas. Fue hallada
por Karl Schwarzschild en 1916, y mas o menos al mismo tiempo por Johannes Droste, que
publicé su discusion mas completa y moderna cuatro meses después de Schwarzschild. Se
discutird el teorema de Birkhoff para que se comprenda la importancia de este resultado.
Este teorema prueba que cualquier solucién esféricamente simétrica de las ecuaciones de
campo del vacio debe ser estatica y asintéticamente plana. Esto significa que la solucion
exterior (es decir, el espaciotiempo fuera de un cuerpo esférico, no giratorio y gravitatorio)
tiene que estar descrito por la métrica de Schwarzschild.

Coordenadas de Eddington-Finkelstein

Llegados a este punto en el programa, presentaremos las coordenadas de Eddington-
Finkelstein (que en realidad son, al parecer, de Penrose). Este es un paso légico en el de-
sarrollo del temario porque nos permitird presentarle al alumnado de forma paulatina el
contexto matematico necesario dentro de la marco fisico.

En estos sistemas de coordenadas, los rayos de luz radiales que viajan hacia fuera (hacia
dentro) siguen cada uno una geodésica nula y definen las superficies de tiempo constan-
te. La coordenada radial es la coordenada de area habitual, de modo que las superficies
de simetria de rotacién tienen un area de 4 7r2. Una ventaja de este sistema de coordena-
das es que muestra que la aparente singularidad en el radio de Schwarzschild es sélo una
singularidad de coordenadas y no es una verdadera singularidad fisica.
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Figura 6.3: Las coordenadas Eddington-Finkelstein entrantes (izquierda) y las coordena-
das Eddington-Finkelstein salientes (derecha). La linea discontinua representa una parti-
cula de tipo temporal entrante. Esta figura es la 1 del trabajo de [16].

Coordenadas de Kruskal-Szekeres

Estas coordenadas nos permitirdn sequir avanzando en el tema para presentar al alum-
nado las coordenadas Kruskal-Szekeres, llamadas asi por Martin Kruskal y George Szeke-
res. Estas coordenadas tienen la ventaja de que cubren la totalidad del espacio-tiempo de
la solucién de Schwarzschild maximizada y se comportan bien en todas partes fuera de la
singularidad fisica. Como antes, no hay ninguna singularidad de coordenadas engafiosa en
el horizonte. Es importante enfatizar esto a los estudiantes.

Estas coordenadas de también se aplican al espacio-tiempo alrededor de un objeto es-
férico, pero en ese caso no dan una descripcion del espacio-tiempo dentro del radio del
objeto. El espacio-tiempo en una region en la que una estrella estd colapsando en un agu-
jeronegro se aproxima por las coordenadas de Kruskal-Szekeres (o por las coordenadas de
Schwarzschild). La superficie de la estrella permanece fuera del horizonte de sucesos en las
coordenadas de Schwarzschild, pero lo atraviesa en las coordenadas de Kruskal-Szekeres.
En este punto se hara hicapié en que en cualquier agujero negro que observamos, lo que
realmente vemos en un momento en que su materia aun no ha terminado de colapsar,
por lo que no es realmente un agujero negro todavia. Del mismo modo, los objetos que
caen en un agujero negro permanecen fuera del horizonte de sucesos en coordenadas de
Schwarzschild, pero lo cruzan en coordenadas de Kruskal-Szekeres. En la figura 6.4 expli-
citamos esto de forma mas detallada. En la figura 6.5 mostramos un esquema ilustrativo
del concepto de horizonte de sucesos.
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Figura 6.4: Diagrama de Kruskal-Szekeres, ilustrado para 2 GM = 1. Las superficies co-
loreadas son el interior del agujero negro (ll), el interior del agujero blanco (V) y las dos
regiones exteriores (1 y lll). Las lineas punteadas de 45° que separan estas cuatro regiones
son los horizontes de sucesos. Las hipérbolas mas oscuras que delimitan la parte superior
e inferior del diagrama son las singularidades fisicas. Las hipérbolas mas claras represen-
tan los contornos de la coordenada r de Schwarzschild, y las lineas rectas que pasan por el
origen representan los contornos de la coordenada t de Schwarzschild [17].

Event Horizon

Figura 6.5: Ampliaciéon de la figura 6.1 para ilustrar el horizonte de sucesos.
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Figura 6.6: Diagramas de Penrose para diferentes soluciones de agujero negro [18].

Diagramas de Penrose

Estas ultimas coordenadas nos permitiran presentar los diagrames conformes o de
Penrose. Este tipo de diagrama es bidimensional y capta las relaciones causales entre dis-
tintos puntos del espaciotiempo mediante un tratamiento conforme del infinito. Es una
extension de un diagrama de Minkowski en el que la dimensidn vertical representa el tiem-
po y la dimensidn horizontal representa una dimension espacial. En este diagrama todos
los rayos de luz toman una trayectoria de 45°, es decir, c = 1.

La mayor diferencia es que, localmente, la métrica en un diagrama de Penrose es con-
formemente equivalente a la métrica real en el espaciotiempo. El factor de conformacién
se elige de forma que todo el espaciotiempo infinito se transforma en un diagrama de ta-
mafio finito, con el infinito en el limite del diagrama. Es decir, traemos el infinito a la hoja
de papel. Para los espaciotiempos esféricamente simétricos, cada punto del diagrama de
Penrose corresponde a una esfera bidimensional (6, ¢).

En clase se discutiran varias soluciones de las ecuaciones de campo de Einstein gracias
a estos diagramas conformes, que mostramos en la figura 6.6. Para discutir los diagramas
conformes o de Penrose, se seguird un esquema muy similar al presentado ya a mis confe-
rencias disponibles aqui:

https://astro-gr.org/conformal-diagrams/
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Singularity

Figura 6.7: Ampliacién de la figura 6.1. Esimportante notar que esta ilustracion es errénea
en el caso en el que el agujero negro tenga rotacién. Para ese tipo de solucion, la singula-
ridad no es un lugar, sino un momento o, para ser mas concisos, el final del tiempo. Por
lo tanto, esta ilustracion no puede corresponder al caso de Schwarzschild, sino al de Kerr
que, sin embargo, tiene una singularidad en forma de anillo y no de punto, como parece
indicar el dibujo.

En particular, se hard hincapié alalumnado sobre los diferentes tipos de singularidades
que hay en un agujero negro dependiendo de si es de Schwarzschild (espin cero) o de Kerr
(espindiferente de cero). Esto nos permitira seguir un proceso circular en las clases, porque
las soluciones de Kerr, con y sin carga, las presentaremos mas adelante. En la figura 6.7
mostramos una ampliacién de la figura 6.1 que corresponde a una singularidad.

Agujeros negros con cargay en rotacion

La soluciéon de Reissner-Nordstrom

Una vez explorada en detalle la solucién de las ecuaciones de campo de Einstein para
agujeros negros sin rotacion ni carga, el paso logico es ir afiadiendo niveles de complejidad
adicionales al alumnado.

En este sentido, el siguiente paso es el de presentarles la solucién que incluye el si-
guiente parametro que define completamente un agujero negro, su carga. Mas adelante,
se discutird sobre el ultimo, la rotacion o espin que, junto con la masa, define completa-
mente un agujero negro.

La métrica de Reissner-Nordstréom es una solucién estatica de las ecuaciones de campo
de Einstein-Maxwell, que corresponde al campo gravitatorio de un cuerpo cargado, no gi-
ratorio y esféricamente simétrico de masa M. La solucién analoga para un cuerpo cargado
y giratorio viene dada por la métrica de Kerr-Newman.

En coordenadas esféricas, la métrica de Reissner-Nordstrom (es decir, el elemento de
linea, equivalente en cierta forma a un vector de desplazamiento infinitesimal en un espa-
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cio métrico) es

r?2do? — r?sin® 0 dy?, (6.1)

donde ceslavelocidad de laluz, 7 es el tiempo propio, t es la coordenada temporal (medida
por un reloj estacionario en el infinito), r es la coordenada radial, (#, ¢) son los angulos
esféricos, r, = 2GM/c? es el radio de Schwarzschildy r3 = Q®G/(4meoc?) es una escala de
longitud caracteristica, asociada al problema, con ¢ la constante eléctrica.
La masa total del cuerpo central y su masa irreducible estan relacionadas por
C2 rJ2r QQ

My =% 5=
=35V 2 7 16729 My

La diferencia entre M y M, se debe a la equivalencia de masa y energia, que hace que

Mirr- (62)

la energia del campo eléctrico también contribuya a la masa total.

En el limite en el que la carga Q (o equivalentemente, la escala de longitud rg) llega a
cero, se recupera la métrica de Schwarzschild. La teoria clasica de la gravedad de Newton
puede entonces recuperarse en el limite en el que la relacion r,/r es cero. Es decir, en el
limite en que tanto rg/r como rs/r llegan a cero, la métrica se convierte en la métrica de
Minkowski de la relatividad especial.

En la practica, el cociente r;/r uele ser extremadamente pequefio. Por ejemplo, el ra-
dio de Schwarzschild de la tierra es de aproximadamente 9 mm. En la superficie de la tierra
las correcciones a la gravedad newtoniana son sélo una parte entre mil millones. La rela-
cién solo esimportante cerca de los agujeros negros y otros objetos ultradensos, como las
estrellas de neutrones.

Aunque los agujeros negros cargados con rg < rs son similares a los agujeros negros
de Schwarzschild, a diferencia de estos, tienen dos horizontes: el de sucesos y un horizonte
adicional, de Cauchy, interno. Al igual que con la métrica de Schwarzschild, los horizontes
de sucesos para el espaciotiempo se encuentran donde la componente métrica g;,; es decir,
donde

PO - S S} (6.3)
r r 8rr

Esta ecuacion tiene dos soluciones (dos horizontes):

1
r+ = 5 (rs + m> . (6.4)

Estos horizontes de sucesos son concéntricos y se degenerados para 2rg = r.. Esta
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solucién se denomina “agujero negro extremo”. Los valores 2rg > rs, aunque matematica-
mente validos, no tienen significado fisico.

Esto es asi porque el término bajo la raiz cuadrada se vuelve negativo para una carga
mayor que la masa. Esto se ha interpretado diciendo que objetos de carga mayor que su
masa, aunque pueden existir en la naturaleza, no pueden colapsar para formar un agujero
negro, porque darian paso a la formacién de una singularidad desnuda.

Agujeros negros en rotacién

La métrica de Kerr describe la geometria del espacio-tiempo vacio en torno a un agujero
negro axialmente simétrico en rotacién con un horizonte de sucesos cuasiesférico. Esta
métrica es una solucion exacta de las ecuaciones de campo de Einstein de la relatividad
general; las ecuaciones son altamente no lineales, lo que hace que las soluciones exactas
sean muy dificiles de encontrar.

Es importante explicarle al alumnado que la solucidén exacta para un agujero negro no
cargado y en rotacién quedd sin resolver hasta 1963, cuando fue descubierta por Roy Kerr
(durante un congreso de astrofisica en el que nadie le prestd atencidon, segun el propio
Kerr explicd durante un convenio en el que participé). La extension natural de esta solucion,
la que describe un agujero negro cargado y en rotacién, la métrica de Kerr-Newman, fue
descubierta poco después, en 1965.

Segun la métrica de Kerr, un cuerpo en rotacién arrastra el espaciotiempo alrededor de
él, lo que se denomina como precesion Lense-Thirring. La primera medida de este efecto
se realizd en 2011 mediante el experimento Gravity Probe B.

A grandes rasgos, este efecto predice que los objetos que se acercan a una masa en ro-
tacion se veran arrastrados a participar en su rotacion, no debido a ninguna fuerza aplicada
o par de torsidn que pueda sentirse, sino mas bien debido a la curvatura del propio espa-
ciotiempo asociada a los cuerpos en rotacion. En el caso de un agujero negro en rotacion,
a distancias lo suficientemente cercanas, todos los objetos incluso la luz deben girar con
el agujero negro; la regidon en la que esto ocurre se denomina ergosfera. En la figura 6.8
damos unailustracidon esquematica de la misma.

La luz procedente de fuentes lejanas puede viajar alrededor del horizonte de sucesos
varias veces (si estd lo suficientemente cerca); creando multiples imagenes del mismo ob-
jeto.

Los agujeros negros en rotacion tienen superficies en las que la métrica parece tener
aparentes singularidades; el tamafio y la forma de estas superficies depende de la masa
y el momento angular del agujero negro. La superficie exterior encierra la ergosfera y tie-
ne una forma similar a la de una esfera aplanada, como podemos ver en la figura 6.9. La
superficie interior marca el horizonte de sucesos; los objetos que pasan al interior de este
horizonte no pueden volver a comunicarse con el mundo fuera de él. Sin embargo, ningu-
na de las dos superficies es una verdadera singularidad, ya que su aparente singularidad
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4

4

Ergosphere

Figura 6.8: Ampliacién de la figura 6.1 parailustrar el concepto de ergosfera. Esta aparece
de forma elipsoidal y el horizonte interior y exterior, marcados en negro y un gradiente de
naranja, son esféricos, como cabe esperar. Una ilustracién mas detallada se puede encon-
trar en la figura 6.9.

puede eliminarse en un sistema de coordenadas diferente. Los objetos que se encuentran
entre estas dos superficies deben corotar con el agujero negro en rotacidén, como se ha
sefialado anteriormente
Hay varias superficies importantes en la métrica de Kerr. La superficie interior corres-
ponde a un horizonte de sucesos similar al observado en la métrica de Schwarzschild; esto
ocurre donde la componente puramente radial g;; de la métrica llega al infinito. Resolvien-
do la ecuacién cuadratica 1/g;; = 0 se obtiene la solucién:
in _ rs + ;52—432 (6.5)

que en unidades naturales (G =M = ¢ = 1) se simplifica a:

rE=1+1- a2 (6.6)

Mientras que en la métrica de Schwarzschild el horizonte de sucesos es el lugar en el
que la componente puramente temporal gi; de la métrica cambia de signo de positivo a
negativo, en la métrica de Kerr esto ocurre a una distancia diferente. De nuevo, resolviendo
una ecuacion cuadratica para g = 0 se obtiene la solucion:

L rsE£\/r2 —4a’cosb?
e = 5 ,

En unidades naturales:
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Figura 6.9: Horizontes de sucesos y ergosferas de un agujero negro en rotacion; el anillo-
singular se encuentra en el plano ecuatorial de la ergosfera interior. Esta es la figura 2 de
[19].

rEi =1++/1—-a%cos?0 (6.8)

Debido al término cos? § de la raiz cuadrada, esta superficie exterior se asemeja a una
esfera aplanada que toca la superficie interior en los polos del eje de rotacion, donde la
colocidad # esigual a 0 o 7; el espacio entre estas dos superficies se llama “ergosfera”.

Dentro de este volumen, la componente puramente temporal gi: es negativa, es decir,
actla como una componente métrica puramente espacial. En consecuencia, las particulas
dentro de esta ergosfera deben corotar con la masa interior si quieren mantener su carac-
ter temporal.

Una particula en movimiento experimenta un tiempo propio positivo a lo largo de su
linea de mundo (su trayectoria a través del espaciotiempo). Sin embargo, esto es imposible
dentro de la ergosfera, donde g;: es negativo, a menos que la particula esté corotando
alrededor de la masa interior M con una velocidad angular de, al menos, Q. Asi, ninguna
particula puede moverse en la direccion opuesta a la rotacidn de la masa central dentro de
la ergosfera.

Al igual que con el horizonte de sucesos en la métrica de Schwarzschild, la aparente
singularidad en ry se debe a la eleccidn de las coordenadas (es decir, es una singularidad
de coordenadas).
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De hecho, el espaciotiempo puede continuar suavemente a través de ella mediante una
eleccion adecuada de coordenadas. A su vez, el limite exterior de la ergosfera en re tampo-
co es singular por si mismo, ni siquiera en coordenadas de Kerr, debido al término dtd¢ no
nulo.

Vectores y horizontes de Killing

Un campo vectorial X cualquiera es un campo deKilling si la derivada de Lie con respecto
a X de la métrica g desaparece

Exg: 0. (69)

Recordemos que la derivada de Lie evalta el cambio de un campo tensorial (incluyendo
funciones escalares, campos vectoriales y covectores), a lo largo del flujo definido por otro
campo vectorial. Este cambio no depende de las coordenadas vy, por lo tanto, la derivada
de Lie se define en cualquier variedad diferenciable.

En términos de la conexién Levi-Civita, esta ultima ecuacién equivale a

g(VyX,Z)+g(Y,VzX) =0 (6.10)

paratodos los vectores Yy Z. En coordenadas locales, esto equivale a la ecuacién de Killing

VX, + VX, =0. (6.11)

Como esta condicidn estad expresada en forma covariante, basta con establecerla en un
sistema de coordenadas preferente para que se cumpla en todos los sistemas de coorde-
nadas.

Por lo tanto, un campo vectorial de Killing es un campo vectorial sobre una variedad
riemanniana (o pseudo-riemanniana) que preserva la métrica. Los campos de Killing son
los generadores infinitesimales de isometrias; es decir, los flujos generados por los cam-
pos de Killing son isometrias continuas de la variedad. Mas sencillamente, el flujo genera
una simetria, en el sentido de que mover cada punto de un objeto la misma distancia en la
direccién del vector de Killing no distorsionara las distancias en el objeto.

Un ejemplo podria ser un campo vectorial sobre un circulo que apunte en el sentido de
las agujas del reloj y que tenga la misma longitud en cada punto. Es un campo vectorial de
Killing porque mover cada punto del circulo a lo largo de este campo vectorial simplemente
lleva a rotar el circulo. Las distancias se preservan, la métrica no varia.
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Leyes de conservacion: El primer teorema de N6ther

El primer teorema de Nother afirma que toda simetria diferenciable de la accién de un
sistema fisico con fuerzas conservativas tiene su correspondiente ley de conservacién. El
teorema fue demostrado por Emmy N6ther en 1915 y publicado en 1918, después de que
E. Cosserat y F. Cosserat demostraran un caso especial en 1909.

La accion de un sistema fisico es la integral en el tiempo de una funcién lagrangiana,
a partir de la cual se puede determinar el comportamiento del sistema por el principio
de minima accién. Es muy importante recalcar que el teorema sdlo se aplica a simetrias
continuas y suaves sobre el espacio fisico.

Es decir, existe una relacién intima entre las leyes de conservacién y determinadas
transformaciones matematicas del sistema fisico en cuestion (que llamaremos “simetrias”).
Por eso, a cada “simetria del sistema” le corresponde unay sélo una cantidad conservada
(a lo que llamamos un invariante). Por si fuera poco, el teorema es tan potente que nos
permite calcular cual es ese invariante.

Este concepto de “simetria” de un sistema fisico se le puede explicar al alumnado a
través de ejemplos. Es muy importante recurrir continuamente a los ejemplos para que
los estudiantes se puedan formar una imagen intuitiva de qué quiere decir la teoria que se
da en clase, para que la exposicidn abstracta de la misma no les imponga.

Por ejemplo, un sistema tiene simetria de traslacion si al desplazarlo cierta longitud se
mantiene igual, o tiene simetria de rotacion si al girarlo cierto angulo también queda igual.
Con el teorema de N6ther podemos asociar la simetria de traslacion con la conservacion
del momento lineal o cantidad de movimiento: si el sistema tiene simetria de traslacién la
cantidad de movimiento sera un invariante de ese sistema.

Esto quiere decir que existe una correspondencia uno a uno entre cada una de ellas
y una simetria diferenciable de la naturaleza. Por ejemplo, la conservacion de la energia
se desprende de la invariabilidad temporal de los sistemas fisicos, y la conservacién del
momento angular surge del hecho de que los sistemas fisicos se comportan igual con in-
dependencia de su orientacion en el espacio.

Un ejemplo practico para desarollar con los estudiantes es, por ejemplo, el de la con-

servacion de la energia. Consideremos el caso concreto de una particula newtoniana de
masa m, de coordenadas x, que se mueve bajo la influencia de un potencial V, coordinado
por el tiempo t. La accidén, S, es:
El primer término entre paréntesis es la energia cinética de la particula, mientras que el
segundo es su energia potencial. Consideremos el generador de traslaciones temporales
Q[x(t)] = x(t). La coordenada x tiene una dependencia explicita del tiempo, mientras que
V no la tiene; en consecuencia

QL] = % [’;’ Sk V(x)

!
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Por lo tanto,

L= ’;’zx2 ~V(x), (6.13)

de forma que

oL
j= ;;;7,0[”] — L= mZX,? - [’;Z% - V(x)] = %ZXQ +V(x).  (614)

El lado derecho es la energia, y el teorema de Nother establece que dj/dt = 0. Es de-
cir, el principio de conservacidn de la energia es una consecuencia de la invariancia bajo
traslaciones temporales.

De forma mas general, si el lagrangiano no depende explicitamente del tiempo, la can-
tidad

3. aL .

a—),(’_x,- —L (6.15)

i=1
se conserva. Esta cantidad se denomina el hamiltoniano del sistema.

El teorema de Nother se utiliza en la fisica tedrica y en el calculo de variaciones. Es una
generalizacion de las formulaciones sobre las constantes de movimiento en la mecanica
lagrangiana y hamiltoniana (desarrolladas en 1788 y 1833, respectivamente), pero no se
aplica a los sistemas que no pueden modelarse sélo con una lagrangiana (por ejemplo, los
sistemas con una funcién de disipacién de Rayleigh). En particular, los sistemas disipativos
con simetrias continuas no necesariamente tienen una ley de conservacion correspondien-
te.

Hipersuperficies

En geometria, una hipersuperficie es una generalizacién de los conceptos de hiper-
plano, curva plana y superficie. Mas concretamente, una hipersuperficie es una variedad
algebraica de dimensién n — 1, que esta contenida en un espacio de dimensién n, gene-
ralmente (pero no necesariamente) un espacio euclidiano, un espacio afin o un espacio
proyectivo. Las hipersuperficies comparten, con las superficies de un espacio tridimensio-
nal, la propiedad de estar definidas por una Unica ecuacién implicita, al menos localmente
(cerca de cada punto), y a veces incluso globalmente.

Una hipersuperficie en un espacio (euclidiano, afin o proyectivo) de dimensién dos es
una curva plana. En un espacio de dimension tres, es una superficie. Por ejemplo, la ecua-
cién
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E+xg 4+ +x2-1=0 (6.16)

define una hipersuperficie algebraica de dimensién n — 1 en el espacio euclidiano de di-
mensién n. Esta hipersuperficie es también una variedad suave, y se denomina hiperesfera
o "esfera (n— 1),

Este es un ejemplo interesante para explicar el concepto de hipersuperficia a los estu-
diantes, y se detallara con ese objetivo. Generalizando (aunque sea un ejemplo), una esfera
n o una hiperesfera es un espacio topoldégico homeomorfo a una esfera n clasica.

Esta es el conjunto de puntos del espacio euclidiano (n + 1) que estan situados a una
distancia constante r de un punto fijo, llamado “centro”. Es la generalizacién de una esfera
ordinaria en el espacio tridimensional ordinario. El “radio” de una esfera es la distancia
constante de sus puntos al centro. Cuando la esfera tiene un radio unitario, es habitual
llamarla esfera n unitaria o simplemente “esfera n” por brevedad.

En términos de norma estandar, la esfera n se define como

S"={x eR™ :||x| =1}, (6.17)

y una esfera n de radio r puede definirse como

S"(r)={xeR™ 1 |x|| =r}. (6.18)

La dimensién de la esfera nes n, y no debe confundirse con la dimensién (n+1) del espacio
euclidiano en el que “reside”. Una esfera n es la superficie o el limite de una bolade (n+1)
dimensiones.

Aligual que una proyeccién estereografica puede proyectar la superficie de una esfera
en un plano, también puede proyectar una esfera 3 en el espacio 3, como podemos ver en
la figura 6.10.

Para n < 2, las esferas n que son variedades diferenciales pueden caracterizarse (salvo
un difeomorfismo) como las variedades n-dimensionales simplemente conexas de curva-
tura constante y positiva.

Hay que enfatizar aqui la naturaleza mantematica de este “salvo”, que no corresponde
al de la conjuncién, sino mas bien a lo contrario, por su caracter no exclusivo, sino inclusivo.
Matematicamente, dos objetos cualesquiera a y b son iguales salvo una relacién de equi-
valencia R siay b estan relacionados por R. Es decir, aRb se cumple, lo que implica que las
clases de equivalencia de ay b con respecto a R son iguales.

Esta figura retdrica se utiliza sobre todo en relacion con expresiones derivadas de la
igualdad, como la unicidad o el recuento. Por ejemplo, decir que “x es Unico salvo por R”

LEvito explicitamente aqui la notacién usual de (n — 1)—esfera por considerarla una forma gramatical inglesa,
ajena a nuestra vernacula.
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Figura 6.10: Estaimagen muestra tres direcciones de coordenadas proyectadas al espacio
3: paralelos (rojo), meridianos (azul) e hipermeridianos (verde). Debido a la propiedad con-
forme de la proyeccidn estereografica, las curvas se cruzan ortogonalmente (en los puntos
amarillos) como en 4D. Todas las curvas son circulos: las curvas que se cruzan (0, 0, 0, 1)
tienen un radio infinito (una linea recta), [20].

significa que todos los objetos x considerados estan en la misma clase de equivalencia con
respecto a la relacion R.

Finalmente, es interesante mencionar que las esferas n admiten otras descripciones
topoldgicas. Por ejemplo, pueden construirse pegando dos espacios euclidianos de dimen-
siones n, identificando la frontera de un cubo n con un punto, o (inductivamente) formando
la suspension de una esfera (n—1). La esfera 1 es la variedad diferencial 1 que corresponde
a un circulo y que, como sabemos, no es simplemente conexo. La esfera O es la variedad
diferencial 0, tampoco simplemente conexa, ya que consiste de dos puntos.

Una hipersuperficie que es a su vez una variedad diferencial lisa se llama hipersuperficie
lisa. En R", una hipersuperficie lisa es orientable.

La orientabilidad es una propiedad de algunos espacios topoldgicos, como los espacios
vectoriales reales, los espacios euclidianos, las superficies y, mas en general, las varieda-
des, que permite una definicion coherente de orientacion en el sentido de las agujas del
reloj y en el antihorario.

Un espacio es orientable si existe tal definicién coherente. En este caso, hay dos defini-
ciones posibles, y la eleccion de una es una orientacién del espacio. Los espacios vectoria-
les reales, los espacios euclidianos y las esferas son orientables. Un espacio es no orienta-
ble si en el sentido de las agujas del reloj se convierte en su sentido antihorario después
de describir algunos bucles en ély volver al punto de partida. Esto significa que una forma
geomeétrica como, por ejemplo, este pequefio circulo coloreado ., si se mueve continua-
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Figura 6.11: Superficies curvas en cortes constantes de x, = f (x1, X2, Xx3).

mente (es decir, si gira) a lo largo de un bucle (la distancia necesaria en la recta) de este
tipo llegara a su propia imagen especular, .

Toda hipersuperficie lisa compacta conectada es un conjunto de nivel, y separa R” en
dos componentes conexas. La matizacion es importante, y cabe recalcar al alumnado que
el conjunto de niveles de una funcién de valor real f de n variables reales es un conjunto
donde la funcién toma un valor constante dado c, es decir:

Lo(F) ={(x1, ..., xn) | F(x1, e, X0) = €} (6.19)

Cuando el nimero de variables independientes es dos, un conjunto de nivel se denomi-
na curva de nivel, también conocida como curva de contorno o isolinea. Por lo tanto, una
curva de nivel es el conjunto de todas las soluciones de valor real de una ecuacién en dos
variables x; y xo.

Cuando n = 3, un conjunto de nivel se llama superficie de nivel (o isosuperficie). De esta
forma, obviamente, una superficie de nivel es el conjunto de todas las raices de valor real
de una ecuacion en tres variables xi, x2 y x3. Para valores superiores de n, el conjunto de
niveles es una hipersuperficie de niveles, el conjunto de todas las raices de valor real de una
ecuacién en n > 3 variables. En la figura 6.11 podemos ver un conjunto de niveles (n — 1)
de una funcién no lineales en el espacio euclidiano (n+ 1), paran =1, 2, 3. Un conjunto de
niveles es un caso especial de una fibrado.

Horizontes de Killing

Un horizonte de Killing es una construccién geométrica utilizada en la relatividad ge-
neraly sus generalizaciones para delinear los limites del espaciotiempo. La ventaja es que
no tenemos que hacer referencia a las ecuaciones de campo dindmicas de Einstein. Esto
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no es una concidencia, sino una consecuencia de la naturaleza geométrica de la teoria de
relatividad general.

Matematicamente, un horizonte de Killing es una hipersuperficie nula; es decir, una hi-
persuperficie cuyo vector normal en cada punto de la misma es un vector nulo. Este vector
debe tener longitud cero con respecto al tensor métrico local. Un cono de luz es un ejemplo.
Una caracterizacion alternativa es que el espacio tangente en cada punto de una hipersu-
perficie contiene un vector no nulo tal que la métrica aplicada a dicho vector y a cualquier
vector del espacio tangente es cero.

El horizonte de Killing es, por lo tanto, una hiperpuerficie definida por la desaparicion
de la norma del campo vectorial (de Killing). También puede definirse como una hipersu-
perficie nula generada por un vector de Killing, que a su vez es nulo en esa superficie.

Lo interesante es que hay una relacidn directa entre la geometria del espaciotiempo
a través de los horizontes de Killing y los efectos térmicos de los campos cudnticos: Haw-
king demostrd que la teoria cuantica de campos predice que un agujero negro formado por
colapso gravitatorio tiene que emitir radiacion térmica.

Simetrias del espaciotiempo

Una vez presentados todos los puntos anteriores al alumnado, podemos pasar a un
problema mas pragmatico en el estudio de la fisica de los agujeros negros, que trata de las
simetrias del espaciotiempo cuando hay una curvatura importante, o ninguna.

Las simetrias del espaciotiempo son caracteristicas del mismo que nos pueden ayudara
la hora deintentar resolver un problema fisico. Es decir, estas simetrias nos pueden ayudar
para simplificar el problema y, asi, hallar las soluciones a muchos problemas.

Las simetrias espaciotemporales se utilizan en el estudio de las soluciones exactas de
las ecuaciones de campo de Einstein de la relatividad general. Las simetrias espaciotem-
porales se distinguen de las simetrias internas.

Los problemasfisicos seinvestigany se resuelven a menudo observando caracteristicas
que presentan alguna forma de simetria. Por ejemplo, en la solucién de Schwarzschild,
el papel de la simetria esférica es importante para derivar la solucién que lleva el mismo
nombre y deducir las consecuencias fisicas de esta simetria. Una de ellas es la inexistencia
de radiacion gravitacional en una estrella esféricamente pulsante.

En los problemas cosmoldgicos, la simetria restringe el tipo de universos que son cohe-
rentes con las observaciones a gran escala (por ejemplo, la métrica de Friedmann-Lemaitre-
Robertson-Walker).

Las simetrias suelen requerir algun tipo de propiedad de preservacion. En relatividad
general, las mas importantes conllevan la preservacion de

(i) las geodésicas del espaciotiempo,

(i) deltensor de la métricay la
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(i) del tensor de curvatura.

Estasy otras simetrias se discutiran con mas detalle durante el curso. Esta propiedad de
preservacion que suelen poseer las simetrias (a la que se ha aludido anteriormente) puede
utilizarse para motivar una definicidn util de estas mismas simetrias.

Hall [21], en su Secc. (1.10) da una definicién rigurosa de las simetrias en relatividad
general. En este enfoque, la idea es utilizar campos vectoriales (“suaves” o diferenciables,
claro) cuyos difeomorfismos de flujo local (es decir, un mapa entre variedades lisas que
preserva la estructura local diferenciable) preserven alguna propiedad del espaciotiempo.
Hay que hacer hincapié en que se trata de un difeomorfismo; es decir, una transformacion
sobre un elemento diferencial. La implicacion es que el comportamiento de los objetos con
extension puede no ser tan manifiestamente simétrico.

Se dice que un campo vectorial suave X en un espaciotiempo M preserva un tensor sua-
ve T en M (o que"T esinvariante bajo X") si, para cada difeomorfismo de flujo local suave
¢ asociado a X, los tensores T y ¢;(T) son iguales en el dominio de ¢;. Esta afirmacion
es equivalente a la condicién de que la derivada de Lie del tensor bajo el campo vectorial
desaparece, como se le presenta al alumnado en un punto anterior,

LxT =0. (6.20)

Un campo vectorial de Killing es uno de los tipos mas importantes de simetrias y se define
como un campo vectorial suave X que preserva el tensor métrico g:

Lxg =0. (6.21)

Esto se suele escribir de forma expandida como

Xab + X2 = 0. (6.22)

Los campos vectoriales de Killing tienen amplias aplicaciones (incluso en la mecanica cla-
sica) y estan relacionados con las leyes de conservacion.
Un campo vectorial homotético es aquel que cumple

Lxg = 2cg, (6.23)

donde c es una constante real. Estos campos vectoriales encuentran aplicacion en el estu-
dio de las singularidades en la relatividad general.
Un campo vectorial afin satisface la condicién:

(EXg>ab;c =0 (624)

Un campo vectorial afin preserva las geodésicas y preserva el parametro afin.

Proyecto docente e investigador TU Amaro Seoane - 95 de 224



Amaro Seoane Memoria TU Proyecto docente e investigador

Figura 6.12: Una conexidn afin en la esfera hace rodar el plano tangente afin de un punto
a otro. Al hacerlo, el punto de contacto traza una curva en el plano [22].

Es decir, una geodésica en una variedad suave M con una conexién afin V se define
como una curva 7(t) tal que el transporte paralelo a lo largo de la curva preserva el vector
tangente a la curva, por lo que

V44 = 0. (6.25)

en cada punto de la curva, donde ¥ es la derivada respecto a t. De forma mds precisa, para
definir la derivada covariante + primero tenemos que extender 4 a un campo vectorial con-
tinuamente diferenciable en un conjunto abierto. El resultado, sin embargo, no depende de
como elijamos tal extension. Podemos ilustrar qué es una conexidn afin con la figura 6.12.
Los tres tipos de campos vectoriales anteriores son casos especiales de campos vecto-
riales proyectivos que preservan las geodésicas sin preservar necesariamente el parame-
tro afin.
Un campo vectorial conforme es aquel que cumple

Lxg = ¢g, (6.26)

donde ¢ es una funcién suave de valor real sobre M.
Una colineacion de curvatura es un campo vectorial que preserva el tensor de Riemann:

LxRpea =0 (6.27)

donde R;_; son las componentes del tensor de Riemann. El conjunto de todas las colina-
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ciones de curvatura suaves forma un algebra de Lie bajo la operacidn de corchetes de Lie
(si se elimina la condicidn de suavidad, el conjunto de todas las colinaciones de curvatura
no necesita formar un algebra de Lie). El algebra de Lie se denota por CC(M) y puede ser
de dimensidn infinita. Todo campo vectorial afin es una colineacién de curvatura.

Una forma menos conocida de simetria se refiere a los campos vectoriales que preservan
el tensor energia-momento. Se denominan colineaciones o simetrias de la materia y se
definen por:

LxT =0, (6.28)

donde T es el tensor covariante de energia-momento. Aqui puede destacarse la intima re-
lacion entre la geometriay la fisica, ya que se considera que el campo vectorial X preserva
ciertas cantidades fisicas a lo largo de las lineas de flujo de X, siendo esto cierto para dos
observadores cualesquiera.

En relaciéon con esto ultimo, puede demostrarse que todo campo vectorial de Killing es
una colineacion de materia (por las ecuaciones de campo de Einstein, con o sin constante
cosmoldgica).

Asi, dada una solucion de las ecuaciones de campo de Einstein, un campo vectorial
que preserve la métrica necesariamente preserva el correspondiente tensor de energia-
momento.

Cuando el tensor de energia-momento representa un fluido perfecto, todo campo vec-
torial de Killing preserva la densidad de energia, la presiony el campo vectorial de flujo del
fluido. Cuando el tensor de energia-momento representa un campo electromagnético, un
campo vectorial de Killing no preserva necesariamente los campos eléctrico y magnético.

La clasificacion de soluciones constituye una gran parte de la investigacion hecha en
relatividad general. Varios enfoques para clasificar los espaciotiempos, incluyendo el uso
de la clasificacién de Segre 2 del tensor de energia-momento o la clasificacién de Petrov
del tensor de Weyl, han sido estudiados ampliamente por muchos investigadores.

Hay que dejar claro al alumnado que también es posible clasificar los espaciotiempos
utilizando campos vectoriales de simetria (especialmente las simetrias de Killing y homo-
téticas).

Por ejemplo, los campos vectoriales de Killing pueden utilizarse para clasificar los espa-
ciostiempos, ya que existe un limite en el nimero de campos vectoriales de Killing globales
y suaves que puede poseer un espaciotiempo (el maximo es 10 para los espaciostiempos
de cuatro dimensiones).

En general, cuanto mayor es la dimension del dlgebra de campos vectoriales de sime-
tria de un espaciotiempo, mas simetria admite el espaciotiempo. Por ejemplo, la solucion

2Esta es una clasificacién algebraica de tensores simétricos de rango dos. Los tipos resultantes se conocen
como tipos de Segre. Se aplica mas cominmente al tensor de energia-momento (o al tensor de Ricci) y encuentra
aplicacion principalmente en la clasificacion de soluciones exactas en relatividad general.

Proyecto docente e investigador TU Amaro Seoane - 97 de 224



Amaro Seoane Memoria TU Proyecto docente e investigador

de Schwarzschild tiene un algebra de Killing de dimensidn 4 (tres campos vectoriales de
rotacion espacial y una traslacién temporal), mientras que la métrica de Friedmann, Lemai-
tre, Robertson y Walker (excluyendo el subcaso estatico de Einstein) tiene un algebra de
Killing de dimensidn 6 (tres traslaciones y tres rotaciones). La métrica estatica de Einstein
tiene un algebra de Killing de dimensién 7 (las 6 anteriores mas una traslacion temporal).

Unicidad de los agujeros negros

Hace casi sesenta afios desde la presentacion del primer teorema sobre la unicidad
de los agujeros negros [23]. El autor, Israel, presentd una clase de soluciones estaticas
asintoticamente planas de las ecuaciones de campo del vacio de Einstein.

Las soluciones tenian horizontes de sucesos regulares, y obedecian el tipo de condicio-
nes de regularidad correspondiente a una amplia clase de métricas de agujeros negros en
equilibrio y sin espin. El autor coligié que que la clase se limitaba a la familia de métricas
de Schwarzschild de masa positiva. Es decir, es la Unica posible solucidén en un universo
como el nuestro. Ningun otro objeto puede cumplir esas condiciones. Es importante que
el alumnado comprenda la conclusiones de un trabajo tan importante: De todas las posi-
bles soluciones que uno podria pensar que pudieren existir, sélo una es correcta. Sélo una
describe qué es un agujero negro sin rotacion. Las consecuencias son muy trascendentes
y nos ayudan a comprender mejor qué es este tipo de objeto exdtico.

Este primer paso dio lugar a otros, y a un esfuerzo que hoy en dia sigue siendo actual
e igualmente interesante. Los pasos inmediatos se concentraron en el contexto astrofisi-
co del colapso gravitatorio. Inicialmente el foco de atencién fueron los agujeros negros
estaticos o estacionarios en cuatro dimensiones. Objetos puramente gravitacionales. Sin
embargo, poco a poco se empezaron a estudiar otras configuraciones, afiadiendo capas de
complejidad a lo que, en realidad, es un objeto muy sencillo que se puede describir com-
pletamente con meramente tres nimeros.

Lateoriade cuerdasy la cosmologia nos han ayudado e incitado el estudio de la unicidad
en el contexto de agujeros negros en mas dimensiones de las que conocemos, asi como
en presencia de materia.

Es interesante leer el articulo de Israel en la publicacién [24], en la que explica cdmo
llegd a esa idea y cudles fueron las implicaciones de la misma, no sélo en otros trabajos,
sino en el suyo propio. Mas adelante, el mismo autor extendid su trabajo de unicidad de so-
luciones a los espaciotiempos “electrovacios” [25]. Este término se refiere a una solucién
exacta de las ecuaciones de campo de Einstein en la que la Unica masa-energia no gravita-
toria presente es la energia de campo de un campo electromagnético. Esta debe satisfacer
las ecuaciones de Maxwell (en un espaciotiempo curvo) libres de fuente. Por esta razén,
los espaciotiempos “electrovacios” se denominan a veces soluciones de Einstein-Maxwell
(sin fuente).

El autor demostrd que las Unicas posibles soluciones para la familia de métricas que
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buscaba eran de la amilia Reissner-Nordstrom, con carga eléctrica. El resultado, aunque
esperable, conllevé un gran esfuerzo que extendia su primer teorema. Es importante ha-
cerle notar al alumnado que no es lo mismo tener la intuicion de que “debe de ser asi” y
que lo sea, probado de forma matematica. Cuando se publicé este teorema de unicidad,
ya se sabia lo suficiente sobre la solucidén de Kerr como para poder preguntar si en el caso
independiente del tiempo pero considerando el espin, podria llegar a existir también un
resultado similar en cuanto a unicidad. ;Podria darse que hubiera un solo tipo de solucién
para esta forma de agujero negro? Esta fue la denominada “conjetura Carter-Israel”; las
soluciones de Kerr-Newman con a? + e? + p? < m? deberian de ser las Unicas posibles.
Es decir, el espaciotiempo alrededor de un objeto que ha colapsado gravitacionalmente
deberia de (en el sentido de la perifrasis “debe de” y no “debe”, “tiene que”) aproximarse
asintéticamente en el tiempo a la solucion de Kerr o de Kerr-Newman. Cabe recalcar aqui
el papel de que desempeiid Wheeler con sus resultados [26] respecto al hecho de que los
agujeros negros “no deben tener pelo”, asi como el trabajo de Penrose que llevé a su ar-
ticulo de mil novecientos sesenta y nueve [27].

Una de las cuestiones mas interesantes que examinaba el autor en este Ultimo trabajo
erasilas singularidades que se forman como resultado del colapso gravitatorio estan siem-
pre ocultas tras un horizonte de sucesos. Planted la cuestidn de la existencia de un “censor
c6smico” que prohibiria la aparicién de singularidades “desnudas”; es decir, no ocultas por
un horizonte de sucesos. Este es un tema muy interesante sobre el que se podria elaborar
mucho en el contexto de los diagramas conformes que hemos presentado antes al alum-
nado, asi como la llamada catastrofe del infrarrojo y el reciente trabajo que se ha hecho en
cuestiones relaciondas con el horizonte de Cauchy.

En esta parte del curso se hara hincapié al alumnado sobre la importancia de estas so-
luciones y sobre qué significa que las mismas existan.

Integrales de Komar

El concepto de masa en relatividad, en particular en relatividad general, es mucho mas
complejo de lo que el alumnado podria esperar. Es interesante, por ejemplo, observar su
reaccion al explicarles que la solucién de Schwarzschild de un agujero negro lleva a una
curvatura infinita en la singularidad en la ausencia de masa. Esto se debe a la asociacién de
masa con curvatura, como si estos dos fueran palabras o conceptos sinénimos, cuando no
lo son.

En este sentido, el teorema de Né6ther es de particular importancia para explicarle al
alumnado cdmo derivar una masa a partir de un diagrama conforme, integrando de lado a
lado el espaciotiempo en una isocrona.

Aunque esta derivacion de masa resulte intuitiva, en realidad es imposible encontrar
una definiciéon general de la masa (o energia) total de un sistema en relatividad general.
La razén principal es que la energia del campo gravitatorio no forma parte del tensor de
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energia-momento; en cambio, lo que podria identificarse como la contribucién del campo
gravitatorio a la energia total forma parte del tensor de Einstein. Es decir, es una conse-
cuencia del hecho de que estas ecuaciones no sean lineales.

Esimportante recalcarle al alumnado que, aunque en principio se podrian reescribir las
ecuaciones para que lo que se pudiese identificar como “energia gravitatoria” estuviese
agrupado con los otros términos fuente en forma de pseudotensor, esta separacion de-
pende del observador. Es decir, no es invariante.

En este caso nos ayuda la masa de Komar (llamada asi por Arthur Komar), que puede
definirse en cualquier espaciotiempo estacionario. Es decir, en un espaciotiempo en el que
todas las componentes métricas pueden escribirse de forma que sean independientes del
tiempo. Alternativamente, un espaciotiempo estacionario puede definirse como un espa-
ciotiempo que posee un campo vectorial de Killing semejante al tiempo.

Consideremos la métrica de Schwarzschild. Utilizando la base de Schwarzschild, un
campo marco para la métrica de Schwarzschild, se puede encontrar que la aceleracion
radial requerida para mantener una masa de prueba estacionaria en una coordenada de
Schwarzschild der es

2 m

= (6.29)
r2,/1ffc—”2"'

Como la métrica es estatica, existe un significado bien definido para “mantener una
particula de forma estacionaria”. Interpretando esta aceleracién como debida a una fuerza
gravitatoria, podemos entonces calcular la integral de la aceleracién normal multiplicada
por el drea para obtener una integral de la “ley de Gauss” de:

4dmm
—
1oz

Si bien esto se aproxima a una constante a medida que r se acerca al infinito, no es una

(6.30)

constante independiente de r. Por lo tanto, todo parece indicar que tenemos que introdu-
cir un factor de correccién para hacer que la integral anterior sea independiente de r. Para
la métrica de Schwarzschild, este factor de correccién es simplemente /gy, el factor de
desplazamiento al rojo o de la dilataciéon temporal a la distancia r. También se puede inter-
pretar este factor como un desplazamiento de la fuerza local a la fuerza en el infinito. Este
concepto corresponderia a una fuerza que un observador en el infinito necesitaria aplicar
a través de una cuerda para mantener la particula estacionaria.
Para continuar, escribiremos un elemento de linea para una métrica estatica.

ds? = gy dt? + forma cuadratica de (dx dy dz), (6.31)

donde gi; y la forma cuadratica son funciones sdlo de las coordenadas espaciales x,y, zy no
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deltiempo. A pesarde la eleccién de los nombres de las variables, esimportante recordarle
al alumnado que no se debe suponer que nuestro sistema de coordenadas es cartesiano.
El hecho de que ninguno de los coeficientes métricos sea funcion del tiempo hace que
la métrica sea estacionaria. Por otra parte, el hecho adicional de que no haya términos
cruzados que impliquen tanto componentes temporales como espaciales (como dx dt) la
hace estética.

Debido a la suposicién simplificadora de que algunos de los coeficientes métricos son
cero, algunos de estos resultados no seran tan generales como podrian ser.

En el espacio-tiempo plano, la aceleracién propia requerida para mantener la estacion
es

a® =V, ub = uvob, (6.32)

donde ub es un vector temporal unitario tal que ub = -1.
La componente del vector de aceleracién normal a la superficie es

dnorm = Nbab- (6.33)

donde N? es un vector unitario normal a la superficie. En un sistema de coordenadas de
Schwarzschild, por ejemplo, encontramos que

Ogut C2 m

Nbay = —0r°  _ , 6.34
b 2gtt\/ 8rr r2 1— 2m ( )

rc?

como erade esperar. Lo Unic que hemos hecho ha sido reformular los resultados anteriores
en una base de coordenadas. Definimos ainf = ,/gia, por lo que en nuestro ejemplo de
Schwarzschild NPainf, = m/r?.

Ahora podemos, si lo deseamos, derivar las aceleraciones aby la aceleracién en elinfini-
to ajustada a inf, a partir de un potencial escalar Z, aunque no hay necesariamente ninguna
ventaja particular en hacerlo.

dp = Vb21 21 =In 8ttt (635)

Se puede demostrar que, integrando la componente normal de la aceleracién en el in-
finito sobre una superficie limite, obtenemos una cantidad que no depende de la forma de
la esfera que la encierre. Por lo tanto, podemos calcular la masa contenida por una esfera
mediante la integral

1 b
m=—-— [ N°ainfdA (6.36)
AT 4 b

Para hacer esta demostracion, necesitamos expresar esta integral de superficie como
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una integral de volumen. En el espaciotiempo plano, utilizariamos el teorema de Stokes e
integrariamos —V - ainf sobre el volumen. En un espaciotiempo curvo, como cabe esperar,
este enfoque debe modificarse.

Utilizando las férmulas del electromagnetismo en el espaciotiempo curvo como guia,
escribimos en su lugar

F.p = ainf up — al'rgf u,, (6.37)
a

donde Fjuega un papelsimilar al tensor de Faraday, en el sentido de que ainfa = F,,u®. En-
tonces podemos encontrar el valor de la “carga gravitacional”, es decir, la masa, evaluando
V?F,,u® e integrandolo sobre el volumen de dicha esfera.

Un enfoque alternativo seria utilizar formas diferenciales. Un calculo largo, pero senci-
llo a partir del elemento de linea nos muestra que

—uPV2F,, = /EaRoou?u® = /guRapu?u®. (6.38)

Por lo tanto, podemos escribir

m= @/ Rapu?u® (6.39)
47T Vv

En cualquier regidn de del espaciotiempo vacio, todas las componentes del tensor de
Ricci deben ser cero. Esto demuestra que encerrar cualquier cantidad de vacio no cambiara
nuestraintegral de volumen. También significa que nuestraintegral de volumen serd cons-
tante para cualquier superficie envolvente, siempre que encerremos toda la masa gravita-
toria dentro de nuestra superficie. Dado que el teorema de Stokes garantiza que nuestra
integral de superficie es igual a la integral de volumen anterior, nuestra integral de su-
perficie también serd independiente de la superficie que la encierra, siempre y cuando la
superficie encierre toda la masa gravitatoria.

Utilizando las ecuaciones de campo de Einstein

1
G, =R"Y, — §RI“V =8rTY,, (6.40)

dejando u=v y sumando, podemos demostrar que R = —8xn T. Esto nos permite reescribir
nuestra férmula de la masa como una integral de volumen del tensor tensidon-energia.

m =/ V8 (2Tap — Tgap) u?udV, (6.41)
14

con V el volumen sobre el que se integra; T, s el tensor de tensiéon-energia y u® es un
vector temporal unitario tal que v?u, = —1.
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Termodinamica de agujeros negros

En fisica, la termodindamica de los agujeros negros es el area de estudio que trata de
reconciliar las leyes de la termodindmica con la existencia de los horizontes de sucesos de
los agujeros negros. Aligual que el estudio de la mecdnica estadistica de la radiacion de los
cuerpos negros condujo al desarrollo de la teoria de la mecanica cuantica, el esfuerzo por
comprender la mecénica estadistica de los agujeros negros ha tenido un profundo impac-
to en la comprensién de la gravedad cuantica, conduciendo a la formulacién del principio
holografico.

La segunda ley de la termodindmica tradicional exige que los agujeros negros tengan
entropia. Si los agujeros negros no tuvieran entropia, seria posible violar la segunda ley
arrojando masa al interior del agujero negro. El aumento de la entropia del agujero negro
compensa con creces la disminucién de la entropia del objeto que desaparece en el hori-
zonte de sucesos. Esto es lo que llevd en 1972 a Jacob Bekenstein a conjeturar que los
agujeros negros debian tener entropia, y ese mismo afio propuso varios teoremas relacio-
nados con “la ausencia de pelo”.

La entropia del agujero negro es proporcional al drea de su horizonte de sucesos. El
hecho de que la entropia de los agujeros negros sea también la maxima entropia que puede
obtenerse mediante el limite de Bekenstein (en el que el limite de Bekenstein se convierte
en una igualdad) fue la principal observacién que condujo al principio holografico.

Esta relacion de area se generalizé a regiones arbitrarias mediante la formula de Ryu-
Takayanagi, que relaciona la entropia de entrelazamiento de una teoria de campo confor-
me de frontera con una superficie especifica en su teoria gravitatoria dual.

Aunque los calculos de Hawking aportaron mas pruebas termodinamicas de la entropia
de los agujeros negros, hasta 1995 nadie pudo realizar un calculo controlado de la entropia
de los agujeros negros basado en la mecanica estadistica, que asocia la entropia con un
gran nimero de microestados. De hecho, los llamados teoremas sin pelo parecian sugerir
que los agujeros negros sélo podian tener un Unico microestado.

La situacién cambié en 1995 cuando Andrew Strominger y Cumrun Vafa calcularon la
entropia de Bekenstein-Hawking correcta de un agujero negro supersimétrico en la teo-
ria de cuerdas, utilizando métodos basados en las D-branas y la dualidad de cuerdas. Su
calculo fue seguido por muchos célculos similares de entropia de grandes clases de otros
agujeros negros extremos y casi extremos, y el resultado siempre coincidié con la férmula
de Bekenstein-Hawking. Sin embargo, para el agujero negro de Schwarzschild, considera-
do como el agujero negro mas alejado de lo extremo, no se ha caracterizado la relacion
entre los microestados y los macroestados. Todavia se intenta lograr una respuesta ade-
cuada en el marco de la teoria de cuerdas.

En la gravedad cuantica de bucles es posible asociar una interpretacién geométrica a
los microestados. En esta, son las geometrias cudnticas del horizonte. La LQG ofrece una
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explicacién geométrica de la finitud de la entropia y de la proporcionalidad del area del
horizonte.

Es posible derivar larelacion correcta entre la energiay el drea a partir de la formulacion
covariante de la teoria cuantica completa (spinfoam), asi como la temperatura de Unruh y
la distribucién relacioanda con la entropia de Hawking. El cilculo hace uso de la nocién de
horizonte dindmico y se realiza para agujeros negros no extremos.

El conjunto de microestados actualmente aceptado para los agujeros negros es el con-
junto microcandnico. La funcién de particién para los agujeros negros da como resultado
una capacidad calorifica negativa. Cuanto mas calentemos el sistema, mas se enfria y vice-
versa.

En los conjuntos candnicos, existe una limitacion para una capacidad de calor positi-
va, mientras que los conjuntos microcandnicos pueden existir con una capacidad de calor
negativa.

La ley cero es andloga a la ley cero de la termodindmica, que establece que la tempera-
tura es constante en todo un cuerpo en equilibrio térmico. Sugiere que la gravedad
superficial es andloga a la temperatura. La constante T para el equilibrio térmico para
un sistema normal es analoga a x constante sobre el horizonte de un agujero negro
estacionario.

La primera ley es una declaracion de conservacion de la energia.

La segunda ley es el enunciado del teorema del drea de Hawking. Andlogamente, la se-
gunda ley de la termodinamica establece que el cambio de entropia en un sistema
aislado serd mayor o igual a O para un proceso espontaneo, lo que sugiere una rela-
cién entre la entropia y el area de un horizonte de agujero negro. Sin embargo, esta
version viola la segunda ley de la termodindmica, ya que la materia pierde su entro-
pia a medida que se adentra en el agujero negro, lo que da lugar a una disminucién
de la entropia. Sin embargo, la generalizacidn de la segunda ley como la suma de la
entropia del agujero negro y la entropia exterior, muestra que la segunda ley de la
termodinamica no se viola en un sistema que incluye el universo mas alla del hori-
zonte.

La segunda ley de la termodindmica generalizada (GSL) era necesaria para presentar
la segunda ley de la termodindmica como valida. Esto se debe a que la segunda ley
de la termodindmica, como resultado de la desaparicién de la entropia cerca del ex-
terior de los agujeros negros, no es util. La GSL permite la aplicacién de la ley porque
ahora es posible la medicién de la entropia interior y comun. La validez de la GSL pue-
de establecerse estudiando un ejemplo, como el de un sistema con entropia que cae
en un agujero negro mas grande y sin movimiento, y estableciendo limites superio-
res e inferiores de entropia para el aumento de la entropia del agujero negro y de la
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entropia del sistema, respectivamente. También hay que tener en cuenta que la GSL
se mantiene para teorias de la gravedad como la gravedad de Einstein, la gravedad
de Lovelock o la gravedad de Braneworld, porque se pueden cumplir las condiciones
para utilizar la GSL en ellas.

Sin embargo, en el tema de la formacidn de agujeros negros, la cuestion es si la se-
gunda ley generalizada de la termodinamica sera valida o no, y si lo es, se habra de-
mostrado que es valida para todas las situaciones. Dado que la formacién de un agu-
jero negro no es estacionaria, sino que se mueve, demostrar que la GSL es vélida es
dificil. Para demostrar que la GSL es valida en general habria que utilizar la mecanica
cuantica-estadistica, porque la GSL es una ley tanto cudntica como estadistica. Esta
disciplina no existe, por lo que se puede suponer que la GSL es util en general, asi
como para la prediccién.

La tercera ley trata de los agujeros negros extremos. Estos tienen una gravedad superfi-
cial evanescente. Afirmar que « no puede llegar a cero es analogo a la tercera ley de
la termodinamica, que establece que la entropia de un sistema en el cero absoluto es
una constante bien definida. Esto se debe a que un sistema a temperatura cero existe
en su estado basico. Ademas, AS llegara a cero a temperatura cero, pero S también
llegard a cero, al menos para las sustancias cristalinas perfectas. Todavia no se cono-
cen violaciones de las leyes de la termodinamica verificadas experimentalmente.

Radiacion de Hawking

La radiacién

La radiacién de Hawking es una radiacién térmica que, segun la teoria, se libera fuera
del horizonte de sucesos de un agujero negro debido a efectos cuanticos relativistas. Lleva
el nombre del fisico Stephen Hawking, que desarrollé un argumento tedrico para su exis-
tencia en 1974. La radiacion Hawking es un efecto puramente cinematico que es genérico
para las geometrias lorentzianas que contienen horizontes de sucesos u horizontes locales
aparentes.

En este punto del curso, se le pedira al alumnado aceptar que los agujeros negros pue-
den radiar. Idealmente se le haria una introduccién que, en principio, se dejara fuera del
curso aunque sea una de las cosas mas interesantes por tratarse de la fisica de los objetos
compactos. En estas notas, afiado al final de este capitulo el apéndice 6.2 con el esquema
de lo que se ensefaria, si hubiese tiempo para ello.

Una vez que el alumnado ha aceptado cié¢gamente que los agujeros negros pueden ra-
diar, no es dificil estimar la longitud de onda de la radiacién que emiten. La Unica escala de
longitud en el problema es el tamafio del horizonte. Un fotdn con una longitud de onda A
igualalradio delagujero negro (; por qué?) tiene (ignorando la curvatura del espaciotiempo
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en este simple argumento) un energia igual a

c c? he3
E=hv=h3=hesem = 2em

Si los agujeros negros son de hecho cuerpos negros, absorbiendo todo lo que cae sobre
ellosy emitiendo luz, entonces sutemperatura T deberia estar al menos aproximadamente
relacionada con esta energia a través de E = kT, lo que lleva a la siguiente estimacién de
la temperatura del agujero negro,

h 3
T
2kGM
Ahora bien, no se puede esperar que nuestro argumento sea exacto, ya que no teniamos

ninguna razén para tomar la longitud de onda igual al radio del agujero en lugar de, diga-
mos, su didmetro o circunferencia. Por otra parte, no podemos esperar que esta descrip-
cién capture los detalles de la teoria cuantica y de la curvatura del espaciotiempo. Estamos
pensando de una forma clasica.

Sorprendentemente, esta respuesta es sélo un factor de 872 mayor que lo que Hawking
encontro, lo que ahora se denomina la temperatura de Hawking,

he? M\
Tw = o2y — 6 % 10 8 <M®> K.

Esta es una cantidad infima de radiacién para agujeros negros de masa estelar y super-
masivos, de forma que no es relevante para la astrofisica. Sin embargo, es un resultado
enorme para intentar comprender cémo casar la teoria cuantica y la gravedad. Esta teorfa,
si alguna vez llegamos a desarrollarla, debe predecir la temperatura de Hawking.

La radiacién de Hawking reduce la masa y la energia de rotacién de los agujeros negros
y, por lo tanto, también se teoriza que causa la evaporacion de los agujeros negros. Por
ello, se espera que los agujeros negros que no ganan masa por otros medios se reduzcany
finalmente desaparezcan. Para todos los agujeros negros, excepto los mas pequeiios, esto
ocurrira muy lentamente. La temperatura de la radiacidn es inversamente proporcional a
la masa del agujero negro, por lo que se predice que los microagujeros negros son mayo-
res emisores de radiacién que los agujeros negros mas grandes y deberian disiparse mas
rapidamente

Como se ha explicado al alumnado anteriormente, un agujero negro puede formarse
cuando se comprime suficiente materia y/o energia en un volumen lo suficientemente pe-
quefio como para que la velocidad de escape sea mayor que la de la luz. Nada puede viajar
tan rapido, por lo que nada dentro de una distancia, proporcional a la masa del agujero ne-
gro, puede escapar mas alla de esa distancia. La regién mas alla de la cual ni siquiera la luz
puede escapar es el horizonte de sucesos; un observador que se encuentre fuera de él no
puede observar, tomar conciencia o verse afectado por los sucesos dentro del horizonte de
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sucesos. Esto se puede ver muy bien con un diagrama conforme, previamente explicado.

Alternativamente, utilizando un conjunto de coordenadas de inflexion en la relatividad
general, se puede conceptualizar el horizonte de sucesos como la regiéon mas alld de la
cual el espacio infla mas rapido que la velocidad de la luz. Una vez que la materia esta den-
tro del horizonte de sucesos, toda la materia que hay dentro cae inexorablemente en una
singularidad gravitacional, un lugar de curvatura infinita, dejando atras un espaciotiempo
deformado y desprovisto de cualquier materia. Un agujero negro clasico es puro espacio-
tiempo vacio, y el mas simple (no giratorio y sin carga) se caracteriza sélo por sumasay su
horizonte de sucesos, como hemos visto antes.

Nuestros conocimientos actuales de la fisica cuantica pueden utilizarse para investigar
lo que puede ocurrir en laregién que rodea al horizonte de sucesos. En 1974 Stephen Haw-
king utilizé la teoria cuantica de campos en un espaciotiempo curvo para demostrar que la
fuerza de la gravedad en el horizonte de sucesos era lo suficientemente fuerte como para
provocar la emision de radiacién térmica y la fuga de energia hacia el universo mas amplio
desde una pequefia distancia alrededor y fuera del horizonte de sucesos. Esto quiere decir
que esta energia actia como si el propio agujero negro se evaporara lentamente (aunque
en realidad procede del exterior).

Una diferencia importante entre la radiacion de los agujeros negros calculada por Haw-
king y la radiacién térmica emitida por un cuerpo negro es que esta Ultima es de naturaleza
estadistica, y sélo su media satisface lo que se conoce como ley de Planck de la radiacion
de los cuerpos negros, mientras que la primera se ajusta mejor a los datos. Asi, la radiacion
térmica contiene informacidn sobre el cuerpo que la emite, mientras que la radiacion de
Hawking parece no contener dicha informacion, y depende Unicamente de la masa, el mo-
mento angular y la carga del agujero negro. Esto conduce a la paradoja de la informacion
de los agujeros negros.

Sin embargo, segun la conjetura de la dualidad gauge-gravedad (también conocida co-
mo la correspondencia AdS/CFT), los agujeros negros en ciertos casos (y quizas en general)
son equivalentes a soluciones de la teoria cuantica de campos a una temperatura distinta
de cero. Esto significa que no se espera ninguna pérdida de informacién en los agujeros
negros (ya que la teoria no permite tal pérdida) y la radiacidon emitida por un agujero negro
es probablemente la radiacion térmica habitual. Si esto es correcto, el calculo original de
Hawking deberia corregirse, aunque no se sabe cémo.

Un agujero negro de una masa solar, como nuestro sol, tiene una temperatura de sélo
60 nanokelvins (60 mil millonésimas de kelvin); de hecho, un agujero negro asi absorberia
mucha mas radiacién césmica de fondo de microondas de la que emite. Un agujero negro
de la masa de la luna, con unos 133 um de didametro estaria en equilibrio a 2,7 K, absor-
biendo tanta radiacion como la que emite.
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Luminosidad de Planck o Einstein

Para ejemplificar estos conceptos, es interesante pedirle al alumnado que calcule el
tiempo necesario para que un agujero negro se evapore completamente. Sin embargo, an-
tes es muy interesante explicarle a los estudiantes un nuevo concepto.

¢Cudles el limite superior del poder, o luminosidad, de cualquier proceso? Dicho de otra
forma, jcual es la maxima potencia posible, o luminosidad, que cualquier evento puede
producir en el universo?

La tasa de emision de energia para todas las interacciones conocidas aumenta con la
aceleracion, que a su vez aumenta a medida que los cuerpos se acercan. Por lo tanto, no
es extremadamente sorprendente que los posibles limites de las luminosidades estén re-
lacionados con los principios de maxima tensién. Debido a que los agujeros negros repre-
sentan el limite de la fisica de corta distancia, también se obtiene un enlace natural entre
los limites de la luminosidad y la gravitacién. En cuatro dimensiones del espacio-tiempo,
hay una constante con dimensiones de luminosidad que se puede construir a partir de las
constantes universales clasicas; esta es la luminosidad de Planck

Esta luminosidad controla los procesos gravitatorios; por lo tanto, no es de extraiar
que la primera observacién LIGO de una fusién de dos agujeros negros fuera el evento
astrofisico mas poderoso jamas detectado por la humanidad.

El requisito de que no haya un horizonte pasado en el espacio-tiempo parece limitar la
luminosidad por debajo del valor de un determinado valor, al que llamamos la “luminosi-
dad de Planck o Einstein”.

Un simple experimento mental newtoniano revela cdmo los agujeros negros regulan la
luminosidad méxima. Considere un proceso con duracion finita dt, que en algun momento
produjo una radiacién determinada de energia total Mc? contenida en una capa de espesor
~cdt Imaginemos ahora mentalmente el origen de esta radiacién, yendo hacia el pasado,
de forma que la capa poco a poco se va centrando en el punto en el que la gravedad propia
domina. Para poder haber escapado de esa primera configuracién, obviamente tenemos
que requerir que no hubiera un horizonte en el sistema; es decir,

2GM <

2 ~

cot. (6.42)

De esto podemos colegir que la siguiente cantidad, que es una luminosidad (por analisis
dimensional).
oM Lo (6.43)
gt~ 2
esté limitada como lo expresa la propia ecuacion.
Lo que nos esta sugiriendo esta ecuacion es que en el universo no puede haber ningin
proceso que supere este limite, al que llamamos la “luminosidad de Einstein o de Planck”.
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Evaporacion de agujeros negros

Cuando las particulas escapan, el agujero negro pierde una pequefia cantidad de su
energiay, por tanto, parte de su masa (la masay la energia estan relacionadas por la ecua-
cién de Einstein E = mc?). En consecuencia, un agujero negro que se evapora tendréd una
vida util finita. Mediante un analisis dimensional, se puede demostrar que la vida de un
agujero negro se escala como el cubo de su masa inicial. Hawking estimdé que cualquier
agujero negro formado en el universo primitivo con una masa inferior a aproximadamente
10'® g se habria evaporado completamente en la actualidad. En la figura 6.13 mostramos
un ilustracién ingenua de este proceso.

Como ejemplo para elalumnado, y parte preliminar a un ejercicio de este tema, calcule-
mos ahora cuanto tarda un agujero negro en perder una parte importante de masa debido
a la radiacién de Hawking que acabamos de describir.

La temperatura de un agujero negro de Schwarzschild nos permite calcular la lumino-
sidad de la férmula estandar para un cuerpo negro, es decir,

L=cAT?

donde ¢ es la constante de Stefan-Boltzmann y A es el drea de la superficie que irradia.
En este caso, A es el horizonte, por lo que el drea es el de una esfera de radio 2R,.
Hay que recordar al alumnado que la coordenada radial en el caso de Schwarzschild es lo
que mide la circunferencia de la esfera, no la distancia a su centro. Por lo tanto, el area
de la esfera que es el horizonte viene dada por la férmula usual para esferas, incluso si no
sabemos cémo es el espacio dentro del horizonte. De este modo,

A=dr (2R,)? = 47 (26M/c?)? = (167 G2/c*) M2,
Podemos reagrupar esto para obtener la luminosidad del agujero negro debido a esta ra-
diacion,

1 ch/G ¢
3072072 M2 G
———
1 2 3

Lgy

Llegados a este punto, analizaremos con el alumnado el significado fisico de los térmi-
nos de esta expresion, para que no se olviden de que hay que mantener los pies en el suelo
cuando hacemos astrofisica (o fisica, claro).

1. El primer factor es un nimero.

2. Elsegundo contiene la cantidad ch/G en el numerador. Esta cantidad es el cuadrado
de la masa de Planck, por lo que no tiene dimensiones.
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Hawking Radiation

Figura 6.13: Una ilustracion de la radiacion de Hawking, ampliacién de la figura 6.9.

3. El tercer factor corresponde a la luminosidad de Einstein o de Plancki Lp. El aguje-
ro negro se acerca a esta luminosidad cuando su masa es tan pequefia como la de
Planck. Para un agujero negro normal de, digamos, 10 Mg, el valor es tan pequefio
como 10730 W,

Por eso es importante hacer este analisis con los estudiantes: La vida Gtil de un agujero
negro se puede definir como Mc?/Lp.

Sin embargo, este tiempo es una sobreestimacion, ya que supone que la luminosidad
serd constante en tiempo, mientras que, en realidad, aumenta (por aumentar el agujero
negro). Pero el aumento es gradual, por lo que la correcién es de un factor tres, es decir, la
vida util real es un tercio de esta estimacion para una masa de 10 Mq.

Se le pedirad alalumnado que averigiie cuanto tiempo le queda al agujero de “vida” cuan-
do su temperatura es suficientemente alta como para producir electrones en su radiacion
(lo que requeriere que kT exceda m.c?).

En 1976, Don Page refind esta estimacion calculando la potencia producida, y el tiempo
hasta la evaporacion, para un agujero negro de Schwarzschild no rotatorio y no cargado de
masa M. El tiempo para que el horizonte de sucesos o la entropia de un agujero negro se
reduzca a la mitad se conoce como el tiempo de Page. Los calculos se complican por el
hecho de que un agujero negro, al ser de tamafio finito, no es un cuerpo negro perfecto; la
seccidn transversal de absorcidn desciende de forma complicada y dependiente del espin
a medida que la frecuencia disminuye, especialmente cuando la longitud de onda se hace
comparable al tamafio del horizonte de sucesos.

Page llegd a la conclusion de que los agujeros negros primordiales sélo podian sobrevi-
vir hasta nuestros dias si sumasa inicial era de aproximadamente 4 x 10''kg (unas 3,8 veces
la biomasa seca de todos los seres humanos vivos ahora) o superior. Sin embargo, Page,
utilizando los conocimientos de los neutrinos de la época, trabajé erréneamente con la su-
posicion de que los neutrinos no tienen masa y que sélo existen dos sabores de neutrinos,
por lo que sus resultados sobre la vida de los agujeros negros no coinciden con los resul-
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tados modernos, que tienen en cuenta 3 sabores de neutrinos con masas distintas de cero.
Un célculo realizado en 2008 utilizando el contenido de particulas del Modelo Estandary la
cifra del WMAP para la edad del universo arrojé un limite de masa de (5, 00+0, 04) x 10'1kg.

Silos agujeros negros se evaporan bajo la radiaciéon Hawking, un agujero negro de masa
solar se evaporara en 10%* afios, lo que es mucho mas largo que la edad del universo. Un
agujero negro supermasivo con una masa de 10! M, se evaporard en unos 2 x 1010 afos.
Se prevé que algunos agujeros negros monstruosos del universo sigan creciendo hasta
quizds 10'* M, durante el colapso de supercumulos de galaxias. Incluso éstos acabaran
evaporandose, pero en una escala de tiempo de 10'% afios.

Derivacion esquematica de la radiacion de Hawking

En la seccién 6.2 se le pedia al alumnado hacer un acto de fe y creer ciegamente en el
hecho de que los agujeros negros puedan emitir radiacién. Como comentabamos en ese
punto, si el tiempo nos lo permite, se podria intentar derivar con ellos al menos de forma
esquematica este resultado, por ser uno de los mas importantes de la fisica moderna, en
mi opinién. No tanto por sus implicaciones en la astrofisica, que practicamente podriamos
decir que no las tiene, sino por lo que representa desde un punto de vista de fisica.

Para este apartado uso la exposicidn de las notas de C. Hirata por ser muy adecuada.
Sin embargo, he afadido explicaciones y comentarios que hacen la lectura mas clara, a mi
parecer, para el alumnado. Esta exposicion de Hirata, a su vez, sigue de muy cerca los con-
ceptos presentados en el libro de Bernard Schutz “A First Course in General Relativity”, que
fue director del instituto Albert Einstein, donde trabajé durante unos doce afios en su gru-
po, del dos mil cuatro al dos mil dieciséis, aproximandamente (con unas pequefas pausas
aqui y alld). Bernard Schutz ha comentado conmigo varias de las implicaciones, tanto de
estos resultados como de las primeras detecciones de LIGO, importantes para el concepto
de luminosidad de Einstein, presentada en este bloque.

Hemos discutido que los agujeros negros tienen un area que solo puede crecer con el
tiempo y, ademas, encontramos una relacidén que se parecia sospechosamente a la prime-
ra ley de la termodinamica con el drea del horizonte desempefando el papel de la entropia.
Ahora completamos ese estudio mostrando que, de hecho, los agujeros negros irradian co-
Mo cuerpos negros a cierta temperatura T. Esta temperatura es exactamente la cantidad
adecuada para encajar en una relacién termodindmica, y nos dira la constante de propor-
cionalidad entre el area Ay la entropia S.

Esto requiere teoria cuantica de campos en el espaciotiempo curvo; primero afrontare-
mos la teoria cladsica de camposy luego intentaremos lidiar con la mecdanica cuantica segun
corresponda.

Comencemos este estudio volviendo al espacio-tiempo de Schwarzschild,
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2
d52:—<1—2£\ﬂ)dt2—|—1_d2r/w/r—|—r2(d92—|—sin2 d¢?) .

Consideraremos la ecuacidn de onda escalar real en este espaciotiempo, dada por

Oy = g*PV, Ve = 0.

Esimportante comunicarle al alumnado que podriamos elegir algo mas complicado, como
ondas electromagnéticas o gravitacionales, o incluso espinores, pero esto introduce indi-
ces que no son esenciales para el problema en cuestion. Los escalares son simples y solo
hay una forma de escribir su segunda derivada. La ecuacién de onda escalar se simplifica a

870,051 — g*"T7,0, = 0

Teniendo en cuenta los simbolos de Christoffel de Schwarzschild,

1 ) 2M\ _,
- o7 a¢+<1)a¢+ — OB+

1 9 2 2M c050
7,2 sin2 98¢¢ + (r - r2> arw + 9¢ - 0

Esta ecuacion se puede separar por variables. Se le pedira al alumnado que se desarrolle
los momentos multipolares de la ecuacidn, es decir,

W(t, r,0,¢) = ZZ ‘I/emthZm(9¢)

=0 m——Z

donde ponemos el factor de r para simplificar las operaciones mas adelante. Esto es similar
a cuando ponemos este factor en un problema de mecanica cudntica de potencial esférico
3D. Al hacerlo, eliminamos la variacién ~ 1/r debida a la variacién de potencia en una onda
esférica. Las derivadas angulares en la ecuacién anterior son 1/r? veces la componente
angular del laplaciano y, por lo tanto, dan un factor de —¢(¢ + 1)/r:

1 Q\Ifgm 2M g\Ime
1—2/\/7/8 r (1 r)a r

+<22"/’)3%5(“1>%

r r2 r

=0.

El siguiente paso es hacer un cambio de variable que nos simplificara los calculos, de r a7,
definido como
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O = g@; !

ar = 1wy

Por lo tanto, la ecuacién multiplicada por r se convierte en

1 ) 1 .
~ 1m0 Ym0 <1 BTV ) +
2M 1 U  LE+1)
(2 - ) Ty e =l

Si usamos la regla del producto y el hecho de que

1 2M 1 —2M/r?
—_— 1 —_ -
&rl—QI\/I/r ( r >8r12l\/l/r 1—2M/r
Yy que
3?1 _ —i&r — _iM/r’
r r2 r2

podremos simplificar notablemente el resultado,

6—2\115,,,— % + w Upm = 0.
r 3 r2

1

2
9%y,
1—2/\/I/rat em

I
1—2M/r

Ahora se puede multiplicar por 1 — 2M/r para obtener:

oM\ [2M  6(f+1
_a?\pgm+a,2\116m—<1—r) <r3+ (r2 )>wm_

— Wy + 02V — Up(F) Wy, = 0,

que corresponde a un una ecuacion de onda en una dimensidn en un potencial. Es impor-
tante evaluar el comportamiento de la ecuacién con el alumnado para que comprenda a
investigar el significado fisico de las soluciones mateméticas.

= El potencial tiende exponencialmente a cero cuando 7 — —coya que 1 — 2M/r

e’/2M y a cero como ~ 1/7? (o mas rapido para ¢ = 0) para valores grandes de 7.

= Por otra parte, cuando M — 0, la ecuacién parece una barrera de momento angular
estandar.

= Es decir, independientemente de que estemos lejos del agujero negro o muy cerca
del horizonte, la ecuacién describe una onda que se propaga libremente.

Por lo tanto, el problema se puede describir mediante un coeficiente de transmisién de
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potencia, Ty(w) a la frecuencia w (es decir, para unaondaen ¥ « e‘i“), que es la fraccién
de la potencia incidente desde oo en el modo de onda ¢m que es absorbida por el agujero.
Unade lasimplicaciones masinteresantes, en miopinion, es que, si estuviéramos hablando
de mecanica cuantica, lo que acabamos de describir es la probabilidad de que una particula
incidente en esta onda parcial sea absorbida por el agujero. Y esto es importante porque
recordemos que el significado de probabilidad en mecanica cuantica no tiene nada que ver
con nuestro concepto macroscépico laplaciano.

Ahora se puede hacer lo que se denomina en aleman un “Gedankenexperiment”, un expe-
rimento mental para comprender la esencia de la radiacidon de Hawking: Todas las ondas
salientes en el sistema surgieron de ondas entrantes que apenas lograron regresar antes
de cruzar el horizonte. El experimento es una idealizacién, pero los detalles no afectan el
resultado basico.

Imaginemos que un espejo esférico cae en el agujero negro, y que la geometria es esfé-
ricamente simétrica. El espejo es una condicion limite ¢y = 0 0 ¥y,,, = 0 en su linea universal
en el espacio (t, 7).

Una vez que el espejo esta mas alld del potencial, la solucién para ¥y, es una simple onda
plana entrante y saliente,

Dem(t,F) = A (77) + Agmy (),
donde? =t — ry¢& =t + r describen las soluciones de onda “hacia arriba” y “hacia abajo”
cerca del agujero negro. Necesariamente, se debe cumplir que

Avmt () = =Aem (Em(7))

donde &u(7) es la linea de mundo del espejo. Ahora, en el diagrama (£, ), el espejo cruza
el horizonte (n = 0) en algun punto critico & con alguna pendiente 1/ (g&.). Por lo tanto,
la linea del mundo tiene que satisfacer

&u() = AMIn€ = AMn (& + géan) = AMn (& (1 g™/ 4M))
~ K — 4Mqge~"/*M,

donde K es una constante. Por lo tanto, la sefial reflejada hacia el exterior es la inversa de
la sefal entrante, pero con el eje de tiempo orientado de acuerdo con esta ultima ecuacidn.
Las sefiales entrantes en «f > K nunca se reflejan.

Desde un punto de vista clasico, si laamplitud incidente es cero, entonces nada regresa.
Sin embargo, desde el punto de vista de la mecanica cuantica, sabemos que el campo es-
calar tiene fluctuaciones cuanticas que entran. La gran pregunta para nosotros, entonces,
es qué sale.
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Sabemos que hay $hw de energia incluso en el estado de vacio de cada modo de onda.
Esto es cierto incluso para frecuencias extraordinariamente altas. Resultard que estas fluc-
tuaciones se convierten en modos salientes reales. Como cabe esperar cerca del horizon-
te, estadn extraordinariamente desplazados hacia el rojo, y su desplazamiento hacia el rojo
crece con el tiempo, pero incluso cuando el desplazamiento hacia el rojo alcanza un valor
extraordinariamente grande, siempre hay una onda entrante de frecuencia de igual forma
extraordinariamente alta cuyas fluctuaciones en el vacio se desplazan hacia el rojo hasta
la frecuencia de interés. Estas ondas desplazadas hacia el rojo y virtuales convertidas en
reales se conocen como “radiacién de Hawking".

Consideremos ahora, por lo tanto, las fluctuaciones cuanticas. Para un campo escalar, las
amplitudes que caen en el agujero negro satisfacen

1 d
Var A = / [NT(w) + 2} Fw x ﬁ

donde la primera parte del integrando es la energia por modo para un nimero de ocupa-
cion de particulas Ny en la frecuencia w. La segunda parte tiene factores de normalizacién:
dividimos por 2 ya que la energia es mitad cinética y mitad potencial; dividimos por 1w?
ya que la densidad de energia cinética es 3 (atqf)Q, no 1?; y dividimos por 27 ya que he-
mos construido una densidad de energia por modo, y el nimero de modos entrantes por
unidad de longitud (por unidad 7) es Aw/27. Ahora, por supuesto, esto es una variacion; si
queremos la covarianza en dos tiempos de entrada diferentes, £ y £, debemos insertar el

factor de fase apropiado:

dw

2mw?’

W@ €)= [ M)+ 5| hacosw e €)

Dado que A es real, obtenemos solo un coseno y no una exponencial compleja. Si las fluc-
tuaciones del vacio solo disminuyen, de modo que N (w) = 0, tenemos
- h [ dw

(AOA €)= 1= | cosw(€-¢)

. w

Aqui hemos usado un cierto rango de frecuencias, pero explicitamente hemos usado wmin
ya que la integral divergird como wmin — 0. Esta es una divergencia infrarrojay, si estamos
haciendo las cosas bien, no deberia ser un problema en principio. Podemos entender la
divergencia sustituyendo z = w (£ — ¢’) y luego notando que la integral se aproxima a

[ dz/z como z — 0; por tanto, hay una divergencia logaritmica del limite inferior:

/ coszE —InC—-Ilnzy, =—1n Zmin
z C

Zmin

para una constante C, y asi
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S (8 B, Wmin [€ = €|
A (DA () = —— |p > > 1

(AUOAL (€)= =1 1n C

Ahora consideremos las ondas salientes. Tenemos

(Ar( AL (7)) = (A (Em() Ay (Em (7))

po AMqwmin ‘e‘ﬁ/‘“‘” — e"7'/4M‘
=——1In

47 C
_ k[ a+7 17— 17 | 4Mwmm
=TI { M + lnsinh M

Ahora extraemos las fluctuaciones de vacio, (A (£)A, (¢')), perocon &, & — 7,17

VAL (7 Al n+7 =1
A (e = 1 |~ g+ tnsinh

AMwmin —In Wmin |77 —n ‘

l
"¢ C
h[ n+7 sinh[|7 — 7’| /8M]
e l “n2
47r{ sM T T =l sM

En la expresion entre paréntesis, el Gltimo término es una constante, por lo que solo con-
tribuye con una frecuencia cero, y el primer término, que es una funcién lineal de 7y 7' —
contribuird nuevamente con una frecuencia cero. Asi que no nos interesa si estamos intere-
sados en la radiacion saliente. Pero el segundo término es especial.

. o . . _ L,
Examinemos ahora el espectro de laradiacion de Hawking. Queremosigualar (A (7) At (7)) yac. extr.

a unaintegral del tipo

dw

(WO (€)) = [ M) + 5| Awcosw €~ €) 25,

pero sin la contribucion —i—% debida a las fluctuaciones del vacio (que ya hemos sustraido).
Es mas facil lograrlo si usamos la identidad:

2

mxhx‘ﬁ[”wxn)?}'

yaquesinhx/x = lenx = 0, notienesingularidadesytienecerosen+mwparan=1,2,3,....
Esto significa

dr 647 M2 n2

ho sinh[[p—7|/8M] B < AR?
_47Tln T M 47Tz:ln 1+

n=1

Proyecto docente e investigador TU Amaro Seoane - 116 de 224



Amaro Seoane Memoria TU Proyecto docente e investigador

donde hemos usado A7 = 77 — 77'. Por otro lado, si definimos

fH(Aﬁ):/ e H coswAﬁd—w,
0 w

tenemos que

oo oo L 1
Oarfu (A7) = —/ e " sinwAfdw = %/ e HANwG, — g~ =
(A1) 0 0 p+iAn

A7 1 5 5 1 Ai?
“Erap - gt +A’7>=‘28A"‘”<”u2 -

Integrando ambos lados y recordando que la constante aditiva es otra contribucién de fre-
cuencia cero, vemos que cada término en el dltimo sumatorio es un f, con . = 8wMn:

h oo
(A (M)A (1)) vac. subtr. = Py Z fsrmn (A7) + [términos con frecuencia nula].
n=1

Si comparamos ahora con el resultado anterior, vemos que este es el espectro de radia-
cién cuyo nimero de ocupacidn es una suma infinita de exponenciales, es decir, una serie
geomeétrica:

1
—87 Mnw
Niplw) =) e ™ = o —

Por lo tanto, este es un espectro de cuerpo negro a una temperatura de

h hcd

T = =
H™ SrkeM — 8mkgGM

Asi, el horizonte aparece como un cuerpo negro con temperatura Ty. Es decir, un agujero
negro no es absolutamente negro. Es importante hacerle ver a los estudiantes que debido
a la aparicién de h, este es un fenémeno puramente cuantico.

La temperatura del cuerpo negro de un agujero negro en unidades astrofisicas es

1M
TH = 60 (I\/IQ) nK,

que, como deciamos al principio, es lo suficientemente pequefio como para no tener nin-
gun tipo de implicacion observacional.

Utilicemos ahora unidades en las que A = kg = 1, es decir, unidades de Planck.

Volvamos a la identidad termodinamica que mencionamos previamente,

dM =dT dS + QdJ.
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Para el agujero negro de Schwarzschild (J = 0), si interpretamos Ty como la temperatura
T, vemos que la entropia satisface

dm 1
= [ == MdM = 47M? = ~A
S /T /877 d T T

donde A es el drea del horizonte. Entonces, de hecho, hay una entropia proporcional a es-
ta, con un factor de i. Esto es consistente con la interpretacion del teorema del drea en
términos de termodinamica.

Estos resultados sugieren que existe algin grado microfisico de libertad que almacena un
poco deinformacion (AS = ln2) en el horizonte por cada 4 ln 2 longitud cuadrada de Planck
del drea del horizonte (es decir, por cada 7,3 x 10~ m?2).

La verdadera naturaleza de estos grados de libertad sigue siendo desconocida. Pero de
nuevo, esto es probablemente una gran pista en términos de cdmo construir una teoria
consistente de la gravedad cuantica.

Otra implicacién notable de la radiaciéon de Hawking, como hemos visto, es que un agujero
negro se evaporara: dado que es un cuerpo negro, perderd masa a una velocidad de

oo L oo

=33 [ e

£=0 m=—¢

donde hemos sumado los modos y hemos anadido la probabilidad de transmision de la
barrera Ty, de forma que solo escaparan las particulas que pasan a través de ella. Ademas,
hemos usado la energia por particula w y el flujo de los modos d w/27. Esto es finito por-
que la barrera aumenta con ¢y, por lo tanto, en general ¢, T, — 0. También es asi para una
particula escalar; para otros tipos de particulas (por ejemplo, fotones o gravitones) se nece-
sitaria adicionalmente una suma de polarizacién y la probabilidad de transmision correcta.
Para agujeros negros lo suficientemente pequefios (es decir, lo suficientemente calientes),
es necesario incluir particulas masivas como neutrinos o incluso electrones/positrones.
El resultado se puede estimar en orden de magnitud com ~ 1/M?, ya que las sumas dan
factores de orden unidady elintegrando alcanza su punto maximo cuando w ~ 1/M. Por lo
tanto, se espera que un agujero negro tenga un tiempo de vida de orden ~ M3 (en unidades
de Planck, recordemos).
Un agujero negro de masa estelar tiene una masa de ~ 10%® masas de Planck, por lo que
tiene una vida util de ~ 104 tiempos de Planck o 10%* afios. Esta derivacién asume, recor-
demos, que el agujero negro no acreta nada; en el universo real esto no es asi. Aunque no
acrete ni siquiera gas, el agujero negro devora continuamente fotones del CMB.

Ejercicios de relatividad y agujeros negros
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Ejercicio 1

Hemos visto en la seccion 6.2 que la "vida” util de un agujero negro se puede calcular
como Mc?/Lp, con Lp la luminosidad de Einstein o Planck.

Averiglie cuanto tiempo le queda al agujero de “vida” cuando su temperatura es sufi-
cientemente alta como para producir electrones en su radiacién (pista: esto requeriere que
kT exceda m.c?).

Ejercicio 2
Dé razones de por qué

(@) Los efectos de la RG son importantes para las estrellas de neutrones pero no para
las enanas blancas.

(b) Ladesintegracidn betainversa se vuelve energéticamente favorable para densidades
superiores a las de las enanas blancas.

Ejercicio 3
Use la teoria de Newton para derivar la ecuacién de soporte de presién de Newton

_ dP Gmp

/ - = -
P(r)_dr rz '

donde

m= 47r/ P p(F)dF
0

para una estrella esféricamente simétrica y estdtica con presién P(r) y densidad p(r). De-
muestre que

r 4 r
/ P(7)FdF = P(r)r —1/ P'(F)i*dF
0 4 4 0
B Gm2(r) N P(r)r4
T 327 4

Suponiendo que P’ <0, con P = 0 en la superficie de la estrella, demuestre que

r 3/4
2 [([rova)”]<2szme

Suponiendo el limite

P < (Flc)ng/3
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donde n(r) es la densidad numérica de electrones, demuestre que la masa total, M, de la

o < E 3/2 Ll 2
~ G my '

donde my es la masa del nucledn y p. es el nimero de electrones por nucledn. ;Por qué

estrella satisface

es razonable limitar la presién como lo ha hecho? Compare su limite con el limite de Chan-
dresekhar.

Ejercicio 4

Una particula orbita un agujero negro de Schwarzschild con un momento angular distinto
de cero por unidad de masa h. Dado que ¢ = 0 para una particula sin masay o = 1 para
una particula masiva, demuestre que la 6rbita satisface

d?u Mo 9
T&+UZ?+3MU’

donde u = 1/ry ¢ es el angulo azimutal. Verifique que esta ecuacién se resuelve por

1 22 2w?

b= o ——
6M ~ 3M M cosh®(w¢)

donde w viene dado por
12M2¢o
2 _
qw* ==+ (1 — /12)

y o = 1 para una particula masivay ¢ = 0 para una particula sin masa. Interprete estas
drbitas en términos del potencial efectivo. Comente sobre los casosw? = 1/4,w? = 1/8y

w? =0.

Ejercicio 5

Se emite un fotdn hacia fuera desde un punto P en el exterior de un agujero negro de Sch-
warzschild con la coordenada radial r en el rango 2M < r < 3M. Demuestre que si el fotdn
debe alcanzar el infinito, el angulo que forma su direccién inicial con la direccién radial
(determinado por un observador estacionario en P) no puede exceder

. \/27/\//2 ( 2/\/7)
arcsin 5 1-—.
r r
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Ejercicio 6

Muestre que en laregion Il de la variedad de Kruskal se puede considerar r como una coor-
denada de tiempo e introducir una nueva coordenada espacial x tal que
dr? 2M
ds® = — s T+ ( - 1) dx? + r?d0?.
-1 r
Por lo tanto, demuestre que cada curva temporal en la regién Il se cruza con la singulari-
dad en r = 0 dentro de un tiempo propio no mayor que =M. ;Para qué curvas se alcanza
este limite? Compare su resultado con el tiempo necesario para el colapso de una bola de
materia libre de presion de la misma masa gravitacional M. Calcule la energia de enlace de

una bola de polvo como una fraccién de su masa en reposo (conservada).

Ejercicio 7

Usando el mapa

; .
(t,x,y,z) » X = ( Tz oxtly >

xX—ly t—z

demuestre que el espacio-tiempo de Minkowski puede identificarse con el espacio de las
matrices hermitianas 2 x 2 X con métrica

ds? = —det(dX).

Usando el mapa de Cayley X — U = }fg((, muestre ademas que el espacio-tiempo de

Minkowski puede identificarse con el espacio de matrices unitarias 2 x 2 U para las cuales
det(1 4+ U) # 0. Ahora demuestre que cualquier matriz unitaria 2 x 2 U puede expresarse
Unicamente en términos de un nimero real 7 y dos nimeros complejos «, 3, como

o (2)
_5 a

donde los parametros (7, o, 8) satisfacen |a|? + |3]? = 1, y estan sujetos a la identificacién

(1o, B8) ~ (T + 7, —a,—f).

Usando la relacién

(1+ U)dX = —2idU(1 + U)™*,

deduzca que
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1

ds? = ————
° (cosT + Rea)? (

—d7? + |da)? + |dBJ?)

es la métrica del espacio-tiempo de Minkowski y, por lo tanto, concluye que la compac-
tacién conforme del espacio-tiempo de Minkowski puede identificarse con el espacio de
matrices unitarias 2 x 2, es decir, el grupo U(2). Explique cémo se puede identificar U(2)
con una parte del universo estético de Einstein S3 x R.

Ejercicio 8

Sea ¢ un campo vectorial Killing. Pruebe que

DG‘D/,LCV = Rli\'u,gc)\v
donde R, .- es el tensor de Riemann, definido por [D,,, D,| v, = R,.,° v» para un campo
vectorial arbitrario v.
Ejercicio 9

Un vector Killing conforme es aquel para el que

(‘Cﬁg)m, = QQg,uu

para una funcién distinta de cero Q. Dado que ¢ es un vector Killing de ds?, demuestre
que es un vector Killing conforme de la métrica equivalente conforme A2ds? para el factor
conforme A arbitrario (no nulo).

Demuestre que la accién para una particula sin masa,

S[x, e] = %/d)\eflk“kl’gm,(x)

es invariante a primer orden en la constante «, bajo la transformacién

1
xt = xt+alt(x) e—e+ Zaeg’“’ (Leg),,

si¢ = &40, es unvector Killing conforme. Demuestre que { es el operador correspondiente
a la carga conservada implicita en el teorema de Néther.

Ejercicio 10

Muestre que la métrica extrema RN en coordenadas isotrépicas es
M M\
ds® = — (1 + > dt® + <1 + ) (dp” + p*d?) .
P p
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Verifique que p = 0 esté a una distancia adecuada infinita de cualquier p finito a lo largo de
cualquier curva de t constante. Verifique también que |t|] — oo como p — 0 a lo largo de
cualquier curva temporal o nula, pero que una geodésica radial entrante temporal o nula
alcanza p = 0 para un parametro afin finito.

Alintroducir una coordenada nula parareemplazar p, demuestre que p = 0 es simplemente
una singularidad de coordenadas y, por lo tanto, que la métrica () es geodésicamente in-
completa. ;Qué sucede con las particulas que llegan a p = 07 llustre las respuestas usando
un diagrama de Penrose.

Ejercicio 11

La accién para una particula de masa my carga q es

S[x,e] = /d)\ Belk”k”gw(x) — %m2e —gxHALX) |,

donde A, es el potencial electromagnético. Demuestre que si

(LeA), =E"0,A, + (0,8")A, =0

14

para el vector Killing £, entonces S es invariante, de primer orden en &, bajo la transforma-
cién x* — x* + a&H(x). Verifique que la carga Nother correspondiente

-t (mull - un) '

donde u* es la velocidad de la particula, es una constante del movimiento.

Compruebe para la solucién de Reissner-Nordstrom de las ecuaciones de vacio de Einstein-
Maxwell, con masa My carga Q, que LA = 0 para k = % y, por lo tanto, deduzca, para
m # 0, que

2
<]_2,VI+Q)dt e qQ

r 2 ) dr mr'
donde 7 es el tiempo propio de la particula y € es la energia por unidad de masa. Muestre
que las trayectorias r(t) de particulas masivas con momento angular cero satisfacen

(&) - (o) 2 -]

Dé unainterpretacidn fisica de este resultado para el caso especial paraelcual g = m?, qQ =
mMye=1.

Ejercicio 12

Muestre que la accién
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Slp, x, €] = /d)\ {p#i(” - %e (8" (x)Pupy + mz}}

para una particula puntual de masa m equivale, para g = 0, a la accién del ejercicio 6.2.
Muestre que S es invariante de primer orden en « bajo la transformacién
v 1 g
oxt = aK"p, 6P;A = —504Pppaaqu

para cualquier tensor simétrico K,,, que cumpla la condicién del tensor Killing

D Kuwy = 0.

Demuestre que la carga de Nother correspondiente es proporcional a K*p,,p, y verifique
que es una constante del movimiento. Un ejemplo trivial es K,,, = g,
(Cudl es la constante correspondiente del movimiento? Muestre que £,,, es un tensor Ki-
lling si £ es un vector Killing.

Note que se dice que un tensor de Killing es irreducible cuando no se puede construir
a partir de la métrica y de vectores Killing. En una métrica axisimétrica general no exis-
ten tales tensores y, por lo tanto, solo hay tres constantes del movimiento, pero para las
geodésicas de la métrica Kerr-Newman hay una “cuarta constante” del movimiento que
corresponde a un tensor de Killing irreducible.

Ejercicio 13

Sustituyendo la coordenada de tiempo t por una de las coordenadas nulas radiales

muestre que la singularidad en A = 0 de la métrica Robinson-Bertotti (RB)

d\\?
ds? = —\2dt? + M? (}\) + M2dQ?

es meramente una singularidad coordinada. Muestre también que A = 0 es un horizonte
Killing degenerado respecto a %. Introduciendo las nuevas coordenadas (U, V), definidas

U 4
u=tan| — v=—cot|— ],

obtenga la extensidn analitica maxima de la métrica RBy deduzca su diagrama de Penrose.

por
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Ejercicio 14

Sean ey h la energia y el momento angular por unidad de masa de una particula de carga
cero en caida libre dentro del plano ecuatorial, es decir, en una geodésica temporal (o = 1)
onula (c = 0) con § = 7/2, de un agujero negro de Kerr-Newman. Demuestre que la
coordenada radial de Boyer-Lindquist de la particula r satisface

dr\?
<d)\) =& — Verr(r),
donde A es un parametro afin, y el potencial efectivo Vs viene dado por
2M  €? h? 2ach e?
VefF:<1—+2)(U+2>+ 3 (QM—>+
r r r r r

a? 9 2M  €?
r2|:0'—<€ (1+r_r2>:|

Ejercicio 15

Demuestre que la gravedad superficial del horizonte de sucesos de un agujero negro de
Kerr de masa M y momento angular J viene dada por

L VMT = J2
- 2M (M2 4+ VMY = J2)

Ejercicio 16

Una particula en ry#fijos en un espaciotiempo estacionario, con métrica ds? = g, (r, f) dx*dx”,

tiene velocidad angular Q = Cg—‘f con respecto al infinito. Demuestre que Q(r, 6) debe satis-

facer

8t + 28t + g¢¢92 <0.

De ahi obtenga que

D= gt2q> — 8tt8pp > 0.

Muestre que D = A(r) sin § para la métrica Kerr-Newman en coordenadas Boyer-Lindquist,
donde A = r? — 2Mr + a? + €2. ;Qué pasa si (r, #) son tales que D < 0? ;Para qué valores
de (r, 0) puede desaparecer Q? Dado que r1 son las raices de A demuestre que, cuando
D=0,
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Ejercicio 17

Muestre que el drea del horizonte de sucesos de un agujero negro de Kerr-Newman es

2
A= 8 M2—%+\/l\/l4—e2M2—J2 .

Ejercicio 18

Un fluido perfecto tiene tensor de tensién

T = (p+ P)uu, + Pgu,

donde p es la densidad y P(p) la presiéon. Enuncie la condicién de energia dominante pa-
ra T,, y demuestre que para un fluido perfecto en el espaciotiempo de Minkowski esta
condicién es equivalente a

p > |P|

Muestre que la misma condiciéon surge del requisito de causalidad, es decir, que la veloci-
dad del sonido, /|dP/dp|, no exceda la de la luz, junto con el hecho de que la presién se
anula en el vacio.

Ejercicio 19

Las ecuaciones de vacio de Einstein-Maxwell son

G = 87T (F) D,FH” =0,
donde F,, = 9,A, — 0, A,y

1

1
TIJ«V(F) Ar (Fﬂ FV)\ 4g/u/F Fa,B) .

Las soluciones asintoticamente planas son estacionarias y axisimétricas si la métrica admi-
te vectores Killing k y m que pueden tomarse como k = % ym= a% cerca del infinito, y si
(para una eleccién de gauge electromagnético determinada).

LkA=L,A=0,
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donde la derivada de Lie de A con respecto a un vector &, £L:A es como se define en el ejer-
cicio 6.2. El horizonte de sucesos de tal solucién es necesariamente un horizonte Killing de
& = k + Qum, para alguna constante 4. ;Cudl es la interpretacion fisica de 24?7 ;Cual es
su valor para la solucién de Kerr-Newman? El potencial eléctrico corotatorio se define por

D = A,

Utilice elthecho de que R,,,£#&¥ = 0 enun horizonte Killing para mostrar que ® es constante
en el horizonte. En particular, demuestre que para una eleccidon del gauge electromagnéti-
co para el cual @ = 0 en el infinito,

Qry

Dy = 5 ——
2 2
r?+a

para un agujero negro de Kerr cargado, donde ry = M 4+ v M? — Q2 — a2,

Ejercicio 20

Sea (M, g, A) una solucidn asintéticamente plana, estacionaria y axisimétrica de las ecua-
ciones de Einstein-Maxwell del ejercicio 6.2 y sea X una hipersuperficie similar a un espacio
con un limite en elinfinito espacial y un limite interno, H, en el horizonte de sucesos de un
agujero negro de carga Q. Pruebe que

5 / ds, TH(F)E = ®Q,
>

donde ®4 es el potencial eléctrico corotante en el horizonte. Utilice este resultado para
deducir que la masa M de un agujero negro de Kerr cargado viene dada por

KA
47
donde J es el momento angular total. Use esta férmula para M para deducir la primera ley

M = +2Qud + P4Q,

de mecanica de agujeros negros de Kerr cargados:

dM = 8ic/A 1+ QudJ + dpdQ.
T

(Pista: L¢ (F*A,) = 0)

Ejercicio 21
Usando la integral de Komar,

1
— " mY
J 16%G?{CdSWD m",
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para el momento angular total de un espacio-tiempo axisimétrico asintéticamente plano
(con el vector Killing m), verifique que J = Ma es la solucién de Kerr-Newman con el para-
metro a.

Ejercicio 22
Sean /'y ndos vectores linealmente independientes y B un tensor de sequndo rango tal que

B.’l, = B."n, =0.

Dado que7()(i = 1, 2) son otros dos vectores linealmente independientes, demuestre que

Ewpa/unyép’\ (ngl)n((f) _ 771(;1)77&2)) - gguwv/#,,l,ny),7((72)v

donde 6 = B,°.

Ejercicio 23

Sea A un horizonte Killing de un campo vectorial Killing £, con gravedad superficial . Ex-
plique por qué, para cualquier tensor A totalmente antisimétrico de tercer rango, el escalar
U = AP (¢,D,€,) desaparece en V. Use esto para mostrar que

(g[pDcr]&/) (DVf}t) = "ﬁg[pDcr]Eu ( on N)'

donde los corchetes indican antisimetrizacion en los indices adjuntos.

Del hecho de que ¥ se anula en NV se puede ver que su derivada en A/ es normala Ny, por
lo tanto, £[,0,)¥ = 0 en \V. Use este hecho y el lema del vector Killing del ejercicio 6.2 para
deducir que, en NV,

(é-l/Ra'p[ﬁ)\a + ngucr[ﬁga] + é-o'Rpu[ﬁ)\Ea]) f)\.

Contraigaen py ay utilice el hecho de que €2 = 0 en A/ para demostrar que

R AP = —E.8RM60 (on ),

donde R,,, es el tensor de Ricci.

Para cualquier vector v, el escalar ® = (£ - D — k€) - v desaparece en V. De ello se deduce
que §[u8u]q)|/\/ = 0. Muestre que este hecho, el resultado () derivado anteriormente y el
lema del vector Killing implican que, en NV,

gﬂf[paa]'% = gyR/u/[aAgp]g)\
= fyé-[pRcr]V;L)\g)\v
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donde la segunda linea es una consecuencia de la identidad ciclica satisfecha por el tensor
de Riemann. Ahora use (1) para mostrar que, en V,

§"¢1p001K = o Ry Ae
= 8mGE, Ty Ae,
donde la segunda linea sigue al usar las ecuaciones de Einstein. Por lo tanto, deduzca la
ley cero de la mecanica de los agujeros negros: que, siempre que el tensor de tension de la
materia satisfaga la condicién de energia dominante, la gravedad superficial de cualquier
campo vectorial Killing £ es constante en cada componente conectado de su horizonte Ki-
lling (en particular, en el horizonte de eventos de un espaciotiempo estacionario).

Ejercicio 24

Un campo escalar @ en el espaciotiempo de Kruskal satisface la ecuacién de Klein-Gordon

D?® — m*® = 0.

Dado que, en coordenadas estaticas de Schwarzschild, ® toma la forma

® = Ry(r)e"“Y(0, ¢),

donde Y}, esunarmonico esférico, encuentre la ecuacién radial satisfecha por Ry(r). Mues-
tre eso cerca del horizonte en r = 2M, ® ~ e donde r* es la coordenada radial de
Regge-Wheeler. Verifique que las ondas entrantes son analiticas en coordenadas Kruskal
y en el horizonte futuro, H*, pero no, en general, en el horizonte pasado, H~, y viceversa
para las ondas salientes.

Dado que tanto m como w desaparecen, demuestre que

Re = AePe(z) + BeQe(2)

para las constantes Ay, By, donde z = (r — M)/M, Py(z) es un polinomio de Legendre y
Q¢(z) una solucién linealmente independiente. Por lo tanto, demuestre que no hay solu-
ciones no constantes que sean regulares en el horizonte, H = HT U H ™, y acotadas en el
infinito.

Ejercicio 25

Utilice el hecho de que un agujero negro de Schwarzschild irradia a la temperatura de Haw-
king
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(enunidadesenlasqueh, G, cylaconstante de Bolzmann son todasiguales a 1) para mos-
trar que el equilibrio térmico de un agujero negro con una reserva infinita de radiacién a la
temperatura Ty es inestable. Un depésito finito de radiacion de volumen V a temperatura
T tiene una energia, E;.s y una entropia, S;es dadas por

4 .
Eres = UVT4 Sres = gcr VT‘3,
donde ¢ es una constante. Un agujero negro de Schwarzschild de masa M se coloca en el
depdsito. Suponiendo que el agujero negro tiene entropia
Sgn = 47 M?,

demuestre que la entropia total S = Sgn + Sres Se extrema para la energia total fija £ =
M + Eies, cuando T = Ty, demuestre que el extremo es maximo siy solosi V < V., donde
el valor criticode V es

9204
Koo

;Qué sucede cuando V pasade V < V.a V > V,, oviceversa?

C

Ejercicio 26
El calor especifico de un agujero negro cargado de masa M, con carga fija Q, es

0SeH

C=T ,
ToTh |

donde Ty es su temperatura de Hawking y Sg su entropia. Suponiendo que la entropia de
un agujero negro viene dada por Sgyy = 1A, donde A es el drea del horizonte de sucesos,
demuestre que el calor especifico de un agujero negro de Reissner-Nordstrom es

c_ 2Spv M? — Q?
(M —2VM? = @2)'
Por lo tanto, demuestre que C~! cambia de signo cuando M pasa por %
Repita el ejercicio 6.2 para un agujero negro de Reissner-Nordstrom. Especificamente, de-

muestre que el volumen critico disponible, V,, es infinito para |Q] < M < L\/%'. (Por qué se

espera este resultado a partir del anterior para C?

6.3. Tema ll: Estrellas de neutrones

La existencia de las estrellas de neutrones fue propuesta por primera vez por Walter
Baade y Fritz Zwicky en 1934, cuando argumentaron que una pequeifia y densa estrella
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compuesta principalmente por neutrones seria el resultado de una supernova. Basandose
en la idea de la conservacidn del flujo magnético de las estrellas magnéticas de la secuen-
cia principal, Lodewijk Woltjer propuso en 1964 que tales estrellas de neutrones podrian
contener campos magnéticos tan grandes como 10** 0 106 Gauss (es decir, 10y 1012 T).

En 1967, poco antes del descubrimiento de los pulsares, Franco Pacini sugirié que una
estrella de neutrones en rotacién con un campo magnético emitiria radiacion, e incluso
sefialé que dicha energia podria ser bombeada a un remanente de supernova alrededor de
una estrella de neutrones, como la nebulosa del Cangrejo.

Tras el descubrimiento del primer pulsar, Thomas Gold sugirié de forma independiente
un modelo de estrella de neutrones en rotacién similar al de Pacini, y argumenté explicita-
mente que este modelo podria explicar la radiacién pulsante observada por Bell Burnell 'y
Hewish.

Conceptos principales

Una estrella de neutrones es el nucleo colapsado de una estrella supergigante masiva
con una masa total de entre 10 y 25 masas solares. Esta masa puede ser incluso mayor si la
estrella era especialmente rica en metales. Excepto los agujeros negros y algunos objetos
hipotéticos (por ejemplo, los agujeros blancos, las estrellas de quarks y las estrellas extra-
fias), las estrellas de neutrones son la clase de objetos estelares mas pequefios y densos
que se conocen actualmente.

Las estrellas de neutrones tienen un radio del orden de 10 kildmetros y una masa de
aproximadamente 1,4 masas solares. Son el resultado de la explosién de supernova de
esa estrella masiva inicial, que comprime el ntcleo mas alla de la densidad de una estrella
enana blanca.

Una vez formadas estas estrellas de neutrones, ya no generan calor de forma activa, y
se enfrian con el tiempo; sin embargo, aiin pueden evolucionar mas por colisién o acrecion.
La mayoria de los modelos basicos de estos objetos implican que las estrellas de neutrones
estan compuestas casi en su totalidad por neutrones. Las estrellas de neutrones pueden
evitar un colapso gravitatorio ulterior, que les llevaria a convertirse en agujeros negros
gracias a la presién de degeneracion de neutrones, un fendmeno descrito por el principio
de exclusion de Pauli, al igual que las enanas blancas estan apoyadas contra el colapso por
la presion de degeneracion de electrones.

Sin embargo, la presién de degeneracion de los neutrones no es suficiente por si mis-
ma para sostener un objeto de mas de 0, 7 M. En este caso, las fuerzas nucleares repulsi-
vas desempefian un papel mas importante en el sostenimiento de las estrellas de neutro-
nes mas masivas. Si la estrella tiene una masa que supera el limite Tolman-Oppenheimer-
Volkoff de unas 2 masas solares, la combinacién de la presién de degeneraciony las fuerzas
nucleares es insuficiente para sostener la estrella de neutrones y ésta continta colapsando
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para formar un agujero negro. La estrella de neutrones mas masiva detectada hasta ahora,
PSR J0740+6620, se estima en 2, 08 & 0, 07 masas solares.

Las estrellas de neutrones que pueden observarse son muy calientes y suelen teneruna
temperatura superficial de unos 600.000 K. Estas, ademas, son notablemente densas. Un
ejemplo ayuda siempre al alumnado a comprender los conceptos fisicos de los que esta-
mos hablando, de tal forma que se podria hacer el siguiente: Una caja de cerillas de tamafio
normal que contuviera material de estrella de neutrones tendria un peso de aproximada-
mente 3.000 millones de toneladas, el mismo peso que un cubo con aristas de unos 800
metros de la superficie terrestre.

Continuando con los ejemplos, los campos magnéticos generados por una estrella de
neutrons son entre 108 y 10® (100 millones y 1 cuatrillén) veces mas fuertes que el campo
magnético de la tierra. El campo gravitatorio en la superficie de la estrella de neutrones es
unas 2 x 10! (200 mil millones) veces el del campo gravitatorio de la tierra.

A medida que el nucleo de la estrella colapsa, su velocidad de rotacién aumenta como
resultado de la conservacion del momento angulary, por tanto, las estrellas de neutrones
recién formadas giran hasta varios cientos de veces por segundo. Algunas estrellas de neu-
trones emiten haces de radiacion electromagnética que las hacen detectables como pulsa-
res. De hecho, el descubrimiento de los pulsares por parte de Jocelyn Bell Burnell y Antony
Hewish en 1967 fue la primera sugerencia observacional de la existencia de las estrellas
de neutrones. Se cree que la radiacidn de los pulsares se emite principalmente desde re-
giones cercanas a sus polos magnéticos. Si los polos magnéticos no coinciden con el eje de
rotacion de la estrella de neutrones, el haz de emision barre el cielo y, visto a distancia, si el
observador se encuentra en algun lugar de la trayectoria del haz, aparecera como pulsos
de radiacion procedentes de un punto fijo del espacio (el llamado “efecto faro”). La estrella
de neutrones que gira mas rapido que se conoce es la PSR J1748-2446ad, que gira a un rit-
mo de 716 veces por segundo o 43.000 revoluciones por minuto, lo que da una velocidad
lineal en la superficie del orden de 0,24 c (es decir, casi un cuarto de la velocidad de la luz).

Se cree que hay unos mil millones de estrellas de neutrones en la Via Lacteay, como mi-
nimo, varios cientos de millones, cifra que se obtiene estimando el numero de estrellas que
han sufrido explosiones de supernova. Sin embargo, la mayoria son viejas y frias e irradian
muy poco; la mayor parte de las estrellas de neutrones que se han detectado sélo se dan en
determinadas situaciones en las que siirradian, como si son un pulsar o forman parte de un
sistema binario. Las estrellas de neutrones de rotacién lenta y que no emiten radiacién son
casiindetectables; sin embargo, desde la deteccidon de RXJ185635-3754 por el telescopio
espacial Hubble en la década de 1990, se han detectado algunas estrellas de neutrones
cercanas que parecen emitir sélo radiacion térmica. Se conjetura que los repetidores de
rayos gamma suaves son un tipo de estrella de neutrones con campos magnéticos muy
fuertes, conocidos como magnetares, o bien, estrellas de neutrones con discos fésiles a su
alrededor.
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Las estrellas de neutrones en sistemas binarios pueden sufrir acrecién, lo que normal-
mente hace que el sistema sea brillante en rayos X, mientras que el material que cae sobre
la estrella de neutrones puede formar puntos calientes que giran dentro y fuera de la vis-
ta en sistemas de pulsares de rayos X identificados. Ademas, esta acrecion puede reciclar
pulsares antiguos y hacer que ganen masa y giren a velocidades de rotacién muy rapidas,
formando los llamados pulsares de milisegundos. Estos sistemas binarios seguiran evo-
lucionando y, con el tiempo, las compafieras pueden convertirse en objetos compactos,
como enanas blancas o estrellas de neutrones, aunque otras posibilidades incluyen la des-
truccion completa de la compafiera. La fusion de estrellas de neutrones binarias es una
la fuente de estallidos de rayos gamma de corta duracién y son probablemente fuertes
fuentes de ondas gravitacionales. En 2017, se observé una deteccion directa (GW170817)
de las ondas gravitacionales de un evento de este tipo y también se han observado ondas
gravitacionales indirectamente en un sistema en el que dos estrellas de neutrones orbitan
entre si.

Formacion

Cualquier estrella de secuencia principal con una masainicial superior a 8 veces la masa
del sol tiene el potencial de producir una estrella de neutrones. A medida que la estrella se
aleja de la secuencia principal, la posterior combustion nuclear produce un ndcleo rico en
hierro. Cuando todo el combustible nuclear del nicleo se ha agotado, éste debe sostenerse
Unicamente por la presién de degeneracion. Los depdsitos adicionales de masa proceden-
tes de la combustién de la cascara hacen que el ndcleo supere el limite de Chandrasekhar.
La presion de degeneracion de los electrones se supera y el nucleo se colapsa ain mas, lo
que hace que las temperaturas se disparen a mas de 5 x 10° K. A estas temperaturas, se
produce la fotodisgregacidn; es decir, la disociacién de nucleos de hierro, en particulas alfa
mediante rayos gamma de alta energia.

Amedida que la temperatura sube aiin mas, los electronesy protones se combinan para
formar neutrones mediante la captura de electrones, liberando una avalancha de neutrinos.
Cuando la densidad alcanza una densidad nuclear de 4 x 1017 kg m ™, una combinacién de
fuerza fuerte de repulsion y presion de degeneracidn de neutrones detiene la contraccidn.
La envoltura exterior de la estrella, que esta en proceso de inflexion, se detiene y es lan-
zada hacia el exterior por un flujo de neutrinos producido en la creacién de los neutrones,
convirtiéndose en una supernova. El remanente que queda es una estrella de neutrones. Si
el remanente tiene una masa superior a unos 3 M, colapsa alin mas hasta convertirse en
un agujero negro.

Cuando el nucleo de una estrella masiva se comprime durante una supernova de tipo
Il o de tipo Ib o Ic, y colapsa en una estrella de neutrones, conserva la mayor parte de su
momento angular. Pero, como sélo tiene una pequeia fraccion del radio de su progenitora
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(y, por tanto, su momento de inercia se reduce drasticamente), una estrella de neutrones
se forma con una velocidad de rotacién muy alta, y luego, durante un periodo muy largo,
se ralentiza. Se conocen estrellas de neutrones que tienen periodos de rotacién de entre
1,4msy30s.

La densidad de la estrella de neutrones también le confiere una gravedad superficial
muy elevada, con valores tipicos que oscilan entre 102 y 10 ms=2 (mas de 10! veces
la de la tierra). Una medida de esa inmensa gravedad es el hecho de que las estrellas de
neutrones tienen una velocidad de escape que oscila entre 100.000 km/s y 150.000 km/s,
es decir, entre un tercio y la mitad de la velocidad de la luz. La gravedad de la estrella de
neutrones acelera la materia que se aproxima a una velocidad tremenda. La fuerza de su
impacto probablemente destruiria los atomos que componen el objeto, haciendo que toda
la materia sea idéntica, en la mayoria de los aspectos, al resto de la estrella de neutrones.

Masay temperatura

Una estrella de neutrones tiene una masa de al menos 1,1 masas solares. El limite su-
perior de la masa de una estrella de neutrones se denomina limite Tolman-Oppenheimer-
Volkoff y generalmente se considera que esta en torno a 2, 1 M. La masa maxima obser-
vada de las estrellas de neutrones es de unos 2, 14 M, del sistema PSR J0740+6620 des-
cubierto en septiembre del 2019 [28].

Las estrellas compactas por debajo del limite de Chandrasekhar de 1, 39 M son gene-
ralmente enanas blancas mientras que las estrellas compactas con unamasaentre 1, 4, M,
y 2,1, M6 se espera que sean estrellas de neutrones. Sin embargo, hay un intervalo de
unas pocas décimas de masa solar donde las masas de las estrellas de neutrones de ba-
ja masa y las enanas blancas de alta masa pueden superponerse. Se cree que mas alla de
2,16, My, el remanente estelar superard la repulsion de la fuerza fuerte y la presion de de-
generacién de los neutrones, de modo que se producira un colapso gravitatorio que dara
lugar a un agujero negro, pero la masa mas pequefia observada de un agujero negro es-
telar es de unos 5, My. Entre 2, 16 y 5, M, se han propuesto hipotéticas estrellas de masa
intermedia, como las estrellas de quarks y las estrellas electrodébiles, pero no se ha de-
mostrado la existencia de ninguna.

La temperatura en el interior de una estrella de neutrones recién formada es de unos
10! a 10*2 K. Sin embargo, el enorme numero de neutrinos que emite arrastra tanta ener-
gia que la temperatura de una estrella de neutrones aislada cae en pocos afios a unos 108
K. A esta temperatura mas baja, la mayor parte de la luz generada por una estrella de neu-
trones es en rayos X.

Se ha propuesto un sistema de clasificacidn de las estrellas de neutrones utilizando nu-
meros romanos (que no deben confundirse con las clases de luminosidad de Yerkes para
las estrellas no degeneradas) para clasificar las estrellas de neutrones segin su masa y
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tasas de enfriamiento: el tipo | para las estrellas de neutrones con baja masa y tasas de
enfriamiento, el tipo Il para las estrellas de neutrones con mayor masa y tasas de enfria-
miento, y un tipo Ill propuesto para las estrellas de neutrones con una masa aun mayor,
cercana a los 2, M, y con mayores tasas de enfriamiento y posiblemente candidatas a es-
trellas exoticas.

Densidad y presion

Las estrellas de neutrones tienen densidades totales de 3,7 x 1017 a 5,9 x 10'7 kg m_?’,

es decir, entre 2,6 y 4,1 x 10'* la del sol, lo que es comparable a la densidad aproximada
de un nucleo atémico de 3 x 1017 kgm ™2,
La densidad varia desde unos 10° kg m~* en la corteza -que aumenta con la profundidad-

3 . . ,
en el interior, lo que la hace mas densa que un

hasta unos 6 on incluso 8 x 107 kgm™
nucleo atémico.

Para seguir con los ejemplos, una una cucharadita (5 mililitros) de su material tendria
una masa superior a unas 900 veces la masa de la Gran Pirdmide de Giza. En el enorme
campo gravitatorio de una estrella de neutrones, esa cucharadita de material pesaria 1, 1 x
10%5 N, es decir, 15 veces lo que pesaria la luna si se colocara en la superficie de la tierra.
Toda la masa de la tierra a la densidad de una estrella de neutrones cabria en una esfera de
305 m de didmetro (el tamafio del telescopio de Arecibo). La presién aumenta de 3, 2 x 103!
al,6 x 103 Pa desde la corteza interior hasta el centro.

La ecuacion de estado de la materia a densidades tan elevadas no se conoce con pre-
cision debido a las dificultades tedricas asociadas a la extrapolacién del comportamiento
probable de la cromodindmica cuantica, la superconductividad y la superfluidez de la ma-
teria en tales estados. El problema se agrava por las dificultades empiricas de observar
las caracteristicas de cualquier objeto que esté a cientos de parsecs de distancia, 0 mas.
Sin embargo, hay que hacerle comprender al alumnado lo importante de este problema,
ya que nos da informacién sobre el comportamiento de la materia en el universo de una
forma que es imposible de observar en ninguna otra parte.

Una estrella de neutrones tiene algunas de las propiedades de un nucleo atémico, in-
cluyendo la densidad (dentro de un orden de magnitud) y el estar compuesta de nucleones.
Por ello, en la literatura cientifica popular, las estrellas de neutrones se describen a veces
como “nucleos gigantes”. Sin embargo, en otros aspectos, las estrellas de neutrones y los
nucleos atémicos son bastante diferentes. Un nticleo se mantiene unido por la interaccién
fuerte, mientras que una estrella de neutrones se mantiene unida por la gravedad. La den-
sidad de un nucleo es uniforme, mientras que se prevé que las estrellas de neutrones estén
formadas por multiples capas con composiciones y densidades diferentes.
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Figura 6.14: Diferentes densidades en el interior de una estrella de neutrones. Trabajo de
[29].

Estructura

La comprension actual de la estructura de las estrellas de neutrones esta definida por
modelos matematicos existentes, pero podria ser posible inferir algunos detalles median-
te estudios de las oscilaciones de las estrellas de neutrones. La astrosismologia, un estudio
aplicado a las estrellas ordinarias, puede revelar la estructura interna de las estrellas de
neutrones mediante el andlisis de los espectros observados de las oscilaciones estelares.

Los modelos actuales indican que la materia en la superficie de una estrella de neutro-
nes esta compuesta por nucleos atémicos ordinarios comprimidos en una red sélida con
un mar de electrones que fluye por los huecos entre ellos. Es posible que los nicleos de la
superficie sean de hierro, debido a la alta energia de enlace del hierro por nucleén. Tam-
bién es posible que los elementos pesados, como el hierro, simplemente se hundan bajo
la superficie, dejando aislados los ntcleos ligeros, tales como el helio y el hidrégeno. Si la
temperatura de la superficie supera los 10° K, la superficie deberia ser fluida en lugar de la
fase sélida que podria existir en estrellas de neutrones mas frias (temperatura < 10° K).

Se supone que la atmodsfera de una estrella de neutrones tiene como maximo varios
micrometros de espesor, y su dindmica esta totalmente controlada por el campo magnéti-
co de la estrella de neutrones. Por debajo de la atmdsfera se encuentra una corteza sélida,
extremadamente dura y muy lisa (con irregularidades superficiales maximas del orden de
milimetros o menos), debido al campo gravitatorio extremo.

Al avanzar hacia el interior, se encuentran nicleos con un nimero cada vez mayor de
neutrones; estos nucleos se descompondrian rapidamente en la tierra, pero se mantienen
estables gracias a las enormes presiones. A medida que este proceso continta a una pro-
fundidad cada vez mayor, el goteo de neutrones domina poco a poco. En esa regién hay nu-
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cleos, electrones libres y neutrones libres. Los nucleos se vuelven cada vez mas pequeiios,
porque la gravedad y la presidn superan con creces la fuerza fuerte, hasta que se alcanza
el ndcleo, que es por definicion el punto donde se encuentran neutrones.

La jerarquia esperada de las fases de la materia nuclear en el interior de la corteza se
ha caracterizado como “pasta nuclear”, con menos vacios y estructuras mas grandes ha-
cia presiones mas altas. La composicion de la materia superdensa del nticleo sigue siendo
incierta. Un modelo describe el nicleo como materia superfluida neutréonica-degenerada
(principalmente neutrones, con algunos protonesy electrones). Es posible que existan for-
mas mas exoéticas de materia, como la materia extrafia degenerada (que contiene quarks
extrafios ademas de quarks up y down), la materia que contiene piones y kaones de alta
energia ademas de neutrones, o materia ultradensa degenerada en quarks.

La estructura de la estrella de neutrones puede dividirse en cuatro capas principales
(véase la figura 6.14):

Una corteza exterior que parte de la superficie y tiene un grosor de unos cientos de me-
tros, compuesta por nucleos atdomicos y electrones libres. Su densidad es de apenas
una tonelada por centimetro cubico.

La corteza interna donde los neutrones libres se suman a los ntcleos atémicos y los elec-
trones libres forman una capa sélida muy densa.

Un nucleo externo (liquido) donde los electrones libres, los neutrones, los protonesy los
muones coexisten en una sopa nuclear.

Elfondo del nicleo externo donde la densidad crece tanto que describir la interaccién de
las particulas se vuelve problematico, ya que nuestro conocimiento de la fuerza fuer-
te es limitado a estas densidades. Hay que recordar al alumnado que la fuerza fuerte
es responsable de la interaccidon entre los quarks en los nucleones y también de la
existencia de la fuerza nuclear que mantiene unidos los nucleos atémicos. Este pun-
to marca el comienzo del nucleo interno, una zona misteriosa donde las particulas
elementales se comportan de forma imprevisible. En la figura 6.15 mostramos de
forma esquematica este interior.

Campo magnético: Estrellas de neutrones y magnetares

La intensidad del campo magnético en la superficie de las estrellas de neutrones oscila
entre 10* y 10! T, lo que supone muchos érdenes de magnitud superiores a los de cual-
quier otro objeto: A modo de comparacion, en el laboratorio se ha conseguido un campo
continuo de 16 T que es suficiente para hacer levitar a una rana viva gracias a la levitacion
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Figura 6.15: Ilustracion del interior de una estrellas de neutrones, adaptado de [30].

diamagnética. Las variaciones en las intensidades de los campos magnéticos son proba-
blemente el principal factor que permite distinguir los diferentes tipos de estrellas de neu-
trones por sus espectros, y explica la periodicidad de los pulsares.

Las estrellas de neutrones conocidas como magnetares tienen los campos magnéticos
mas fuertes, en el rango de 10® a 10! T, y se han convertido en una hipétesis aceptada
explicar para los tipos de estrellas de neutrones repetidoras de rayos gamma suaves (SGR)
y pulsares de rayos X andémalos (AXP).

La densidad de energia magnética de un campo de 10® T es extrema, superando en gran
medida la densidad de masa-energia de la materia ordinaria. Los campos de esta fuerza
son capaces de polarizar el vacio hasta el punto de que el vacio se vuelve birrefringente: Los
fotones pueden fusionarse o dividirse en dos, y se producen pares virtuales de particula-
antiparticula. El campo cambia los niveles de energia de los electrones y los dtomos son
forzados a formar cilindros muy finos. A diferencia de lo que ocurre en un pulsar ordinario,
el giro magnetar puede ser impulsado directamente por su campo magnético, y éste es
lo suficientemente fuerte como para estresar la corteza hasta el punto de fracturarla. Las
fracturas de la corteza provocan terremotos estelares, que se observan como estallidos de
rayos gamma duros de milisegundos extremadamente luminosos. La bola de fuego queda
atrapada por el campo magnético y entra y sale cuando la estrella gira, lo que se observa
como una emisidn periddica de repeticion de rayos gamma suaves (SGR) con un periodo
de 5 a 8 segundos y que dura unos minutos.

Una hipotesis es la de la “congelacién del flujo”, o la conservacién del flujo magnético
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original durante la formacion de la estrella de neutrones. Siun objeto tiene un determinado
flujo magnético en su superficie, y esa superficie se reduce a una mas pequena, pero el flujo
magnético se conserva, entonces el campo magnético aumenta. Del mismo modo, una
estrella en colapso comienza con una superficie mucho mayor que la estrella de neutrones
resultante, y la conservacion del flujo magnético da lugar a un campo magnético mucho
mas fuerte. Sin embargo, esta simple explicaciéon no abarca completamente la intensidad
del campo magnético de las estrellas de neutrones.

Gravedad y ecuacion de estado

Como hemos mencionado antes, el campo gravitatorio en la superficie de una estrella
de neutrones es unas 2 x 10'! veces mas fuerte que en la tierra, con unos 2 x 102 ms~2,
Un campo gravitatorio tan fuerte actia como una lente gravitatoria y desvia la radiacién
emitida por la estrella de neutrones de forma que partes de la superficie posterior, nor-
malmente invisible, se hacen visibles. Si el radio de la estrella de neutrones es de 3GM/c?
o0 menos, entonces los fotones pueden quedar atrapados en una 6rbita, con lo que toda
la superficie de esa estrella de neutrones se hace visible desde un tnico punto de obser-
vacion, junto con las drbitas de fotones desestabilizadoras en la distancia de 1 radio de la
estrella o por debajo de ella.

Una fraccion de la masa de una estrella que colapsa para formar una estrella de neutro-
nes se libera en la explosién de supernova de la que se forma (a partir de la ley de equiva-
lencia masa-energia, E = mc?). La energia proviene de la energia de enlace gravitacional
de una estrella de neutrones.

Por tanto, la fuerza gravitatoria de una estrella de neutrones tipica es enorme. Si un
objeto cayera desde una altura de un metro sobre una estrella de neutrones de 12 kildme-
tros de radio, llegaria al suelo a unos 1.400 kildmetros por segundo. Sin embargo, incluso
antes delimpacto, la fuerza de marea tan fuerte que sufriria el objeto, lo romperia comple-
tamente, de forma que quedaria convertido en una mera corriente de material, sin ninguna
memoria de lo que fue su estructura inicial.

Debido a la enorme gravedad, la dilatacién del tiempo entre una estrella de neutrones
y latierra esimportante. Por ejemplo, en la superficie de una estrella de neutrones podrian
pasar ocho afios, pero en la tierra habrian pasado diez, sin incluir el efecto de dilatacion del
tiempo por la rapidisima rotacién de la estrella.

Las ecuaciones de estado relativistas de las estrellas de neutrones describen la relacion
entre el radio y la masa para varios modelos. Los radios mas probables para una masa dada
de la estrella de neutrones estan entre los modelos AP4 (radio mas pequefio) y MS2 (radio
mas grande). EB es la relacidn entre la masa de energia de enlace gravitacional equivalente
a la masa gravitacional observada de la estrella de neutrones de M kilogramos con radio R
metros.
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Figura 6.16: Relacién masa-radio predicha por diferentes ecuaciones de estado de una
estrella de neutrones. Esta figura se basa en los resultados de [31].

Una estrella de neutrones de 2 M, no seria mas compacta que 10.970 metros de radio
(modelo AP4). Su fraccién de masa de energia de enlace gravitacional seria entonces de
0,187, -18,7 % (exotérmica). Esto no se acerca a 0,6/2 = 0,3, -30 %.

La ecuacion de estado de una estrella de neutrones aln no se conoce. Se supone que
difiere mucho de la de una enana blanca, cuya ecuacién de estado es la de un gas degenera-
do que puede describirse de acuerdo con la relatividad especial. Sin embargo, en el caso de
una estrella de neutrones ya no se pueden ignorar los efectos crecientes de la relatividad
general. Se han propuesto varias ecuaciones de estado (FPS, UU, APR, L, SLy, y otras) y la
investigacion actual sigue intentando restringir las teorias para hacer predicciones sobre
la materia de las estrellas de neutrones. Esto significa que la relacion entre la densidad y la
masa no se conoce del todo, y esto provoca incertidumbres en las estimaciones del radio.

Esto es lo mas interesante del estudio de la ecuacidn de estado de una estrella de neu-
trones. Como la prediccién de como se relacionan la masa y el radio dependen de esta
ecuacién, como podemos ver en la figura 6.16, si averiguamos esta relacidén, podemos in-
ferir cual de todas las ecuaciones es la correcta. Esto nos llevaria a comprender cudl de
todas esas formulaciones del comportamiento de la materia es la correspondiente al uni-
verso en el que vivimos. Esto, a su vez, nos permitiria derivar propiedades sobre el origen
del universo, cuando la curvatura era tan extrema que la materia se veia en condiciones
incomparables a lo que podemos encontrar hoy.
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Pulsares

Un pulsar (del inglés, “pulsating radio source”, una fuente de radio pulsante) es una
estrella de neutrones en rotacién altamente magnetizada que emite haces de radiacion
electromagnética a partir de sus polos magnéticos. Esta radiacion sélo puede observarse
cuando el haz de emisién apunta hacia la tierra (de forma similar a como se ve un faro sélo
cuando la luz apunta en la direccién del barco), y es responsable de la apariencia pulsante
de la emision.

Las estrellas de neutrones, como se le habra explicado ya al alumnado, son muy den-
sasy tienen periodos de rotacion cortos y regulares. Esto produce un intervalo muy preciso
entre los pulsos que oscila entre milisegundos y segundos para un pulsar individual. Los
pulsares son uno de los candidatos a ser la fuente de los rayos cdsmicos de ultra alta ener-
gia. (Véase también el mecanismo de aceleracién centrifuga).

Los periodos de los pulsares los convierten en herramientas muy Utiles en astrofisica.
Las observaciones de un pulsar en un sistema binario de estrellas de neutrones sirvieron
para confirmar indirectamente la existencia de la radiacién gravitacional. En 1992 se des-
cubrieron los primeros planetas extrasolares alrededor de un pulsar, el PSR B1257+12. En
1983 se detectaron ciertos tipos de pulsares que, en aquella época, superaban la precisién
de los relojes atdomicos en el mantenimiento del tiempo.

Llegados a este punto, es importante darle a los estudiantes un poco de contexto his-
torico, y también hacer justicia a la descubridora de estos objetos, Jocelyn Bell.

Eldescubrimiento lo hizo cuando analizaba los datos registrados el 6 de agosto de 1967
por un radiotelescopio recién puesto en servicio que ella ayudé a construir. Su supervisor,
Antony Hewish, desarrollador del telescopio, descarté inicialmente que se tratara de una
interferencia de radio, pero el hecho de que las sefiales aparecieran siempre con la misma
declinacidn y ascensidn recta pronto descartd que se tratara de una fuente terrestre.

El 28 de noviembre de 1967, Bell y Hewish resolvieron las sefales con una grabadora
rapida como una serie de pulsos espaciados uniformemente cada 1,33 segundos. Nunca
antes se habia observado un objeto astrondmico de esta naturaleza. El 21 de diciembre,
Bell descubrié un segundo pulsar, lo que desmintié las especulaciones de que se tratara
de sefales enviadas a la tierra por una inteligencia extraterrestre.

Cuando las observaciones con otro telescopio confirmaron la emisién, eliminé cual-
quier tipo de efecto instrumental. En ese momento, Bell dijo de si misma y de Hewish que
“no crefamos realmente que hubiéramos captado sefiales de otra civilizacién, pero obvia-
mente la idea se nos habia pasado por la cabeza y no teniamos pruebas de que fuera una
emision de radio totalmente natural. Es un problema interesante: si uno cree que puede
haber detectado vida en otro lugar del universo, ;cémo anuncia los resultados de forma
responsable?”

Aun asi, apodaron la sefial LGM-1, por "hombrecitos verdes” (“little green men”, LGM),
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un apodo divertido para designar a los seres inteligentes de origen extraterrestre. No fue
hasta que se descubrié una segunda fuente pulsante en otra parte del cielo que se aban-
dond por completo la "hipdtesis del LGM". Su pulsar fue bautizado posteriormente como
CP 1919, y en la actualidad se conoce con varios nombres, como PSR B1919+21 y PSR
J1921+2153. Aunque el CP 1919 emite en longitudes de onda de radio, posteriormente
se ha descubierto que los pulsares emiten en longitudes de onda de luz visible, rayos Xy
gamma.

Pérdida de giro

Con el tiempo, las estrellas de neutrones se relentizan, ya que sus campos magnéticos
giratorios irradian energia asociada a la rotacidn; las estrellas de neutrones mas antiguas
pueden tardar varios segundos en cada revolucién. A esto se le llama disminucién del giro
0, eninglés, spin down. La velocidad a la que una estrella de neutrones reduce su rotacion
suele ser constante y muy pequefia.

El tiempo asociado a este problema es el periodo de rotacion, el tiempo que dura una
rotacion de una estrella de neutrones. La velocidad de giro, la tasa de disminucién de la
rotacidn, recibe el simbolo P. Es decir, la derivada de P con respecto al tiempo. Se define
como el incremento periddico del tiempo por unidad de tiempo; es una cantidad adimen-
sional, pero se le pueden dar las unidades de s - s~! (segundos por segundo).

La velocidad de giro (P) de las estrellas de neutrones suele estar en el rango de 10-22 a
1079 s-s71, ylas estrellas de neutrones periodo mas corto (o de rotacién mas rapida) suelen
tener valores de P mas pequefios. A medida que una estrella de neutrones envejece, su
rotacidn disminuye (es decir, P aumenta); finalmente, la tasa de rotacién serd demasiado
lenta para alimentar el mecanismo de emisidn de radio, y la estrella de neutrones ya no se
puede detectar.

Py P permiten estimar los campos magnéticos minimos de las estrellas de neutrones,
pero también pueden utilizarse para calcular la edad caracteristica de un pulsar, aunque
con una estimacion que es algo mayor que la edad real cuando se aplica a pulsares jove-
nes. Es interesante crear un diagrama P-P, porque al ojo del experto contiene una enorme
cantidad de informacién sobre la poblacidn de pulsares y sus propiedades, y ha sido com-
parado con el diagrama de Hertzsprung-Russell en su importancia para las estrellas de
neutrones. En la figura 6.17, del trabajo de [32], podemos ver un ejemplo.

Estas cantidades también pueden combinarse con el momento de inercia de la estrella
de neutrones para estimar una cantidad llamada la “luminosidad de giro”, que recibe el
simbolo E. No se trata realmente de una luminosidad medida como tal, sino de la tasa de
pérdida calculada de energia rotacional que se manifestaria como radiacién.

En el caso de las estrellas de neutrones en las que la luminosidad de rotacién es compa-
rable a la luminosidad real, se dice que las estrellas de neutrones estan “alimentadas por
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Figura 6.17: Este tipo de diagrama P-P es (til para sequir la vida de los pulsares, desem-
pefiando un papel similar al del diagrama de Hertzsprung-Russell para las estrellas ordi-
narias. Codifica una enorme cantidad de informacion sobre la poblacion de pulsares y sus
propiedades en términos de los observables P (el periodo de giro) y P (la derivada tem-
poral del periodo de giro). La edad caracteristica de cada pulsar 7, la intensidad minima
del campo magnético By la luminosidad de espin —E se determinan por su ubicacién en
el diagrama P-P, como indican las lineas de contorno para estas cantidades. Los pulsares
jovenes situados en la parte media superior del diagrama suelen estar asociados a rema-
nentes de supernova (SNR) y emiten radiacion de alta energia. Se relentizan con el tiempo
y evolucionan a lo largo de millones de afios hasta convertirse en una de las grandes po-
blaciones de pulsares “lentos” de P & 1, hasta que su tasa de rotacién es demasiado lenta
como para alimentar el mecanismo de emisién de radio, y desaparecen de las observa-
ciones. Los radio transitorios giratorios (RRAT, por sus siglas en inglés) son pulsares que
emiten esporadicamente pulsos simples en lugar de trenes de pulsos continuos. Los pulsa-
res de milisegundos de la parte inferior izquierda se encuentran en su mayoria en sistemas
binarios y son reciclados mediante la acrecion de sus estrellas companeras.
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la rotacién”. La luminosidad observada del pulsar del Cangrejo es comparable a la lumino-
sidad de rotacién, lo que apoya el modelo de que la energia cinética de rotacién potencia la
radiacion de la misma. En el caso de las estrellas de neutrones, como los magnetares, en
los que la luminosidad real excede la luminosidad de giro por un factor de cien aproxima-
damente, se asume que la luminosidad se alimenta por la disipaciéon magnética, y no por
la rotacidn.

Incremento de giro

Sin embargo, la velocidad de rotacién de las estrellas de neutrones puede aumentar,
un proceso conocido como “spin up” en inglés. A veces, las estrellas de neutrones absor-
ben materia en drbita de estrellas compafieras, lo que aumenta la velocidad de rotaciény
remodela la estrella de neutrones en un esferoide oblato. Esto provoca un aumento de la
velocidad de rotacion de la estrella de neutrones de mas de cien veces por segundo en el
caso de los pulsares de milisegundos.

La estrella de neutrones de rotacién mas rapida que se conoce en la actualidad, la PSR
J1748-2446ad, gira a 716 revoluciones por segundo. Un articulo de 2007 informé de la
deteccion de una oscilacion de rafaga de rayos X, que proporciona una medida indirecta
del giro, de 1122 Hz de la estrella de neutrones XTE J1739-285 [33], lo que sugiere 1122
rotaciones por segundo. Sin embargo, por el momento, esta sefial sélo se ha visto una vez,
y debe considerarse tentativa hasta que se confirme.

Ejercicios de estrellas de neutrones
Ejercicio 1

Una estrella de neutrones de masa inicial de 1, 2 M acreta masa de una estrella com-
pafera. La tasa a la que la masa se elimina por de la superficie de la estrella compafera es
Mtydal ~ 10 — 7 Moyr—!. Calcule la tasa de acrecién en la estrella de neutrones durante su
crecimiento en masa (no solo en la fase inicial) suponiendo que el proceso de acrecién esta

limitado por Eddington. Calcule la vida de la estrella de neutrones. Para ambas preguntas
comente la suposicién que haga sobre la proporcién M/R de la estrella de neutrones.

Ejercicio 2

Las estrellas de neutrones son muy calientes, algo asi como un millén de K para una
joven. Los objetos calientes brillan intensamente, entonces, ;jpor qué las estrellas de neu-
trones son dificiles de ver?
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Ejercicio 3

Las estrellas de neutrones pueden tener temperaturas superficiales de un millén de K.
iPor qué son tan calientes, si no tienen una fuente interna de energia de fusion?

Ejercicio 4

Algunos de los pulsares mas rapidos conocidos (pulsares de milisegundos) se encuen-
tran en cumulos globulares. ;Podriamos esperar encontrar pulsares rapidos en cimulos
globulares frecuentemente?

Ejercicio 5

¢Cuales son las dos razones principales por las que no todas las estrellas de neutrones
corresponden a un pulsar?

Ejercicio 6

Un pulsar binario es un pulsar con un compafiero binario, a menudo una enana blanca o
una estrella de neutrones. En al menos un caso, el pulsar doble PSR J0737-3039, la estre-
lla de neutrones compaiiera también es otro pulsar. Los pulsares binarios son uno de los
pocos objetos que permiten a los fisicos probar la relatividad general debido a los fuertes
campos gravitatorios en sus proximidades. Aunque el compaiero binario del pulsar suele
serdificiloimposible de observar directamente, su presencia se puede deducir de la sincro-
nizacion de los pulsos del pulsar mismo, que se puede medir con extraordinaria precision
mediante radiotelescopios.

Eltamano de la drbita de uno de estos sistemas binarios se reduce en unos 3 milimetros
por revolucién, de acuerdo con la disminucidn observada en el periodo orbital. A ese ritmo,
icuanto tiempo tardardn en fusionarse las dos estrellas de neutrones del PSR J0737-3039?

6.4. Tema lll: Enanas blancas

Conceptos generales

Una enana blanca (WD, por su nombre en inglés) es un fésil del ndcleo estelar com-
puesto en sumayor parte por materia degenerada de electrones. Una enana blanca es muy
densa: sumasa es comparable a la del sol, mientras que su volumen es comparable al de la
tierra. La débil luminosidad de una enana blanca procede de la emisién de energia térmica
residual; en una enana blanca no se produce fusion.

Proyecto docente e investigador TU Amaro Seoane - 145 de 224



Amaro Seoane Memoria TU Proyecto docente e investigador

Las enanas blancas son los restos estelares de estrellas de masa baja e intermedia. Las
estrellas con masa < 0,5Mg no tienen suficiente energia gravitacional para calentar su nd-
cleo hasta el temperatura necesaria para encender la fusion del He, y terminaran como
enanas blancas de He. Otra via para la creacion de una WD con nucleo de He puede ser
a través de la evolucidn binaria, en la que las capas externas de una estrella en proceso
de convertirse en gigante roja pueden ser despojadas por la atraccion gravitatoria de su
compafiera binaria. Si la transferencia de masa se produce antes de la ignicién del He, la
evolucién posterior de la estrella se detiene, dejando una enana blanca compuesta princi-
palmente por He.

Su nombre esta relacionado con el hecho de que son calientes y compactas, y ocupan
una estrecha franja en el diagrama H-R que es aproximadamente paralela a la secuencia
principal y estd muy por debajo de ella. Sin embargo, el nombre en si mismo es un poco
inapropiado, ya que las enanas blancas se presentan en todos los colores, con tempera-
turas superficiales que van desde T < 5000 K a Te¢ > 80000 K. El nicleo de una enana
blanca es principalmente He o Cy O.

Las estrellas con masas M ~ 1 — 8 M, evolucionan dejando una enana blanca con un
nucleo de CO de masa M ~ 0,6 M tras la expulsidn de las capas externas de la estrella
en la etapa de nebulosa planetaria. En cualquiera de los casos, sin una fuente interna de
energia, las enanas blancas simplemente se enfrian a un radio esencialmente constante a
medida que van agotando su suministro de energia térmica.

La enana blanca conocida mas cercana es Sirio B, a 8,6 afios luz, el componente mas
pequeno de la estrella binaria Sirio. En la actualidad se cree que hay ocho enanas blancas
entre los cien sistemas estelares mas cercanos al sol. La inusual debilidad de las enanas
blancas fue reconocida por primera vez en 1910. El nombre de enana blanca fue acufiado
por Willem Luyten en 1922. En la figura 6.18 mostramos una ilustracién de este sistema.

Como hemos mencionado, se cree que las enanas blancas son el estado evolutivo fi-
nal de las estrellas cuya masa no es lo suficientemente alta como para convertirse en una
estrella de neutrones o en un agujero negro. Esto incluye a mas del 97 % de las demas es-
trellas de la Via Lactea. Una vez finalizado la fase de fusion del hidrégeno de una estrella
de la secuencia principal de masa baja o media, dicha estrella se expandira hasta convertir-
se en una gigante roja, durante la cual fusionara el helio con el carbono y el oxigeno en su
nucleo mediante el proceso triple alfa.

Si una gigante roja no tiene suficiente masa para generar las temperaturas del nucleo
necesarias para fusionar el carbono (alrededor de 1.000 millones de K), se acumulard una
masa inerte de carbono y oxigeno en su centro. Después de que una estrella de este tipo se
desprenda de sus capas exteriores y forme una nebulosa planetaria, dejara atras un ntcleo,
que es la enana blanca remanente.

El material de una enana blanca ya no experimenta reacciones de fusién, por lo que la
estrella no tiene ninguna fuente de energia. En consecuencia, no puede sostenerse por el
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Sirius A

Figura 6.18: Sirius B comparado con Sirius A, una estrella de tipo A. Figura de Steve Bo-
wers.

calor generado por la fusion contra el colapso gravitatorio, sino que se sostiene Unicamen-
te por la presiéon de degeneracion de los electrones, lo que hace que sea extremadamente
densa. La fisica de la degeneracidn establece una masa maxima para una enana blanca
no giratoria, el limite de Chandrasekhar -aproximadamente 1, 44 M, mas alla del cual no
puede sostenerse por la presion de degeneracion de los electrones. Una enana blanca de
carbono-oxigeno que se acerque a este limite de masa, normalmente por transferencia de
masa desde una estrella companiera, puede explotar como supernova de tipo la mediante
un proceso conocido como detonacién del carbono.

Una enana blanca estd muy caliente cuando se forma, pero como no tiene ninguna fuen-
te de energia, se enfriard gradualmente al irradiar su energia. Esto significa que su radia-
cién, que inicialmente tiene una alta temperatura de color, disminuird y se enrojecerd con
el tiempo. A lo largo de mucho tiempo, una enana blanca se enfriard y su material comen-
zara a cristalizarse, empezando por el nucleo. La baja temperatura de la estrella significa
que ya no emitird calor o luz significativos, y se convertird en una enana negra fria. Debido a
que se calcula que el tiempo que tarda una enana blanca en alcanzar este estado es mayor
que la edad actual del universo conocido (aproximadamente 13.800 millones de afios), por
lo que se cree que todavia no existen enanas negras.

Las enanas blancas mas antiguas conocidas todavia irradian a temperaturas de unos
pocos miles de kelvins, lo que establece un limite observacional sobre la edad maxima
posible del universo.
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El limite de Chandrasekhar

En su viaje de la India a Cambridge, Chandrasekhar descubrié que existe una masa ma-
xima para una enana blanca, que ahora se conoce generalmente como el limite de Chan-
drasekhary que se estima en 1,44M,.

Para ver cdmo surge este limite, podemos estimar la densidad de energia del gas de-
generado integrando sobre el espacio de momento e incluyendo un término, ¢(p), para
denotar la energia por modo,

1

U= £ /0 () (p)Ampdp. (6.33)

En el limite de temperatura cero, f(p) = 1 hasta el momento de Fermiy f(p) = 0 en todos
los demas valores. En el caso relativista, con ¢(p) = pc, laintegracion de esta igualdad nos
llevaa

7147@;4_-. (6.33)

Si expresamos U, en términos de la densidad de nimero de electrones, tenemos:

2\ 1/3
Ue = Z (67;) Ficn?/3 (6.33)

En el caso no relativista, e(p) = p?/2m,, con lo que
3p% [6m2\*/*
v.=- (g) no/3 (6.33)
e

La energia cinética total suministrada por los electrones degenerados es proporcional a su

densidad de energia por el volumen. En el caso relativista, Ex « U,V n;*/"*v o M3 /R,
con M lamasay M el radio. Por otro lado, la energia gravitatoria es proporcional a —M?/R.
La energia total es la suma de los dos términos:

(AM*/3 — BM?)

Eiot = e (6.33)
con Ay B constantes.

Ahora vemos que hay una masa critica para la que los dos términos de la son iguales. Si la
masa es menor que este limite, entonces la energia total es positiva y se reducira haciendo
que la estrella se expanda hasta que los electrones alcancen el régimen ligeramente rela-
tivista y la estrella pueda existir como una enana blanca estable. Pero si la masa supera el
valor critico, la energia de enlace aumenta sin limite mientras la estrella se encoge: el co-
lapso gravitatorio se ha vuelto imparable. Se cree que éste es el mecanismo responsable

de la produccién de supernovas de tipo la.
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Para encontrar la masa limite exacta, necesitamos encontrar los coeficientes Ay B anterio-
res, donde el argumento ha supuesto implicitamente que la estrella es de densidad cons-
tante. En esta aproximacion, las energias cinética y potencial son

o4 /3 5 Mo\ A3
Ex = (3”) e () (6.33)
128¢ R \ um,
donde la masa por electrén es 1m,, de forma que
g, — 2o (6.33)
V="E TR .
Igualando los dos términos, tenemos
37 (2\Y? (Rc\*? ., 7
Mcrit = F <g) (G> mp ~ EM@ (633)

para g = 2. En una estrella que ha quemado la mayor parte de su combustible inicial en
elementos mas pesados que el helio 1 ~ 2, de tal forma que Myix = 1,75My. Célculos
mas precisos, que tienen en cuenta el perfil de densidad dentro de la enana blanca dan el
resultado conocido de M = 1,44M,.

La relacion entre la masa y el volumen

Como se ha explicado en la introduccién, las enanas blancas son objetos extremada-
mente compactos. Para encontrar su radio, consideramos el caso no relativista en el que la
densidad de energiaes U, x n2/?, de modo que la energa cinética total es Ex = CM5/3/R?,
con C una constante. Por otra parte, la energia potencial gravitatoria es Ey, = —BM? /R,y
la energia total es la suma de los dos términos. El radio de equilibrio se encuentra impo-
niendo la condicidn dE: /dr = 0, lo que nos da

_2c

R=3 mM—1/3 (6.33)

Esta es una relacién importante, porque como V « R?,

Mwp Viwp = constante . (6.33)

Esdecir, las enanas blancas mdas masivas son en realidad mas pequefas. Este sorprendente
resultado es consecuencia de que la estrella obtiene su apoyo de la presién de degenera-
cién de electrones.

Los electrones deben estar mas estrechamente confinados para generar la mayor pre-
sién de degeneracidn necesaria para sostener una estrella mas masiva. Por lo tanto, la re-
lacién masa-volumen implica que p oc M3,p.
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Obsérvese también que la ecuacién 6.4 parece implicar que el volumen de una enana
blanca puede hacerse infinitamente pequefo para una masa arbitrariamente grande. Es-
ta es otra forma de reconocer la existencia de una masa critica; la primera afirmacion es
incorrecta porque ignora los efectos relativistas.

Podemos definir mejor esto teniendo en cuenta que

M (4xR3\ "'
Ne = MT < 7T3 ) (6.33)
p

que, combinado con la ecuacion 6.4, da

c_ 3B (6r 23001 NP fap\ T3 ©:33)
C10me \ g [mp 3 ' '
Como B =3G/5,
3 (6r2\"? P2 s
Mme (Hmp)

por lo que, en funcién de la masa de Chandrasekhar,

A 9% 1/2 M —1/3 M —1/3
R =3y/7/5 ( ) () ~ 5975 ( > km, (6.33)
Mcrit Mcrit

umpme \ gcG

donde de nuevo hemos tomado g = 2y u ~ 2. En otras palabras, una enana blanca con
la masa Chandrasekhar tiene el tamafo de la tierra. Se trata de una densidad extremada-
mente alta, que puede evaluarse como

_ M 6,6
P=terez =10 <

M \? 5
cm™ 6.33
Mcrit > E ( )

Es necesario recordar al alumnado que para estos calculos nos hemos basado en una apro-
ximacion en la que la densidad es constante, por lo que el resultado no es todo lo exacto
que podria ser. Si quisiéramos hacerlo mejor, tendriamos que resolver la estructura inter-
na de una enana blanca. En resumen, las enanas blancas no relativistas son estables en
un rango de masas, pero a medida que su masa aumenta, se reducen. Por el principio de
incertidumbre, esto debe forzar a los electrones a volverse cada vez mas relativistas, y el
limite de esto es una estrella en la que los electrones son todos relativistas, que tiene una
masa Unica. Parece que la presion de degeneracidon de los electrones no puede soportar
cuerpos mas masivos.
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Relacion entre el radio y la masa

La energia total de una enana blanca se obtiene sumando la energia potencial gravitato-
riay la energia cinética. La energia potencial gravitatoria por unidad de masa de una enana
blanca viene dada por E; = GM/R, donde G es la constante de gravitacién universal, M es
la masa de la enana blanca, y R es su radio.

La energia cinética, Ec, se incrementa al aumentar el movimiento de los electrones, y su
ecuaciénes E. = Np?/(2m), donde p es la cantidad de movimiento media de los electrones,
m es la masa del electrén, y N es el numero de electrones por unidad de masa. Debido
a que los electrones estan degenerados, podemos estimar p por estar en funcién de la
cantidad de movimiento, dada por el principio de incertidumbre, que afirma que VpVx
esta en funcién de la constante reducida de Planck.

Por otra parte, Vx estd en funciéon de la distancia media entre electrones, cuyo valor es

aproximadamente n—1/3

, es decir, la inversa de la raiz cubica de la densidad numérica de
los electrones, n, por unidad de volumen. Como en una enana blanca hay N M electrones
y su volumen estd en funcién de R, n vendra dada por NM/R3. Por lo tanto, sustituyendo

sobre la ecuacién de la energia cinética, Ec, obtenemos:

£ N(Ap)2 NR2n2/3 M?2/3 N5/3R2
c~ 2m - 2m - 2mR?
La enana blanca estara en equilibrio cuando su energia total E; + E. sea minima. En ese

(6.33)

momento, las energias potencial y cinética se pueden comparar, y derivan en una relacién
entre la masay el radio al equiparar sus magnitudes:

GM M?2/3 N5/3 2
g N — =L~ ——— .
|E.| " E SR (6.33)
Al despejar el radio, R, obtenemos
N5/3R?
~ amGM/3 (6.33)

Si eliminamos N de la ecuacién, la cual depende solamente de la composicion de la
estrella, y de la constante de gravitacién universal, G, obtenemos que R ~ M~1/3_Es decir,
el radio de una enana blanca es inversamente proporcional a la raiz cibica de su masa.
Sin embargo, este razonamiento incluye la férmula p?/(2m) para la energia cinética, que
se trata de una férmula no relativista. Si quisiéramos introducir calculos relativistas para
cuando las velocidades de los electrones se acerquen a la velocidad de la luz, ¢, deberia-
mos sustituir la energia cinética por la aproximacion relativista pc. Es decir, E. (elativista =
M'/3N*/3Rc/R. Igualando esta ecuacién a la ecuacién de la energia potencial gravitatoria,
Eg, podemos eliminar R, y la masa, M,
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3/2
Mym ~ N? (F'GC) (6.33)

Siafadimos masa a una enana blanca, su radio disminuye, y segun el principio de incer-
tidumbre, la cantidad de movimiento, y por tanto la velocidad de los electrones, aumenta.
A medida que aumenta esta velocidad y se va aproximando a la velocidad de la luz, los
calculos se vuelven mas exactos, lo que significa que la masa de la enana blanca M se va
aproximando a Mj;,. Por lo tanto, se demuestra asi que ninguna enana blanca puede ser
mas pesada que el limite de masa.

Pérdida de calor: edad de una enana blanca

Una vez terminadas las reacciones nucleares, la enana blanca se enfriarad lentamente
con el tiempo, irradiando el calor almacenado. Se han dedicado muchos esfuerzos a com-
prender el proceso y la escala de tiempo del enfriamiento de las enanas blancas, ya que
puede proporcionar una cronologia de la historia pasada de la formacién estelar en nues-
tra galaxia, como menciondbamos al principio.

En las estrellas como nuestro sol el camino libre medio de los fotones es mucho mayor
que el de los electrones o los atomos; en consecuencia, el transporte de energia se realiza
principalmente por difusion radiativa. Este no es el caso en las enanas blancas, en las que
los electrones degenerados pueden viajar largas distancias antes de perder energia en una
colisién con un nucleo, ya que la gran mayoria de los estados de los electrones de menor
energia ya estan ocupados. Asi, en una enana blanca la energia se transporta por conduc-
cién de electrones (similar a la conduccidén en los metales), en lugar de por radiacidn.

La conduccion de electrones es tan eficiente que el interior de una enana blanca es casi
isotérmico, con la temperatura cayendo significativamente sélo en las capas superficiales
no degeneradas. La delgada envoltura envoltura no degenerada transfiere el calor de for-
ma menos eficiente, y actlia como una manta aislante, haciendo que la energia se escape
lentamente. El pronunciado gradiente de temperatura cerca de la superficie crea zonas de
conveccién que pueden alterar el aspecto del espectro de una enana blanca a medida que
se enfria.

Podemos calcular la temperatura inicial de una enana blanca recordando que se forma
a partir de la contraccion de un ntcleo estelar sin soporte térmico, de masa M, hasta el
radio en el que la presion de degeneracion detiene la contraccién. El teorema del virial nos
dice que, justo antes de alcanzar el punto final de equilibrio, la energia térmica serd igual
a la mitad de la energia potencial

Ep ~ =
th ™5 R

Para una composicién de He puro, el nimero de nicleos en el nicleo es M/4mp, y el nd-

(6.33)
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mero de electrones es M/2m,. Por lo tanto, la energia térmica total -que, una vez que se
produzca la degeneracion, dejara de desempefar un papel en el soporte de la estrella con-
tra la gravedad- es

3 3M /1 1 9 M
En=SNkT = S— (= 4+ = ) kT = kT .
hT o 2 m, <2+4> 8m, (6:33)
y, como
4 GMm
kT ~ — P 6.33
SR (6.33)
sustituyendo el radio de equilibrio de una enana blanca encontramos que
KT o« M*/3 ~ 1,1 x 10~ "erg ~ 70 keV (6.33)

para una enana blanca tipica de 0,5M,. Teniendo en cuenta que k = 1,38 x 10~ *0ergk ™,
la temperatura correspondiente es de T ~ 8 x 10® K. Claramente, un nucleo degenerado
recién formado es un objeto muy caliente, con una emision térmica que alcanza su maximo
en las longitudes de onda de los rayos X. Por eso, una vez que el nlcleo se convierte en una
enana blanca expuesta, su radiacién ioniza las capas de gas que fueron expulsadas durante
la fase AGB, dando lugar a una nebulosa planetaria.

La energia que se irradia desde la superficie de una enana blanca es la energia térmica
almacenada en el gas de nucleos, todavia clasico, dentro del volumen de la estrella. La
degeneracion del gas de electrones limita casi por completo la capacidad de los electrones
de perder sus energias cinéticas.

Podemos obtener un limite superior de la tasa de enfriamiento despreciando la envol-
tura, que representa sélo el 1 % del total, y suponiendo una temperatura uniforme en todo
el espacio. La pérdida de energia radiativa se obtiene igualando la luminosidad del cuerpo
negro, dada por la ley de Stefan-Boltzmann, a la tasa de cambio de energia térmica

dEn 3 Mk dT

p

donde hemos incluido sélo la contribucién de los ndcleos a la energia térmica de la ecua-
cién 6.4.

Ahora podemos separar las variables Ty t e integrar para obtener el tiempo de enfria-
miento hasta una temperatura determinada de T,

Tenfr ™~ g 2 T3 (6.33)

Si sustituimos Rwp Y ponemos los valores numéricos correspondientes, encontramos que

-3
Tenfr = 3 x 10%yr ( ) , (6.33)

103 K
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para una masa de M = 0,5M,,. Si expresamos la temperatura en funcién del tiempo tene-
mos que

T t —1/3
105K (3 X 109yr'> ' (6.33)

Asi, incluso con el enfriamiento poco realista que hemos asumido, una enana blanca
de M = 0,5M, tardaria varios Gyr en enfriarse hasta 10 K. En realidad, el aislamiento pro-
porcionado por la envoltura no degenerada da lugar a una temperatura efectiva que es
significativamente menor que la temperatura interior y, por lo tanto se reduce la velocidad
de enfriamiento.

Ademas, cuando una enana blanca se enfria, se cristaliza en un proceso gradual que
comienza en el centro y se desplaza hacia el exterior. La estructura cristalina regular se
mantiene gracias a la repulsién electrostatica mutua de los ndcleos: minimiza su energia
mientras vibran alrededor de su posicién media en la red. A medida que los nucleos expe-
rimentan este cambio de fase, el calor latente que se libera se afiade al equilibrio térmico,
lo que ralentiza auin mas el descenso de la temperatura.

Los modelos detallados que incluyen estos y otros procesos para diversas masasy com-
posiciones quimicas de las enanas blancas muestran que durante un periodo de 10 Gyr,
comparable a la edad del Universo, las enanas blancas no pueden enfriarse por debajo de
~ 3000-4000 K. Esto explica por qué se observa que la mayoria de las enanas blancas tie-
nen altas temperaturas, y de ahi sus que sus colores estén entre el azul y el blanco. Las
enanas blancas mas frias conocidas tienen temperaturas efectivas T ~ 3500 K.

Ejercicios de enanas blancas
Ejercicio 1

La figura 6.19 muestra la evolucion seguida en el diagrama H-R de una enana blanca
enfridndose.

Usando la ley de Stefan-Boltzmann, deduzca la pendiente de la linea recta pista segui-
da por la enana blanca en los dos paneles. ;Qué diferencia se encuentra con la pendiente
observada? ;Cudl es el radio (en unidades solares) de la enana blanca cuando L/L; = 0,017

(Qué papel desempefia la difusién de elementos en la pendiente? ;Por qué? Justifique
la respuesta.

Ejercicio 2

Derive la expresion general para la presidn presion de degeneracidn de un gas de Fermi
considerando una unidad de area en la pared del recipiente de gas, averiguando la distribu-
cién de particulas que golpean esta area en la unidad de tiempo y teniendo en cuenta que
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Figura 6.19: Diagrama de Hertzsprung-Russell para secuencias evolutivas de enanas blan-
cas connucleo de He de una estrella progenitora de metalicidad Z=0.05, de [34]. Las lineas
discontinuas (sélidas) corresponden al caso en el que (no) se tiene en cuenta la difusién de
elementos. Las lineas punteadas muestran la evolucién de la estrella progenitora 1 M,

el momento cambia ya que las colisiones eldsticas proporcionan la presidn. A partir de la
expresion de la distribucion maxwelliana, calcule f(p) para esa distribucién y demuestre
que la presion ejercida es nkg T.

Ejercicio 3

Demuestre que la expresion general para la presidon de degeneracion electrénica

p— 87 PF p4c2
30 Jo \/p%c? + m2ct
esiguala
Tmic®
P= 3;3 f(x),
donde

f(x) = x (2x* - 3) Vx2+1+3sinh™!x

y x = pg/mec. Evalle f(x) para varios valores de x y use estos valores para hacer una
grafica de log P en funcién de log p. Indique las regiones de la gréfica correspondientes a
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las dos ecuaciones limite

P = Kip®?
P = Kyp'/3,
con
K 3%/3 h? 1,00 x 107
1= 2072/3 mema/Suz/S - ME/S
o = 3% he 1,24x10%
2 = ]71/3 mf{/?’,ug/?’ - ug/3
Ejercicio 4

Use la regla aproximada de que las enanas blancas tienen aproximadamente el tamafio
de la tierra pero con la masa del sol, y las estrellas de neutrones el tamafo de una ciudad,
pero con la masa del sol para (1) hacer un bosquejo, a escala, de los tamafios relativos del
sol, una enana blanca y una estrella de neutrones y (2) estimar las densidades en gramos
por centimetro cubico para estos tres objetos.

Ejercicio 5

Calcule la luminosidad total esperada en longitudes de onda visibles para una enana
blanca de 8000 km de radio y temperatura superficial de 40000 K y una estrella de neutro-
nes de 10 km de radio y temperatura superficial de 10° K.

Ejercicio 6

La Nebulosa de Oridn (también conocida como Messier 42, M42 o NGC 1976) es una
nebulosa difusa situada en la Via Lactea, al sur del Cinturén de Oridn en la constelacién de
Oriodn. Es una de las nebulosas mas brillantes y es visible a simple vista en el cielo nocturno
con magnitud aparente 4.0. Se encuentra a unos 412 pcy es la regién de formacién de
estrellas masivas mas cercana a la tierra. Se estima que la nebulosa M42 tiene 24 afios luz
de didmetro. Tiene una masa de unas 2.000 veces la del sol.

;Podriamos esperar encontrar enanas blancas en la Nebulosa de Orién? Argumente el
motivo.
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Ejercicio 7

Si la mayoria de las estrellas se convierten en enanas blancas al final de sus vidas y la
formacién de enanas blancas va acompanada de la produccién de una nebulosa planetaria,
ipor qué hay mas enanas blancas que nebulosas planetarias en nuestra galaxia?

Ejercicio 8

Supongamos que una enana blanca particular tiene la masa del sol pero el radio de la
tierra. ;Cuadl es la aceleracion de la gravedad en la superficie de la enana blanca? ;Cuanto
mayor es esto que g en la superficie de la tierra?

Ejercicio 9

Si el sol fuera reemplazado por una enana blanca con una temperatura superficial de
10000 Ky un radio igual al de la tierra, ;como se compararia su luminosidad con la del sol?

6.5. TemalV: Acrecion

Estructura

La existencia del limite de Eddington proporciona unindicio de que la dindmica del flujo
de materia en acrecién puede no ser sencilla, lo que demuestra que, al menos para altas
tasas de acrecién, pueden ser importantes otras fuerzas ademas de la gravedad.

Ademas, como se explicarad al alumnado, ciertamente en muchos casos y probablemen-
te en la mayoria, la materia acumulada posee un momento angular considerable por uni-
dad de masa que, en modelos realistas, tiene que perder para acumularse. Necesitamos
una descripcidon detallada del flujo de acrecidon si queremos explicar la distribucidn espec-
tral observada de la radiacién producida.

Las dos herramientas principales que utilizaremos en este estudio son las ecuaciones
de la dindmica de gases y la fisica de los plasmas. Se dara al alumnado una breve introduc-
cién a la dindmica de gases y trataremos algunos aspectos de la fisica del plasma, ademas
de ciertos elementos de la teoria de la transferencia radiativa.

Los puntos mas importantes del temario sera los siguientes,

Acrecidn de objetos de masa estelar en sistemas binarios En estos casos, a menudo en-
contramos que las observaciones proporcionan evidencia bastante directa de la na-
turaleza de los sistemas. Por ejemplo, a veces hay evidencia directa de laimportancia
del momento angulary la existencia de discos de acrecién. Esto contrasta mucho con
la discusién que le daremos al alumnado sobre
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Nucleos galacticos activos La teoria de la acrecién surge al final de una secuencia de in-
ducciones plausibles, pero no exentas de problemas. Ademas, no parece haber evi-
dencia absolutamente convincente a favor o en contra de la existencia de discos de
acrecion en estos sistemas. Asi, mientras que normalmente usamos las observacio-
nes de los sistemas estelares para probar la teoria, para los nucleos activos usamos
la teoria, hasta cierto punto, para ilustrar las observaciones. Esto lo enfatizaremos
en la parte final de la materia, en la que discutiremos

Discos de acrecién finos y otros modelos, para alimentar un nicleo activo alrededor de
un agujero negro supermasivo. Por Ultimo veremos

Otros mecanismos de acrecidon la mayoria de los cuales ya habran sido presentados al
alumnado previamente, clasificdndolos segin qué efectos fisicos dominen sus pro-
piedadesy comportamiento. Si el tiempo lo permite, presentaremos alalumnado los
avances recientes en nuestra comprension de los flujos de acrecidn, con especial én-
fasis en la clase de flujos de acrecién dominados por adveccién o ADAF.

Conceptos generales

Para un cuerpo de masa M y radio R, la energia potencial gravitacional liberada por la
acrecion de una masa m sobre su superficie es

AEsc = GMm/R,

donde G es la constante de gravitacidn. Si el cuerpo acretando es una estrella de neutrones
con radio R, ~ 10 km, masa M ~ M, entonces el rendimiento AE,.. es de aproximada-
mente 10%2° ergg~!. A modo de comparacién, se le pedird al alumnado que calcule que
podria extraerse de la masa m mediante reacciones de fusion nuclear. ELl maximo se obtie-
ne si, como suele ser el caso en astrofisica, el material es inicialmente hidrégeno y la mayor
contribucién proviene de la conversion de hidrégeno en helio. Esto produce una liberacion
de energia.

AEq,c = 0,007mc?

donde c es la velocidad de la luz, por lo que obtenemos alrededor de 6 x 10'® ergg~1.

Esta claro que la eficiencia de la acrecion como mecanismo de liberacién de energia de-
pende en gran medida de la compacidad del objeto en acrecién: cuanto mayor sea la rela-
cion M/R,, mayor sera la eficiencia. Por tanto, al tratar la acrecién sobre objetos de ma-
sa estelar, sin duda querremos considerar las estrellas de neutrones (R, ~ 10 km) y los
agujeros negros con radios R, ~ 2GM/c? ~ 3 (M/M.) km. Para las enanas blancas con
M ~ Mg, R, ~ 10° cm, la combustién nuclear es mas eficiente que la acrecién en factores
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25 —50. Sin embargo, serfa erréneo concluir que la acrecidn en las enanas blancas no tiene
gran importancia para las observaciones, ya que el argumento no tiene en cuenta la escala
de tiempo en la que acttan los procesos nucleares y de acrecion.

Para un valor fijo de la compacidad, M/R,, la luminosidad de un sistema de acrecién
depende de la velocidad M a la que se acumula la materia. A altas luminosidades, la tasa
de acrecién puede ser controlada por el impulso transferido desde la radiacion al material
acretado por dispersién y absorcidn. Bajo ciertas circunstancias, esto puede conducir a la
existencia de una luminosidad maxima para una masa dada, generalmente denominada
luminosidad de Eddington.

El limite de Eddington

Considere una acrecion constante esféricamente simétrica; el limite se puede estimara
orden de magnitud. Suponemos que acretamos hidrégeno completamente oionizado. En
estas circunstancias, la radiacion ejerce una fuerza principalmente sobre los electrones li-
bres a través de la dispersion de Thomson, ya que la seccién eficaz de dispersién de los
protones es menor por un factor (me/mp)z, donde me/m, = 5 x 10~* es la relacién entre
las masas del electrén y del protén. Si S es el flujo de energia radiante (erg s™* cm~2) y
o1 = 6,7 x 10725 cm? es la seccidn transversal de Thomson, entonces la fuerza radial sobre
cada electrdn es igual a la velocidad a la que absorbe el impulso, o1S5/c. Si hay una pobla-
cién sustancial de elementos distintos del hidrégeno que pudiera haber retenido algunos
electrones noionizados, la seccion eficaz resultante de la absorcion de fotones en las lineas
espectrales puede exceder con mucho or. La fuerza de atraccion electrostatica de Coulomb
entre los electrones y los protones significa que a medida que se mueven, los electrones
arrastran a los protones con ellos. En efecto, la radiacién expulsa pares electrén-proton
venciendo la fuerza gravitatoria total GM (my + me) /r* = GMm,/r? que actda sobre ca-
da par a una distancia radial r del centro. Si la luminosidad de la fuente de acrecién es
L (ergs™'), tenemos S = L/4nr? por simetria esférica, por lo que la fuerza interna neta

L(TT 1

Hay una luminosidad limite para la que esta expresion es nula, y la denominamos el

sobre un par electrén-protén es

limite de Eddington,
LEdd = 47rG/\/lmpc/oT
>~ 1,3 x 10%® (M/Mg) ergs™*

A mayores luminosidades, la presion de radiacion excederia la atraccién gravitacional
hacia el interior y se detendria la acrecién. Si toda la luminosidad de la fuente se derivara
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de la acrecién, esto apagaria la fuente; si una parte, o la totalidad, se produjera por otros
medios, por ejemplo, la energia nuclear, entonces las capas externas de material comenza-
rian a volar y la fuente no seria estable. Para estrellas con una relacion masa-luminosidad
dada, este argumento produce una masa maxima estable.

Es importante recordar al alumnado de las aproximaciones que hemos hecho.

1. Hemos supuesto que el flujo de acrecién era constante y esféricamente simétrico.
Aqui se puede hacer una ligera extensidn sin dificultad: si la acrecién ocurre solo so-
bre una fraccién f de la superficie de una estrella, pero por lo demas depende solo
de la distancia radial r, el limite correspondiente a la luminosidad de acrecidn es Lgyq.
Para una geometria mas complicada, esta derivacion es sélo una estimacion aproxi-
mada.

2. Mas crucial es la suposicidn de flujo constante. Un ejemplo claro son las supernovas,
en las que Lgyqq se supera en muchos 6rdenes de magnitud.

3. Las otras suposiciones mas son que el material acumulado es en gran parte hidré-
genoy que estd completamente ionizado. Lo primero es casi siempre una buena apro-
ximacidn, pero incluso una pequefia mezcla de elementos pesados puede invalidar el
segundo. Sin embargo, es probable que se justifique una ionizacion casi completa en
el caso muy comun en el que el objeto que se acumula produce gran parte de su lumi-
nosidad en forma de rayos X, porque los iones abundantes generalmente se pueden
mantener completamente despojados de electrones por una fraccién muy pequefia
de la luminosidad de rayos X.

A pesar de estas advertencias, el limite de Eddington es de gran importancia practica,
en particular porque ciertos tipos de sistemas muestran una tendencia a comportarse co-
mo candelas estandar en el sentido de que sus luminosidades tipicas estan cerca del limite
de Eddington.

Para objetos en los que domina la acrecidn, el limite de Eddington implica un limite en
la tasa de acrecién constante, M (gs!).Sitoda la energia cinética de la materia que cae
se convierte en radiacion en la superficie estelar, R,, entonces la luminosidad de acrecién
es

Lace = GMM/R, .

Es (til volver a expresar esta expresion en términos de drdenes tipicos de magnitud.
Escribiendo la tasa de acrecién como M = 10'°M; g s~! tenemos

Lace = 1,3 x 10**My6 (M/M) (10° cm/R,) ergs™*
=1,3 x 10°My5 (M/My) (10 km/R,) ergs™!
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Las cantidades entre paréntesis en estas dos relaciones son de orden unidad para las
enanas blancas y las estrellas de neutrones. Dado que 10*6 g s~ (~ 1,5 x 107 Mgyr—1)
es un orden de magnitud tipico para las tasas de acrecién en sistemas binarios cercanos
que involucran este tipo de estrellas, tenemos My ~ 1, asi que las luminosidades 1033 erg
s71,10%% erg s ~! son valores tipicos de estos sistemas.

Ademas, se ve inmediatamente que para una acrecién constante M4 esta limitada por
los valores ~ 10° y 10? respectivamente. Por lo tanto, las tasas de acrecién deben ser me-
nores que, aproximadamente, 102! gs~! y 10'® gs~—! en los dos tipos de sistemas si las
suposiciones involucradas en la derivacion del limite de Eddington son vélidas.

Para el caso de acrecién en un agujero negro, no esta nada claro que esto se cumpla.
El radio no se refiere a una superficie dura, no hay superficia, sino que el concepto de ra-
dio se refiere a una regién en la que la materia puede caer y de la que no puede escapar.
Por lo tanto gran parte de la energia acumulada podria desaparecer en el agujero y simple-
mente aumentar su masa, en lugar de ser radiada. La incertidumbre en este caso se puede
parametrizar mediante la introduccién de una cantidad adimensional 7, la eficiencia,

Lace = 2nGMM /R, = nMc?,

donde hemos usado R, = 2GM/c? para el radio del agujero negro. La ecuacién evidencia
que 1 mide la eficiencia con la que la energia de la masa en reposo, c? por unidad de masa,
del material acumulado se convierte en radiacidn. Si el material que se acreta en un agu-
jero negro pudiera descender al interior del agujero con una lentitud infinitesimal, toda la
energia de la masa restante podria, en principio, extraerse y entonces n = 1.

Acrecion en sistemas binarios

Una forma de evidencia de la existencia de estrellas de neutrones comenzé a llegar
aproximadamente al mismo tiempo que se descubrieron los pulsares. Tras el lanzamiento
del satélite Uhuru dedicado exclusivamente a la astronomia de rayos X, estas fuentes de ra-
yos X pudieron estudiarse con detalle. Se encontré que la mayoria de estas fuentes estaban
en el plano galactico, lo que indica que son objetos galacticos. Se hizo posible identificar
las contrapartidas dpticas de algunas de estas fuentes. Las dpticas eran invariablemente
sistemas estelares binarios. Algo debe estar sucediendo en estos binarios para que se pro-
dujesen rayos X.

Durante las clases, se intentara reproducir este tipo de linea de pensamiento con el
alumnado. El objetivo es que puedan llegar a comprender por qué este tipo de problema
suscité interés y sondas espaciales.

Supongamos que dejamos caer una masa m desde una altura h en un campo gravita-
cional g. La energia potencial gravitacional mgh se convierte primero en energia cinéticay
luego, al tocar el suelo, esta energia se transforma en otras formas, como calor y sonido.
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NEUTRON STAR

ACCRETION DISK

Figura 6.20: Ilustracién de un sistema de acrecion con rayos X. Fuente: Moscow Institute
of Physics and Technology.

Normalmente, en este proceso, se libera una fracciéon muy pequefia de la energia de la ma-
sa restante mc?. Sin embargo, si la masa m se deja caer desde el infinito a una estrella de
masa My radio R, entonces la energia gravitatoria perdida es

@m = @mC?
R 2R

Para una estrella de neutrones tipica de masa 1M, y radio 10 km, el factor GM/c?R
resulta ser aproximadamente 0,15. Por lo tanto, la pérdida de energia gravitacional puede
ser una fraccién muy apreciable de la energia de la masa restante, lo que hace que la caida
de materia en el profundo pozo gravitacional de un objeto compacto como una estrella de
neutrones sea un proceso tremendamente eficiente para la liberacion de energia.

Como sabemos, puede haber transferencia de masa entre las dos estrellas en un siste-
ma binario. Supongamos que un miembro de un binario es un objeto compacto como una
estrella de neutrones o un agujero negro, mientras que el otro miembro es una estrella
que ha llenado el l6bulo de Roche (que se habra definido previamente al alumnado, claro).
La estrella compacta acumulard materia de su companfera. La materia entonces pierde una
gran cantidad de energia potencial gravitatoria mientras cae hacia la estrella compacta 'y
esta energia se irradia. En la figura 6.20 mostramos un esquema sencillo de este proceso.

Este parece ser el mecanismo probable por el cual se alimentan la mayoria de las fuen-
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tes de rayos X. Se cree que los pulsares de milisegundos son estrellas de neutrones, como
el que genera la deposicion del momento angular en un proceso de transferencia de masa
binaria. Un pulsar de milisegundos es un posible producto final después de que termine la
transferencia de masa.

Como el material que se acumula tiene un momento angular, es poco probable que
caiga radialmente hacia adentro, pero se espera que se mueva lentamente hacia adentro
en forma de disco. Tal disco se llama disco de acrecidn, como veremos en la seccion 6.5.
Una cantidad determinada del gas seguira una trayectoria en espiral. Asi como los planetas
se mueven en érbitas casi circulares alrededor del Sol, una porcién de gas en un disco de
acrecion también se mueve en una orbita casi circular.

Igualando la gravedad a la fuerza centrifuga, podemos encontrar facilmente que la ve-
locidad angular a una distancia r estad dada por

1/2
a- ()
r

Llegados a este punto, es interesante hacerle ver al alumnado que las velocidades angu-
lares de los planetas alrededor del sol varian como r—3/2, lo que lleva a la tercera ley del
movimiento planetario de Kepler. Por lo tanto, un movimiento circular que satisface esto
a menudo se denomina movimiento kepleriano.

Si no hubiera viscosidad en el disco de acrecién, entonces el gas podria moverse eter-
namente en orbitas keplerianas, al igual que los planetas lo harian alrededor del sol. Sin
embargo, la friccidn de origen viscoso entre capas adyacentes de gas que se mueven con
diferentes velocidades angulares hace que el material se vaya trasladando en espiral hacia
adentro de forma continua en las regiones internas del disco. A medida que el material gira
en espiral hacia adentro en el disco de acrecidn, pierde energia potencial gravitatoria, esta
energia se irradia fuera del disco.

Esta vision simplista del proceso es una buena forma de comenzar para que el alumna-
do comprenda qué es el proceso de acrecidn, por qué libera energia y cémo se relaciona
tanto con las binarias como con los discos de acrecidn.

Si el material acumulado cae sobre un objeto compacto de masa My radio R, entonces
una cantidad determinada de unidad de masa de gas pierde energia —GM/R al caer sobre
ese objeto y esta energia se irradia. Si M es la tasa de acumulacién de masa, entonces
esperamos que la luminosidad resultante sea

GMM
L= "5

La tasa de acrecién M determina cémo de luminosa es la fuente. Si es demasiado alta'y
la fuente es demasiado luminosa, entonces la fuerza hacia afuera sobre la materia debido a
la presion de radiacion puede ser mayor que la espiral hacia adentro debido a la gravedad.
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Como vimos en la seccion 6.5, la luminosidad no puede exceder la luminosidad de Ed-
dington. De lo contrario, la materia sera expulsada reduciendo la tasa de acrecion hasta
que la tasa de acrecidn se ajuste a un valor tal que la luminosidad no exceda la luminosi-
dad de Eddington.

Por lo tanto, y esto se puede dejar como un ejercicio para el alumnado, se puede co-
legir que la luminosidad de los objetos mas brillantes que se acumulan esté cerca de la
luminosidad de Eddington, y podemos calcular la luminosidad.

La dispersidén de Thomson es la principal fuente de opacidad en la materia acumulada.
Usando la expresidn para la opacidad debida a la dispersion de Thomson, encontramos la
luminosidad de Eddington de la siguiente manera:

47TCGMmH

M
Lggg = ——— = 1,3 x 10* () w,
oT M@

Con esta expresion para la luminosidad y la que hemos visto antes, el alumnado puede
deducir facilmente que la tasa de acrecion esta dada por

M=15x10"3Mzyr*

eligiendo, por ejemplo, M = Mg y R = 10 km. Esta es la tasa de acumulacidn tipica en
los sistemas binarios. Supongamos que la luminosidad se emita térmicamente desde la
superficie de la estrella de neutrones donde cae el material acumulado. La temperatura T
de esta regidén se puede encontrar a partir de

L=47R*c T

Si tomamos L = 103! Wy R = 10 km, se encuentra que la temperatura es de aproxi-
madamente 2 x 107 K. La radiacién de cuerpo negro a esta temperatura alcanza su punto
maximo en la parte de rayos X del espectro.

La masa de una estrella se puede determinar si esta en un sistema binario. Se han de-
terminado las masas de muchas estrellas de neutrones en fuentes binarias de rayos Xy
pulsares binarios. Todas las masas estan presumiblemente por debajo del limite de masa
superior de las estrellas de neutrones (que no se conoce con precisién). Sin embargo, hay
algunas fuentes binarias de rayos X con acrecién que posiblemente tengan masas superio-
resa3 Mg.

El sistemna mejor estudiado de estos objetos es Cygnus X-1, una fuente galactica de ra-
yos X en la constelacién de Cygnus. Esta fue la primera fuente de este tipo aceptada como
un agujero negro. El sistema fue descubierto en 1964 durante el vuelo de un cohete y es
una de las fuentes de rayos X mas potentes detectables desde la Tierra, produciendo una
densidad maxima de flujo de rayos X de 2,3 x 10~23Wm™?Hz'. Se estima que el objeto
compacto tiene una masa de aproximadamente 21,2 veces la masa del sol y se ha demos-
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trado que es demasiado pequefio para ser cualquier tipo conocido de estrella normal u otro
objeto que no sea un agujero negro. Si aceptamos este hecho, el radio de su horizonte de
eventos tiene 300 km.

Cygnus X-1 pertenece a un sistema binario de rayos X de gran masa a unos 2,22 kilopar-
secs del sol, que incluye una estrella variable supergigante azul denominada HDE 226868
que orbita a unas 0,2 AU. Un viento estelar de la estrella proporciona material para un dis-
co de acrecion alrededor de la fuente de rayos X. La materia en el disco interno se calienta
a millones de grados, generando los rayos X observados. Un par de chorros, dispuestos
perpendicularmente al disco, transportan parte de la energia del material que cae hacia el
espacio interestelar.

Cygnus X-1 fue objeto de una apuesta entre los fisicos Stephen Hawking y Kip Thor-
ne, en la que Hawking apostd en contra de la existencia de agujeros negros en la regidn.
Hawking luego describi6 esto como una especie de pdliza de seguros. En su libro “Breve
historia del tiempo” escribio:

“Esta fue una forma de pdliza de seguros para mi. He trabajado mucho en
los agujeros negros, y seria un desperdicio si resultara que los agujeros negros
no existen. Pero en ese caso, tendria el consuelo de ganar mi apuesta, que me
daria cuatro afios de la revista Private Eye. Si existen agujeros negros, Kip ob-
tendra un afio de Penthouse. Cuando hicimos la apuesta en 1975, estdbamos
seguros en un 80 % de que Cygnus X-1 era un agujero negro. A estas alturas
(1988), diria que estamos seguros en un 95 %, pero la apuesta aln no se ha
resuelto.”

Segun la edicidn actualizada del décimo aniversario del libro, Hawking pagé la apues-
ta debido a los datos de observaciones posteriores a favor de los agujeros negros. En su
propio libro, “Black Holes and Time Warps”, Thorne informa de que Hawking concedié la
apuestairrumpiendo en su oficina mientras Thorne estaba en Rusia, encontrando la apues-
ta enmarcaday firmada a su vuelta.

Discos de acrecidon

Una vez que hemos presentado a los estudiantes los procesos basicos de acreciony el
mecanismo basico de los discos de acrecién, podemos proceder a profundizar sobre el se-
gundo punto. En esta seccién describiremos de forma muy esquematica los conceptos mas
relevantes de este tema. Como siempre, dependiendo del tiempo disponible y cuanto se
haya cubierto de los temas anteriores, se le dard al alumnado la posibilidad de profundizar
mas en uno u otro concepto.

Un tipo de acrecidon muy importante es la acrecion de particulas en un objeto masivo
mediante la atraccion gravitatoria de mas materia, normalmente gaseosa, en un disco de
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acrecién. La mayoria de los objetos astronémicos, como galaxias, estrellas y planetas, se
forman mediante procesos de acrecion.

En el caso de un objeto compacto, la estructura que forma el material al caer sobre este
puede ser episddicamente de disco, aunque no necesariamente siempre. En estas circuns-
tancias designamos esa estructura un “disco de acrecién”. Mas especificamente, un disco
de acrecidn es una estructura (a menudo un disco circunestelar) formada por material di-
fuso en movimiento orbital alrededor de un cuerpo central masivo. El cuerpo central en
nuestro caso es el objeto compacto, pero puede ser, por ejemplo, una estrella.

La friccidn, la irradiacidn desigual, los efectos magnetohidrodindmicos y otras fuerzas
inducen inestabilidades que hacen que el material en érbita en el disco entre en espiral
hacia el cuerpo central. Las fuerzas gravitacionales y de friccion comprimen y elevan la
temperatura del material, provocando la emisién de radiacién electromagnética. La gama
de frecuencias de esa radiacién depende de la masa del objeto central. Los discos de acre-
cién de las estrellas jévenes y las protoestrellas irradian en el infrarrojo; los que rodean a
las estrellas de neutrones y los agujeros negros, en la parte del espectro correspondiente
a los rayos X. El estudio de los modos de oscilacion de los discos de acrecién se denomina
discosismologia.

Los discos de acrecién son un fendmeno omnipresente en la astrofisica; los nucleos
galacticos activos, los discos protoplanetarios y los estallidos de rayos gamma implican
la existencia de discos de acrecion. Estos discos suelen dar lugar a chorros astrofisicos
procedentes de las proximidades del objeto central. Los chorros son una forma eficaz de
que el sistema estrella-disco se desprenda del momento angular sin perder demasiada
masa.

Los discos de acreciéon mas espectaculares que se encuentran en la naturaleza son los
de los nucleos galacticos activos y los cuasares, que se cree que son agujeros negros ma-
sivos en el centro de las galaxias, como hemos mencionado. Cuando la materia entra en
el disco de acrecidn, sigue una trayectoria que describe una espiral hacia dentro. Esto se
debe a que las particulas rozan y rebotan entre si en un flujo turbulento, lo que provoca
un calentamiento por friccién que irradia energia, reduciendo el momento angular de las
particulas. Esto permite que la particula se desvie hacia el interior, impulsando la espiral
hacia adentro.

La pérdida de momento angular se manifiesta como una reduccién de la velocidad; a
menor velocidad, la particula debe adoptar una érbita mas baja. A medida que la particula
cae en esta orbita inferior, una parte de su energia potencial gravitatoria se convierte en un
aumento de la velocidad y la particula gana velocidad. Por lo tanto, la particula ha perdido
energia aunque ahora se mueve mas rapido que antes; sin embargo, ha perdido momento
angular. A medida que una particula orbita cada vez mas cerca, su velocidad aumenta, a
medida que la velocidad aumenta el calentamiento por friccion, ya que cada vez se irradia
mas energia potencial de la particula (en relacion con el agujero negro); el disco de acrecién
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de un agujero negro esta lo suficientemente caliente como para emitir rayos X justo fuera
del horizonte de sucesos.

Se cree que lagran luminosidad de los cudsares es el resultado de la acrecidn de gas por
parte de los agujeros negros supermasivos. Los discos de acrecién elipticos que se forman
en la disrupcidon de marea de las estrellas pueden ser tipicos en los ntcleos galacticos y
en los cudsares El proceso de acrecidén puede convertir entre el 10 y el 40 por ciento de
la masa de un objeto en energia, en comparacion con el 0,7 por ciento de los procesos
de fusién nuclear. En los sistemas binarios cercanos, el componente primario mas masivo
evoluciona mas rapidoy ya se ha convertido en una enana blanca, una estrella de neutrones
ounagujero negro, cuando el compafiero menos masivo alcanza el estado gigante y supera
su lébulo de Roche. Entonces se produce un flujo de gas desde la estrella compafiera hacia
la primaria. La conservacién del momento angular impide un flujo recto de una estrella a
la otray en su lugar se forma un disco de acrecién.

Estabilidad de Rayleigh

En 1940 se empezaron a derivar modelos a partir de principios fisicos basicos para com-
prender la fisica de acrecidn. Para que coincidieran con las observaciones, esos modelos
tenian que invocar un mecanismo aln desconocido de redistribucién del momento angu-
lar. Para que la materia caiga hacia el interior debe perder no sélo energia gravitatoria sino
también momento angular. Como el momento angular total del disco se conserva, la pér-
dida de momento angular de la masa que cae hacia el centro tiene que ser compensada
por una ganancia de momento angular de la masa alejada del centro. En otras palabras, el
momento angular debe ser transportado hacia el exterior para que la materia se acreciente.
Segun el criterio de estabilidad de Rayleigh,

I(R%Q)
OR
donde 2 es la velocidad angular de un elemento del fluido y R su distancia al centro de

> 0, (6.28)

rotacion, se espera que un disco de acrecion sea un flujo laminar. Es decir, las particulas
de fluido siguen trayectorias suaves en capas, con cada capa moviéndose suavemente mas
alla de las capas adyacentes con poca o ninguna mezcla.

A bajas velocidades, el sistem tiende a fluir sin mezclarse lateralmente, las capas adya-
centes se deslizan unas junto a otras, individualmente. No hay corrientes cruzadas perpen-
diculares a la direccién del flujo, ni remolinos de fluidos. En el flujo laminar, el movimiento
de las particulas es muy ordenado, de forma que las particulas cercanas a una superficie
sélida se mueven en lineas rectas paralelas a esa superficie. El flujo laminar es un régimen
de flujo caracterizado por difusion de alto momento y conveccién de bajo momento.

Esto impide la existencia de un mecanismo hidrodindmico para el transporte del mo-
mento angular.
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Por un lado, asi como se planted en la época, estaba claro que las tensiones viscosas
acabarian provocando que la materia hacia el centro se calentara e irradiara parte de su
energia gravitatoria. Por otro lado, la viscosidad por si misma no era suficiente para explicar
eltransporte del momento angular a las partes exteriores del disco. La viscosidad potencia-
da por laturbulencia era el mecanismo que se consideraba responsable de dicha redistribu-
cién del momento angular, aunque el origen de la turbulencia en si no se comprendia bien.
En 1991, con el redescubrimiento de la inestabilidad magnetorotacional (MRI), se descu-
brié que un disco débilmente magnetizado que se acumula alrededor de un objeto central
masivo y compacto seria altamente inestable, proporcionando un mecanismo directo para
la redistribucion del momento angular.

Modelo de Shakura y Sunyaev

Shakura y Sunyaev (1973) propusieron la turbulencia en el gas como fuente de un au-
mento de la viscosidad. Suponiendo una turbulencia subsdnica y la altura del disco como
limite superior del tamafio de los remolinos, la viscosidad del disco puede estimarse como

v =acH, (6.28)

donde ¢ es la velocidad del sonido, H es la altura de la escala del disco, y a es un parametro
libre entre cero (cuando no hay acrecién) y aproximadamente uno. En un medio turbulento
V & Vb EN estarelacion vy, es lavelocidad en cada una de las células en las que dividmos
el espacio de fases para estudiar la turbulencia en relacién con el movimiento medio del
gas, Y hurb s el tamaiio de las células turbulentas mas grandes, que se estima como kyp, &
H = ¢/QY v ~ cs. Por otra parte, Q = (GM)'/2r=3/2 es la velocidad angular orbital
kepleriana, y r es la distancia radial desde el objeto central de masa M.

Utilizando la ecuacién de equilibrio hidrostatico, combinada con la conservacion del
momento angulary asumiendo que el disco es delgado, las ecuaciones de la estructura del
disco pueden resolverse en términos del parametro a. Muchos de los observables depen-
den sélo débilmente de él, por lo que esta teoria es predictiva aunque tenga un parametro
libre.

H =17 x 108a~ YO0 m3/8 RIS £3/5cm
Te = 14 x 101~ VoM my/* R 4 £9/5K
p=31x10"3a"1OM 20 m B8R 15/ F11/5g cm—3

donde T,y pson latemperaturay la densidad del plano medio, respectivamente. Por otra

1

parte, M es la tasa de acrecién, en unidades de 10*6gs~!, m; es lamasa del objeto central

de acrecion en unidades de masa solar, Ry es el radio de un punto del disco, en unidades
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de 10%cmy

f= [1 —(RRV
es el radio a partir del que el momento angular deja de ser transportado hacia el interior.

El modelo de disco o de Shakura-Sunyaev es inestable tanto térmica como viscosa-
mente. Un modelo alternativo, conocido como el 3, estable en ambos sentidos, supone
que la viscosidad es proporcional a la presién del gas, v «x apgas. En el modelo estan-
dar de Shakura-Sunyaev, se supone que la viscosidad es proporcional a la presidn total
Ptot = Prad + Pgas = pcs2'

El modelo Shakura-Sunyaev supone que el disco esta en equilibrio térmico local y pue-
de irradiar su calor de forma eficiente. En este caso, el disco irradia el calor viscoso, se
enfriay se vuelve geométricamente delgado. Sin embargo, esta suposicion puede dejar de
ser valida, como comentabamos antes.

En el caso de ineficiencia radial, el disco puede hincharse y convertirse en un toroide
o en alguna otra solucién tridimensional como un flujo de acrecién dominado por la ad-
veccion (ADAF). Las soluciones ADAF suelen requerir que la tasa de acrecion sea inferior a
unos pocos porcentajes del limite de Eddington. Otro extremo es el caso de los anillos de
Saturno, ya que el disco es tan pobre en gas que su transporte de momento angular esta
dominado por colisiones de cuerpos sélidos e interacciones gravitacionales disco-luna. EL
modelo concuerda con las recientes mediciones astrofisicas que utilizan lentes gravitacio-
nales.

Inestabilidad magnetorotacional

Balbus y Hawley (1991) propusieron un mecanismo que implica campos magnéticos
para generar el transporte de momento angular. Un sistema sencillo que muestra este
mecanismo es un disco de gas en presencia de un campo magnético axial débil. Dos ele-
mentos fluidos radialmente vecinos se comportaran como dos puntos de masa conectados
por un resorte sin masa, la tension del resorte hace las veces de la tensidon magnética.

En un disco kepleriano, el elemento de fluido interior orbita mas rapidamente que el
exterior, lo que hace que el muelle se estire. El elemento de fluido interior se ve entonces
forzado por el muelle a reducir su velocidad, reduciendo en consecuencia su momento an-
gular y haciendo que se desplace a una érbita mas baja. El elemento de fluido exterior, al
ser arrastrado hacia delante, se acelerard, aumentando su momento angular y se despla-
zard a una orbita de mayor radio. La tension del muelle aumentard a medida que los dos
elementos de fluido se separen mas y el proceso se agote.

Se puede demostrar que en presencia de dicha tensién de muelle el criterio de estabili-
dad de Rayleigh se sustituye por
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Lo interesante es la mayoria de los discos astrofisicos no cumplen este criterioy, por lo tan-

0. (6.25)

to, son propensos a esta inestabilidad magnetorreotatoria. Se cree que los campos mag-
néticos presentes en los objetos astrofisicos (necesarios para que se produzca la inestabi-
lidad) se generan mediante la accién de la dinamo.

Campos magnéticos y chorros

Normalmente se supone que los discos de acrecion estan cubiertos por los campos
magnéticos externos presentes en el medio interestelar. Estos campos son tipicamente
débiles (unos pocos micro-Gauss), pero sin embargo pueden anclarse a la materia del dis-
co debido a la alta conductividad eléctrica del mismo y, ademas, ser transportados hacia el
interior de la estrella central. Este proceso puede concentrar el flujo magnético alrededor
del centro del disco dando lugar a campos magnéticos muy fuertes. La formacién de po-
tentes chorros astrofisicos a lo largo del eje de rotacién de los discos de acrecién requiere
un campo magnético poloidal a gran escala en las regiones interiores del disco.

Estos campos magnéticos pueden ser generados de forma alternativa por una dinamo
magnética dentro del disco. Para que el mecanismo magneto-centrifugo pueda lanzar po-
tentes chorros, parece necesario que los campos magnéticos tengan una intensidad de al
menos 100 Gauss.

Sin embargo, hay problemas para llevar el flujo magnético externo hacia el interior del
objeto central del disco: La alta conductividad eléctrica dicta que el campo magnético se
congele en la materia que se estd acumulando en el objeto central con una velocidad lenta.
Sin embargo, el plasma no es un conductor eléctrico perfecto, por lo que siempre hay cierto
grado de disipacion. Por lo tanto, nos vemos con el problema de que el campo magnético
sedifunde mas rapido que la velocidad ala que es arrastrado hacia elinterior por laacrecion
de materia.

Una solucién sencilla es suponer una viscosidad mucho mayor que la difusividad mag-
nética en el disco. Sin embargo, las simulaciones numéricas, y los modelos tedricos, mues-
tran que la viscosidad y la difusividad magnética tienen casi el mismo orden de magnitud
en los discos magneto-rotacionales turbulentos.

Sin embargo, hay otros factores a tomar en cuenta que pueden afectar la tasa de advec-
cién y difusion:

= lareduccidn de la difusién magnética turbulenta en las capas superficiales,

= la reduccién de la viscosidad Shakura-Sunyaev por los campos magnéticos

= y la generacion de campos a gran escala por la turbulencia MHD a pequefia escala
-una dinamo a gran escala.
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Este continua siendo un problema sin clara solucién. Podria ser, por ejemplo, que combi-
nacion de diferentes mecanismos fuese responsable de transportar eficazmente el campo
externo hacia el interior de las partes centrales del disco donde se lanza el chorro. La flota-
bilidad magnética, el bombeo turbulento y el diamagnetismo turbulento son ejemplos de
estos fendmenos fisicos para explicar dicha concentracién eficiente de campos externos.

Modelos analiticos de discos de acrecidn

Cuando la tasa de acrecidén es por debajo de la de Eddington y la opacidad es muy alta,
se forma lo que denominamos un disco de acrecién delgado estdndar. Este disco es geo-
métricamente delgado en la direccidn vertical, y estd formado por un gas relativamente
frio, con una presion de radiacidn despreciable.

El gas desciende en espirales muy cerradas, parecidas a drbitas casi circulares y libres
(keplerianas). Los discos delgados son relativamente luminosos y tienen espectros electro-
magnéticos térmicos, es decir, no muy diferentes a los de una suma de cuerpos negros. En
la figura 6.21 mostramos una de las primeras (si no la primera) imagenes que reproduce
uno de estos discos.

El enfriamiento radiativo es muy eficiente en estos discos. El trabajo clasico de 1974
de Shakura y Sunyaev sobre los discos de acrecién delgados es uno de los articulos mas
citados de la astrofisica moderna. Los discos delgados fueron elaborados de forma inde-
pendiente por Lynden-Bell, Pringle y Rees. Pringle contribuyd en los ultimos treinta afios
a muchos resultados clave para la teoria de los discos de acrecidn, y escribié la clasica re-
vision de 1981 que durante muchos afios fue la principal fuente de informacién sobre los
discos de acrecion, y que sigue siendo muy util hoy en dia.

Page y Thorne describieron un tratamiento relativista completamente general, como
el que se necesita para la parte interior del disco cuando el objeto central es un agujero ne-
gro. Este se utilizé para producir imagenes similares a las de Luminet, como podemos ver
en la figura 6.22. Es interesante explicarle al alumnado que, aunque tal sistema es intrin-
secamente simétrico, su imagen no lo es. La razén radica en que la velocidad de rotacion
relativista es muy elevada para el equilibrio centrifugo en el campo gravitatorio cercano al
agujero negro. Por lo tanto, se produce un desplazamiento al rojo muy fuerte en el lado
que se aleja del observado, y al azul por la parte del lado que se acerca. Debido a la curva-
tura de la luz por la gravedad, el disco aparece distorsionado, pero no oculto por el agujero
negro.

En este punto del programa seria interesante explicarle al alumnado alguno de los
calculos hechos por Kip Thorne para producir este tipo de imagenes, basandonos en su
libro “The Science of Interstellar” que afiado a la lista de lectura recomendada.
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Figura 6.21: La imagen "fotografica” final en blanco y negro de un disco de acrecién fino
alrededor de un agujero negro. Esta figura se obtuvo a partir de los complejos calculos de
[35], con los que el autor calcula los isofotos (lineas aparentes de igual luminosidad para
un observador externo). Sin embargo, al carecer en ese momento de un software de dibujo
adecuado, el author tuvo que crearla a mano. A partir de los datos numéricos del ordena-
dor, dibujé directamente sobre el papel Canson negativo con tinta china negra, colocando
puntos mas densos alli donde la simulacién mostraba mas luz. A continuacion, tomoé el ne-
gativo del negativo para obtener el positivo, convirtiendo los puntos negros en blancos y
el fondo blanco en negro. El resultado fue la forma asimétrica de esta grafica en la que se
han afiadido etiquetas paraidentificar mas facilmente los diferentes elementos del agujero
negro.

Figura 6.22: “Gargantua”, el agujero negro de la pelicula Interstellar, créditos de Para-
mount Pictures, 2014. Para crear esta imagen, un agujero negro supermasivo en rotacion,
un equipo de 30 personas de Double Negative con la ayuda de Kip Thorne, tradujo las pa-
ginas de ecuaciones tedricas a los ingenieros. El equipo luego escribieré un nuevo soft-
ware de renderizado CGl basado en estas ecuaciones para crear simulaciones precisas de
las lentes gravitacionales causadas por estos fendmenos. Algunos fotogramas individua-
les tardaron hasta 100 horas en renderizarse, con un total de 800 terabytes de datos. Si
lo comparamos con los resultados de Luminet, en la figura 6.21 veremos que, si bien los
detalles resultan mas nitidos, la esencia captada hace casi cincuenta afios es la misma.
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Chorros relativistas

Un chorro relativista es un fendmeno astronémico en el que los flujos de materia ioni-
zada se emiten como un haz extendido a lo largo del eje de rotacién. Cuando esta materia
muy acelerada en el haz se aproxima a la velocidad de la luz, los chorros astrofisicos se
convierten en chorros relativistas al mostrar efectos de la relatividad especial.

La formacidn y la potencia de los chorros astrofisicos son fenémenos muy complejos
que estan asociados a muchos tipos de fuentes astronémicas de alta energia, y que requie-
ren de procesos no térmicos. Es probable que surjan de interacciones dinamicas dentro de
los discos de acrecidn, cuyos procesos activos suelen estar relacionados con objetos cen-
trales compactos como agujeros negros, estrellas de neutrones o pulsares. El nexo con los
temas tratados previamente sobre objetos compactos es evidente.

Un ejemplo es el pulsar IGR J11014-6103, que tiene el mayor chorro observado hasta
ahoraen laVia Lactea, y cuya velocidad se estima en un 80 % de la velocidad de la luz (0,8c).
En la figura 6.23 mostramos una observacién del mismo.

Enlaizquierdatenemos unzoom delcampo de observaciéonde laEPIC-MOS1 de J111014-
6103. En este caso los autores han mantenido los colores y eliminamos la cuadricula de
coordenadas y los circulos de error alrededor de las fuentes detectadas para mayor clari-
dad.

En la derecha de la misma figura mostramos un zoom del campo del XRT (Swift’s X -
Ray Telescope). En esta figura marcamos la fuente detectada con Swift (incertidumbre de
4,4.2190 %), y las fuentes Ny S detectadas con XMM-Newton (incertidumbre de 2.21 90 %).
Los contornos determinados a partir de las observaciones de XMM-Newton también estan
sobretrazados (enverde), junto con el circulo de error que representa la posicién INTEGRAL
de IGR J11014-6103 (en rojo) y el circulo de error de la fuente Einstein 2E 2383 (en azul,
incertidumbre de 39.21 90 %).

Se han obtenido observaciones de rayos X, pero no se ha detectado ninguna evidencia
de radio ni disco de acrecion. Inicialmente, se presumia que este pulsar giraba rapidamen-
te, pero mediciones posteriores indican que la velocidad de giro es de sélo 15,9 Hz. Una
velocidad de giro tan lenta y la falta de material de acrecién sugieren que el chorro no esta
impulsado por la rotacién ni por la acrecion, aunque parece alineado con el eje de rotacién
del pulsar y perpendicular al movimiento real del pulsar.

Otros objetos astronémicos que contienen chorros son las estrellas variables cataclis-
micas, las binarias de rayos X y las erupciones rayos gamma (GRB).

Una de las explicaciones es que los campos magnéticos se distribuyen de tal forma que
coliman dos haces diametralmente opuestos lejos de la fuente central por angulos de unos
pocos grados. Los chorros también pueden estar influidos por un efecto de la relatividad
general conocido como el causado por el espin al arrastrar al espaciotiempo alrededor del
agujero negro.
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Figura 6.23: Adaptacion de la figura (1) de [36]. La escala de intensidad es logaritmicay la
cuadricula esta en coordenadas galacticas.

La mayoria de los chorros mas grandes y activos son creados por agujeros negros su-
permasivos. Estos chorros pueden superar los millones de parsecs de longitud. Es muy
importante hacerle ver al alumnado cdmo un objeto mindsculo desde el punto de vista de
la galaxia, un agujero negro, que tiene un tamano de aproximadamente diez érdenes de
magnitud menor que la galaxia, puede producir un objeto que se extiende mucho mas alla
del tamafio de esta.

Para ser mas concretos, un chorro relativista es un haz de materia ionizada acelerada
a una velocidad cercana a la de la luz. Las velocidades de los chorros al acercarse a la ve-
locidad de la luz muestran efectos significativos de la teoria especial de la relatividad; por
ejemplo, haces relativistas que cambian el brillo aparente del haz.

Los agujeros negros centrales masivos de las galaxias tienen los chorros mas potentes,
pero su estructura y comportamientos son similares a los de las estrellas de neutrones y
agujeros negros galacticos mas pequenos. Estos sistemas se denominan a menudo micro-
cuasares y muestran un amplio rango de velocidades. El chorro del SS 433, por ejemplo,
tiene una velocidad media de 0,26c.

Los mecanismos detras de la composicion de los chorros siguen siendo inciertos, aun-
que algunos estudios favorecen los modelos en los que los chorros estan compuestos por
una mezcla eléctricamente neutra de nicleos, electrones y positrones, mientras que otros
son consistentes con chorros compuestos por plasma de positrones-electrones.

Debido a la enorme cantidad de energia necesaria para lanzar un chorro relativista, es
posible que algunos chorros sean impulsados por agujeros negros giratorios. Sin embargo,
la frecuencia de fuentes astrofisicas de alta energia con chorros sugiere combinaciones
de diferentes mecanismos identificados indirectamente con la energia dentro del disco de
acrecién asociadoy las emisiones de rayos X de la fuente generadora. Particularmente, hoy
en dia hay dos teorias que parecen poder explicar cdmo puede transferirse la energia de
un agujero negro a un chorro astrofisico.
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El proceso de Blandford-Znajek

Esta teoria explica la extraccion de energia de los campos magnéticos alrededor de
un disco de acrecidn. La rotacion del agujero negro los arrastra y mezcla de forma que se
produce un chorro relativista por la disminucién del volumen en el que las lineas de campo
pueden existir.

La ergosfera desempefia un papel importante en el proceso de Blandford-Znajek. Para
extraer energia y momento angular del agujero negro, el campo electromagnético que ro-
dea al agujero debe ser modificado por corrientes magnetosféricas. Para impulsar dichas
corrientes, es necesario que el campo eléctrico no sufra del efecto de pantalla y, en con-
secuencia, el campo de vacio creado dentro de la ergosfera por fuentes lejanas tenga una
componente que tampoco sufra de dicho efecto. La forma mas favorecida de proporcionar
esto es una cascada de pares e+ en un fuerte campo eléctrico y de radiacién. A medida que
la ergosfera hace girar la magnetosfera en suinterior, el flujo saliente de momento angular
da lugar a la extraccién de energia del agujero negro.

El proceso Blandford-Znajek requiere un disco de acrecién con un fuerte campo magné-
tico poloidal alrededor de un agujero negro que gira. El campo magnético extrae energia
del espin, y la potencia puede estimarse como la densidad de energia a la velocidad del
cilindro de la luz por el area:

4

BZ 4, .2

P B (r> e BN (6.25)
rs C

donde B es la intensidad del campo magnético, r es el radio de Schwarzschild, y w la velo-
cidad angular.

Mecanismo de Penrose

En este caso la energia se extrae de un agujero negro en rotaciéon mediante el arrastre
del espaciotiempo. Se demostré tedricamente que de esta forma se puede extraer la ener-
giay el momento de las particulas relativistas, para formar posteriormente los chorros.

Este proceso teorizado por Roger Penrose como un medio por el cual se puede extraer
energia de un agujero negro en rotacion. El proceso aprovecha la ergosfera que, como he-
mos explicado previamente al alumando es una regidn del espaciotiempo alrededor del
agujero negro arrastrada por su rotacion mas rapido que la velocidad de la luz. Esto signifi-
caque desde el punto de un observador externo cualquier materia en suinterior es forzada
a moverse en la direccion de la rotacién del agujero negro.

Las leyes de lafisica de los agujeros negros de Kerr dicen que, aunque un agujero negro
impida la salida de cualquier radiaciéon o materia, puede ceder una parte de su energia de
rotacién al medio exterior.

El papel clave lo desempefia la ergosfera, una regién situada entre el horizonte de su-
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Figura 6.24: Proceso de Penrose. Cuando un proyectil se desintegra en la ergosferay uno
de los fragmentos cae en el agujero negro, el otro fragmento puede salir y ser recuperado,
llevando més energia que el proyectil inicial. Esta es una adaptacién de la figura 6.9.

cesos y el limite estatico por debajo de la cual, como en una voragine, el propio espacio-
tiempo es arrastrado irresistiblemente con él (el llamado efecto Lense-Thirring). Roger
Penrose sugirié en 1969 que si un proyectil se desintegra en la ergosfera, uno de los frag-
mentos cae en el horizonte de sucesos en direccidon opuesta a la rotacion del agujero negro,
mientras que el otro fragmento puede salir y ser recuperado, llevando més energia que el
proyectil inicial.

En el proceso, un cuerpo cae en la ergosfera. En su punto mas bajo el cuerpo dispara un
propulsor hacia atras; sin embargo, para un observador lejano ambos parecen seguir avan-
zando debido al arrastre de fotogramas (aunque a diferentes velocidades). El propulsor, al
ser frenado, cae hacia el horizonte de sucesos del agujero negro (disco negro). Y los restos
del cuerpo, al ser acelerados, salen volando (linea negra fina) con un exceso de energia que
compensa con creces la pérdida del propulsor y la energia utilizada para dispararlo.

La superficie exterior de la ergosfera es la superficie en la que la luz que se mueve en di-
reccion opuesta a la rotacion del agujero negro permanece en una coordenada angular fija,
segun un observador externo. Dado que las particulas masivas viajan necesariamente mas
lento que la luz, las particulas masivas se moveran necesariamente junto con la rotacién
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delagujero negro. El limite interior de la ergosfera es el horizonte de sucesos, el perimetro
espacial mas alla del cual la luz no puede escapar.

Dentro de la ergosfera, ni siquiera la luz puede seguir el ritmo de la rotacion del agujero
negro, ya que las trayectorias de los objetos estacionarios (desde la perspectiva exterior)
sevuelven espaciales, en lugar de temporales (que tendria la materia normal), o luminosas.
Matematicamente, lacomponente dt? de lamétrica cambia de signo dentro de la ergosfera.
Eso permite que la materia tenga energia negativa dentro de la ergosfera siempre que se
mueva en contra de la rotacién del agujero negro lo suficientemente rapido (o, desde la
perspectiva exterior, que se resista a ser arrastrada en un grado suficiente). EL mecanismo
de Penrose explota eso sumergiéndose en la ergosfera, arrojando un objeto que recibié
energia negativa, y regresando con mas energia que antes.

Gracias a esto, se puede extraer energia de rotacion del agujero negro, lo que hace que
éste se reduzca a una velocidad de rotaciéon menor. La cantidad maxima de energia (por
masa del objeto lanzado) se extrae si el agujero negro gira a la velocidad maxima, el objeto
solo roza el horizonte de sucesos y decae en cuantos de luz que se mueven hacia delante y
hacia atras (el primero escapa del agujero negro, el sequndo cae dentro).

La maxima ganancia de energia posible para una sola particula mediante este proceso
es del 20,7 % de su masa en el caso de un agujero negro sin carga (suponiendo el mejor
caso de rotacion maxima del agujero negro). La energia, como hemos explicado, se toma
de la rotacion del agujero negro, por lo que hay un limite en la cantidad de energia que se
puede extraer mediante el proceso de Penrose y estrategias similares.

Ejercicios de acrecion
Ejercicio 1

Un ntcleo galactico activo (AGN) de tipo 1 (es decir, que muestra lineas en el espectro
Optico/UV) se controla espectroscépicamente durante unos tres anos. El espectro prome-
dio alrededor de la linea Hj3 se muestra a la izquierda en la figura 6.25 (se han eliminado
el continuo y otras lineas). El panel derecho muestra la evolucién temporal del espectro a
una longitud de onda dominado por continuo y del flujo integrado HS.

Calcule lamasa delagujero negro supermasivo responsable de la emisién, comentando
la hipdtesis adoptada. ;La masa estimada depende del desplazamiento al rojo del nicleo?
Suponiendo que la longitud de onda del H en el laboratorio es de 4861 angstrom, evalue
la resolucion angular necesaria para resolver espacialmente la linea ancha region (es decir,
la regién responsable de la regiéon de linea ancha).
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Figura 6.25: Flujo en funcién de lambda y tiempo para un nicleo galactico activo de tipo
1.

Ejercicio 2

Una estrella de masa 30M,, suministra gas al agujero negro al que esta vinculado con
una tasa de M = 10 — 8M,,. En el momento t = 0 la masa del agujero negro es de 10 M,
Calcule si el proceso de crecimiento puede exceder el limite de Eddington y estime la masa
maxima que puede alcanzar el agujero negro.

Ejercicio 3

Un agujero negro con una masa inicial de 10 Mg, elimina por fuerzas de mareas mente
3 x 1077 Mg /yr de gas de la estrella compafiera. El gas cae hacia el agujero negro, lo que
resulta en un proceso de acrecidn caracterizado por una eficiencia radiativa de 0,1. Calcule:
(A) ;Cudl es la tasa efectiva en crecimiento inicial del agujero negro si el proceso de acre-
cién es limitado la presion de radiacion asociada? (B) Suponiendo que el proceso dura lo
suficiente, ;tras cuanto tiempo el crecimiento ya no excede el limite de Eddington?

Ejercicio 4

Una enana blanca de masa 1 masa solar y un radio de 5000 km aumenta la materia de
una estrella compafiera. El brillo del proceso. su luminosidad de Eddington es 0,01. Asu-
miendo que la tasa de crecimiento permanece constante, calcule cuanto tiempo pasa para
que la enana blanca alcance la masa de Chandrasekhar.
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Ejercicio 5

Un agujero negro supermasivo de masa 10® M, acreta gas emitiendo una luminosidad
Lace = 0,5 Lgqq Suponiendo que la luminosidad es emitida isotrépicamente, estime la velo-
cidad del gas (suponiendo que tiene simetria esféricay que es dpticamente delgada) ligado
alagujero negro para poder estar en equilibrio. ;Qué masa estimaria un astrénomo a través
de un mapa de reverberacién?

Ejercicio 6

Estime: (i) la eficiencia radiativa de un proceso de acrecién de gas en el planeta Mercurio
(radio 2500 km, masa 3 x 1023 kg); (ii) el tiempo en que el planeta duplica su masa, supo-
niendo una luminosidad asociada con el proceso de acrecién igual a la del sol y suponiendo
que el planeta durante el proceso no cambia su compacidad.

Ejercicio 7

Un satélite esférico con radio r = 0,7 metros esta estacionario con respecto a un objeto
compacto de masa M a una distancia d. El objeto compacto crece hasta su limite de Edding-
ton. Calcule la masa m del satélite para que este se encuentre en equilibrio a la distancia
r, demostrando que tal la masa no depende ni de la masa M del objeto compacto ni de la
distancia d.

Ejercicio 8

Los discos de acrecién alrededor de objetos compactos, como las estrellas de neutro-
nes, suelen ser fuentes potentes de rayos X. Suponiendo que los discos de acrecién radian
como cuerpos negros, ;cudl es la temperatura aproximada requerida para que el pico de ra-
diacién llegue a la banda de rayos X del espectro? ; Qué tipo de error estamos cometiendo
al aproximarlo por un cuerpo negro?
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CAPITULO

7

AGUJEROS NEGROS
SUPERMASIVOS Y ESPIRALES DE
ONDAS GRAVITACIONALES

Objetos masivos y oscuros, muy probablemente agujeros negros supermasivos (SMBH),
se encuentran en la mayoria de las galaxias. Las estrechas correlaciones observadas en-
tre sus masas y el sistema estelar circundante, indican una enigmatica coevolucién. ;Por
qué la masa de un objeto, cuyo tamafio tipico es de ~ 107 parsec (pc, para una masa de
105 M) se correlaciona con las propiedades estelares de toda la galaxia, que puede tener
un tamafio de unos 103 pc? ;Son estos objetos agujeros negros, como predice la teoria de
la relatividad general de Einstein o necesitamos alternativas? La respuesta esta en el hori-
zonte de sucesos, la Unica caracteristica que define a los SMBH. Para sondearlo, tenemos a
nuestra disposicion las estrellas. En este proyecto, me centraré en el nlcleo galactico (los
pocos centimetros centrales de una galaxia) que contiene objetos masivos con masas de
hasta ~ 107 M. La razdn es triple:

(@) Estos nucleos suelen estar dominados por cimulos estelares nucleares, que son los
mas masivos, y cimulos mas masivos y densos del universo actual.

(b) Las perturbaciones de marea de las estrellas solo son relevantes para este tipo de
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SMBHs de menor masa.

(c) Engeneral, se puede considerar que estos sistemas no han sufrido una fusién impor-
tante que posiblemente podria haber destruido el cimulo nuclear.

Por lo tanto, en estos sistemas, el crecimiento de del objeto oscuro masivo central a
través de la acrecidn estelar es relevante, a diferencia de las fusiones mayores, que suelen
dar lugar a una fase de alta acrecién de gas. Los cimulos estelares nucleares que albergan
un objeto oscuro masivo con una masa de hasta 107 M, son, por tanto, los bancos de prue-
bas perfectos para sondear el horizonte de sucesos del SMBH potencial con estrellas. La
ventaja es clara: la dindmica estelar alrededor de un objeto masivo es un problema mul-
tiparticula relativamente sencillo, y tenemos datos: en nuestra propia galaxia, tenemos
observaciones de estrellas y nubes que estan en drbitas muy cercanas a nuestro SMBH. En
otras galaxias, hemos detectado unos 50 candidatos a perturbaciones de marea estelar,
y este nimero deberia aumentar rapidamente con los préoximos estudios de transitorios.
Con los conjuntos de sincronizacién de pulsares pronto detectaremos, al menos, el fondo
de ondas gravitacionales estocasticas directamente de los nucleos. EL momento para es-
te estudio es bueno: Podemos realizar observaciones de diferentes formas, tanto con luz
como con ondas gravitacionales. Con los datos de estas observaciones multimensajeras
podremos abordar la naturaleza de estos objetos masivos y oscuros.

7.1. Objetos supermasivos y oscuros en nucleos galacticos

Uno de los resultados mas apasionantes de la astronomia moderna es el descubrimien-
to, principalmente a través de observaciones de alta resolucién de la cinematica de las es-
trellas y el gas, de que la mayoria de las galaxias brillantes cercanas, si no todas, albergan
un objeto oscuro, masivo y compacto en su centro [37, 38, 39], de la que reproducimos su
figura en la figura 7.1, y [40]). El caso mas espectacular es nuestra propia galaxia, la Via
Lactea. Al sequir e interpretar la dindmica estelar en el centro de nuestra galaxia tenemos
las pruebas mas sélidas de la existencia de un objeto oscuro masivo, muy probablemente
un agujero negro supermasivo (SMBH).

El examen minucioso de las érbitas keplerianas de las llamadas “estrellas S” (también
llamadas estrellas SO, donde la letra S significa simplemente fuente) ha revelado la natu-
raleza del objeto oscuro central situado en el centro galactico. Siguiendo a una de ellas, S2
(S02), la masa que encierra la érbita, un volumen con un radio no mayor de 6,25 horas-luz,
se estimd en unas 3,7 x 10% M, [41, 42]. Datos mas recientes, basados en muchos afios
de observacidn, fijan la masa del SMBH central en 4 x 10°, M, [para una revisidn ver 43,y
referencias en ellas].

Las observaciones de otras galaxias indican que las masas de los SMBH pueden alcan-
zar algunos miles de millones de masas solares (M), se correlacionan con las propiedades
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Figura 7.1: Correlacién entre la masa de los agujeros negros supermasivos y la dispersion
de velocidades estelar de las galaxias que los albergan.

estelares de las galaxias anfitrionas (por ejemplo, la dispersion de la velocidad del bulbo de
la galaxia). La existencia de esta poblacion de SMBH en el universo actual estd fuertemente
apoyada por el argumento de Soltan de que la densidad de masa media de estos SMBHs
concuerda con las expectativas de la luminosidad integrada de los cuasares [44, 45]. Las
afirmaciones sobre la deteccidn de agujeros negros de masa intermedia (IMBHs, con ma-
sas que oscilan entre 100 — 10%, M) en el centro de los cimulos globulares [46, 47] plan-
tean la posibilidad de que estas correlaciones se extiendan a sistemas mucho mas peque-
fios, pero hasta ahora la evidencia observacional mas fuerte, aunque no concluyente, de la
de la existencia de los IMBH son las fuentes ultraluminosas de rayos X [48, 49].

Aunque poco a poco comienza a emerger un consenso emergente sobre el crecimiento
de los MBH de gran masa gracias al argumento de Sottan [44], los MBHs con masas de
hasta 10" M, como como nuestro propio MBH en el Centro Galactico (con una masa de
~ 4 x 105, M), son enigmaticos. Hay muchas explicaciones diferentes de sus masas: la
acrecion de multiples estrellas desde direcciones arbitrarias [50, 51, 52, 53, 54], fusiones
de objetos compactos como como agujeros negros de masa estelar y estrellas de neutro-
nes [55] o IMBHs que caen sobre al MBH [56]. Otros medios mas peculiares son la acrecién
de materia oscura [57] o el colapso de estrellas supermasivas [58, 59, 60, 61]. El origen de
estas MBH de baja masay, y, por tanto, el crecimiento temprano de todas las MBH, sigue
siendo un enigma.
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Las pocas parsecs centrales de una galaxia, su nucleo, consisten en un cimulo estelar
nuclear de unos pocos millones de estrellas que rodean el SMBH [véase e.g. 62]. Un parsec
equivale a unos 3,26 afios-luz. Naturalmente, se espera que el ncleo desempefie un papel
importante en lainteraccién entre el SMBH y la galaxia anfitriona. En el nlcleo, las densida-
des estelares de un milldn de estrellas por parsec clbico y se pueden alcanzar velocidades
relativas del orden de ~ 100 — 1000 kms ™. En estas condiciones excepcionales y a dife-
rencia de lo que ocurre en cualquier otra parte de la galaxia, los efectos de las colisiones
entran en juego (excepto en los cimulos globulares). (excepto en los cumulos globulares,
pero una diferencia importante es que el SMBH da a la parte central del cimulo casi un
potencial kepleriano y, por tanto, unas caracteristicas de resonancia muy complicadas. Es-
ta es una de las razones por las que ha sido dificil analizar las estrellas aqui). Entre ellas
se encuentra la llamada “relajacién” de 2 cuerpos (es decir, desviaciones gravitacionales
mutuas) y auténticas colisiones de contacto.

7.2. Sondas del horizonte de sucesos

La gravedad es la fuerza que menos entendemos en la naturaleza. Aunque sea absurda
y parezca un artefacto matematico para Albert Einstein, una de las predicciones cardinales
de su teoria es agujero negro. El elemento caracteristico de un agujero negro es el horizon-
te de sucesos, el lugar donde se fabrican el espacio y el tiempo.

Larazoén por la que tenemos una larga lista de argumentos convincentes de que los ma-
sivos objetos oscuros que observamos en las galaxias son SMBHSs es porque no tenemos
una buena razon, a saber, un indicio muy fuerte experimental de la existencia del horizonte
de sucesos.

Desgraciadamente, un horizonte de sucesos es algo notablemente diminuto desde el
punto de punto de vista de la galaxia, y dificil de detectar. Por ejemplo, en nuestro Centro
Galactico, el objeto oscuro masivo con una masa de 4 x 10% M, tendria tendra un radio
de Schwarzschild que subtiende un dngulo de apertura de 10~° segundos de arco, lo que
corresponde a unos 2 cm a la distancia de la luna.

Afortunadamente, tenemos sondas: Las estrellas. En la figura 7.2 representamos los
tres ambitos diferentes de la dindmica estelar. En la escala mas grande existe la galaxia
con un tamano de unos pocos kiloparsecs. Como referencia, el radio gravitacional de un
MBH de 10%, M, seria aproximadamente ~ 5 x 1078 pc. El tiempo de relajacién, t,, es una
escala de tiempo que puede considerarse como el tiempo necesario para que las estrellas
intercambien energia E y momento angular J entre ellas. Es el tiempo que necesitan las
estrellas para “verse” unas a otras individualmente y no sélo el potencial estelar medio
de fondo del de todo el sistema estelar. Para una galaxia, tx es mayor que el tiempo de
Hubble debido a la densidad estelar relativamente baja (p) en promedio a esta escala. Esto
significa que, en promedio, las colisiones gravitacionales no tienen ninguna influencia en
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Figura 7.2: Los tres diferentes dominios a tener en cuenta para comprender la formacién
de una espiral por ondas gravitacionales.

la galaxia.

Una estrella de prueba sélo sentira el potencial medio del resto de las estrellas y no in-
tercambiard ni E ni J con ninguna otra estrella. El sistema es "sin colisiones”, en el sentido
de que las interacciones de dos cuerpos pueden ser de dos cuerpos. Esto define el dmbito
de la dindmica galdctica, la que se investiga en las simulaciones cosmoldgicas que utilizan,
por ejemplo, integradores de cuerpos N.

Dado que no hay que las interacciones fuertes entre las estrellas, se pueden simular fa-
cilmente simular diez mil millones de particulas. Si nos acercamos tipicamente un factor de
103, entramos en el nlcleo galactico, el régimen de la dindmica estelar (mayoritariamente
newtoniana). de la dindmica estelar. Alli, t, = 108 — 10'° afios, mas corto que la edad de
la galaxia. En este ambito las estrellas sienten la granulosidad del potencial estelar. poten-
cial estelar. La densidad estelar p y la dispersion de la velocidad estelar o son érdenes de
magnitud mayores.

Para este tipo de sistemas hay que tener en cuenta la relajacidn, el intercambio de E y
J entre las estrellas. El sistema es “colisional”. Cuando hay que tener en cuenta en cuenta
esto en las simulaciones numéricas, el resultado es que no hemos podido simular todo
el sistema de 10° ~ 107 estrellas dentro de un tiempo asequible tiempo asequible con
integradores de cuerpos N de suma directa.
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Por ultimo, en el panel de la derecha, tenemos tenemos el régimen relativista de la

dindmica estelar cuando ampliamos el anterior por un factor de diez millones. Alli el papel

de los efectos relativistas es crucial para la evolucion del sistema. Estos sistemas pueden

ser colisionales o sin colisiones, dependiendo del niumero de estrellas que tengamos en

un momento dado. Si las estrellas pueblan esa regidn, intercambiaran E y J entre ellas.

Sin embargo, la relajacidén no estd bien definida en este régimen.

La forma en que las estrellas del ultimo régimen, el mas pequefio, giran alrededor del

SMBH y interacttan con él se vera afectada por los efectos relativistas. Estas estrellas son

son sondas potenciales del horizonte de sucesos. Dos sondas diferentes son de particular

interés interés:

(1)

(3)

Una estrella que pasa muy cerca de un SMBH puede desgarrarse debido a los efec-
tos de marea de marea, y la interaccién de los restos estelares en las proximida-
des del agujero negro negro dard lugar a una rafaga de radiacion electromagnéti-
ca. Las caracteristicas caracteristicas de este evento de disrupcién de marea (TDE),
como su temperatura la luminosidad méxima y la escala de tiempo de desintegra-
cién, son funciones de la masa y el espin del SMBH central. La posterior acrecion
del gas de desecho por parte del agujero negro produce una emisiéon adicional, que
puede utilizarse como sonda de la fisica de la acrecidn cerca del horizonte de suce-
sos [63, 64]: Es importante entender cdmo las estrellas pueden afectar al flujo de
acreciény su variabilidad. Ya se han detectado muchos candidatos de disrupcién con
ROSAT, Chandra y Swift, y el nUumero aumentara con los préximos estudios de tran-
sitorios, como el Zwicky Transient Facility (ZTF), el Large Synoptic Survey Telescope
(LSST), SRG/eROSITA [65], asi como la mision L2 de la ESA Athena [66].

Elespiny el momento cuadrupolar del agujero negro supermasivo en el centro galac-
tico puede medirse, en principio, mediante el seguimiento astrométrico de estrellas
que orbitan a distancias de miliparsecs (mpc), lo que permite comprobar el teorema
que prueba que todas las soluciones del agujero negro descritas en las ecuaciones de
Einstein-Maxwell de gravitacion y electromagnetismo en la relatividad general pue-
den ser caracterizadas por solo tres parametros observables de manera externa: su
masa, su cargay su momento angular. Si la estrella es un pulsar, es decir, una estrella
de neutrones en rotacion cuyo eje de radiacién barre periédicamente nuestra linea de
vision, la medicion seria extremadamente precisa.

Ademads, el momento angular total de las 6rbitas estelares, como indicacién de la ro-
tacion del camulo estelar nuclear, puede orientarse en una direccién estrechamente
correlacionada con el eje de giro del SMBH debido a un efecto relativista llamado
arrastre de marco.

Sin embargo, los dos tipos de sondas se agotaran rapidamente al interactdan con el

SMBH central o con otras estrellas de los alrededores. Asi que la cuestion central es como
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reponer el régimen mas pequefio para que haya otras estrellas que las sustituyan. Para
conseguirlo, una estrella inicialmente alejada del SMBH debe encontrar su camino hacia
una érbita de “cono de pérdida”, una drbita lo suficientemente alargada como para tener
un pericentro muy cercano [67, 68, 69]. La tasa de La tasa de reposicion de las orbitas del
cono de pérdida puede calcularse (semi) analiticamente si la distribucién del espacio de
fase de las estrellas alrededor del SMBH es conocida [51, 52, 70, para estimaciones en
modelos de nucleos cercanos observados]. Para tener en cuenta la compleja influencia de
las colisiones estelares y la evolucién del nucleo a lo largo de miles de millones de afios, se
requieren simulaciones numéricas detalladas [71, 72, 73, 74, 75].

El estudio de los efectos de un potencial no esférico esta sélo en una fase muy prelimi-
nar [51], y no esta claro si este efecto podria mejorar la reposicion del cono de pérdidas
[74,75,76,77,78, 79].

El problema se agrava ain mas, por ejemplo, por la presencia de multiples poblacio-
nes estelares cuyas distribuciones espaciales estan segregadas (“segregacion de la masa”),
con estrellas mas masivas mas masivas se hunden mas en el pozo de potencial y se acer-
can mas al agujero negro central. Ademas, dos estrellas que interactian pueden unirse
gravitacionalmente (convertirse en binarias), de modo que durante las subsiguientes in-
teracciones con otras estrellas o SMBHs se comporten de forma diferente a las estrellas
individuales, o pueden colisionar entre si, entonces la evolucion posterior estara determi-
nada por la la dinamica del gas.

Como estos efectos “microfisicos” no suelenincorporarse al modelizacién global de los
cumulos estelares enteros, las predicciones tedricas de las de la abundancia y de los para-
metros orbitales de las estrellas en los cimulos relativistas. de las estrellas en el régimen
relativista.
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CAPITULO

3

ABERRACION Y EFECTO DE HAZ
DE ONDAS GRAVITACIONALES

8.1. Presentacion del problema

La gravedad determina la estructura del Universo. Aunque esta descrita de forma triun-
fal por la teoria de la relatividad general, sigue siendo la fuerza menos investigada de la
naturaleza. Dos de sus predicciones cardinales son la existencia de agujeros negros y de
ondas gravitacionales. Hemos entrado en la era de la astrofisica de las ondas gravitaciona-
les gracias a los observatorios terrestres LIGO y Virgo. Tenemos una prueba directa de que
Einstein tenia razén: Los agujeros negros que se fusionan producen ondas en el tejido del
espacio-tiempo. Ademas, el telescopio Event Horizon ha captado la silueta de un enorme
agujero negro en el centro de una galaxia, M87.

Cuando los objetos compactos (estrellas de neutrones, agujeros negros mas pequenos,
enanas blancas o, como he mostrado, incluso enanas marrones) se aventuran demasiado
cerca de un agujero negro masivo, pierden energia y se acercan lentamente a él, descri-
biendo una espiral: Giran alrededor del agujero negro masivo enviando miles de rafagas
de ondas gravitacionales y finalmente desaparecen en la oscuridad, una vez que cruzan el
horizonte de sucesos, el punto de no retorno incluso para la luz.
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La informacidén codificada en las ondas nos proporcionard una cartografia precisa del
espaciotiempo deformado. Estas espirales serdn observadas en detalle con el futuro ob-
servatorio LISA y el Telescopio Einstein y, afortunadamente, como he demostrado ante-
riormente, deben estar presentes ya en los datos de LIGO/Virgo, aunque ocultas.

Mis colaboradores y yo hemos descubierto recientemente que, de forma similar a la
luz, las ondas gravitacionales pueden sufrir de aberracién. Las espirales, un tema en el que
tengo mas de quince afios de experiencia, representan una sonda perfecta de estos efectos.
Es necesario abordarlos con mas detalle lo antes posible. Esto se debe a que:

B Estos efectos son medibles con los detectores actuales, y deben tenerse en cuenta
porque distorsionaran las observaciones. Si los ignoramos, podriamos malinterpre-
tarlos, clasificar erréneamente los objetos astrofisicos o perder las observaciones
por completo.

B Se estan construyendo futuros detectores que costaran miles de millones de euros.
Es crucial comprender estos nuevos efectos para garantizar el éxito de las deteccio-
nes.

B Aunque tenemos resultados preliminares, necesitamos ir a érdenes superiores y en-
tender cdmo se entrelazan los efectos.

B Al abordar esta nueva linea de efectos fisicos, espero que se abran nuevas ventanas,
nuevos efectos fisicos.

B Una aplicaciéon muy importante es que se pueden derivar propiedades de la galaxia
anfitriona, en particular velocidades peculiares. Esto puede utilizarse para hacer la
cartografia de cumulos de galaxias a distancias tan grandes que queden fuera del
alcance de la luz. Si tenemos acceso a la masa contenida en el cimulo, podemos
hacer un mapa de la distribucién de la materia oscura.

8.2. Mi experienciaen el campo

El trabajo que he realizado en este campo me sitia en una buena posicién para dirigir
con éxito este tipo de investigacion.

He sido el impulsor del descubrimiento de estos nuevos efectos que son la base de
este proyecto de investigacidén. Mi formacidn es en astrofisica y he dedicado los ultimos
(mas de) diecisiete afios de mi vida a la ciencia de las ondas gravitacionales, que comenzé
mucho antes de la deteccion de 2015. De hecho, el equipo de LIGO/Virgo reconocié en
el documento que presenta las propiedades astrofisicas de la primera deteccién [80] mis
predicciones anteriores sobre las fuentes [81], ya que coincidian perfectamente con los
datos.
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Me he especializado en espirales, tema en el que se me considera un experto mundial.
Me han invitado a publicar un articulo de revisién sobre este tema en Living Reviews of Re-
lativity [82, de 150 paginas, con un factor de impacto de 22]. He organizado 20 congresos
sobre este tema (https://astro-gr.org/congresos/), y he acumulado unas 50 charlas invita-
dasy plenarias. Co-presido el Grupo de Trabajo EMRIs para la mision LISA de la ESA/NASA
y soy coordinador del capitulo inspirador en astrofisica para el libro blanco de la ciencia
que se utilizara para construir LISA.

En el Instituto Albert Einstein de Potsdam, donde pasé doce afios, tuve la oportunidad
de crear mi propio grupo de investigacién llamado “Astrofisica de ondas gravitacionales”,
apoyado por proyectos concedidos dentro en tres programas diferentes (el programa de
centros de investigacion de la DFG, el programa de investigaciéon de la DFG y el programa
de la Fundacién Von Humboldt), lo que supuso una suma de unos 800.000 euros. Mi es-
tancia en el Max Planck fue un paso importante para construir un perfil de investigacién de
alto impacto.

Mas tarde volvi a crear un grupo de investigacion sobre Astrofisica de Ondas Gravita-
cionales, centrado en las inspirales, aunque esta vez en China, en el Instituto Kavli de As-
tronomiay Astrofisica, en la Universidad de Pekin, junto con la Academia China de Ciencias.
Mi puesto principal estd basado en Espafia desde 2017.
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CAPITULO

9

DESCRIPCION FiSICAY ORDENES
SUPERIORES

Como mencionaba antes, recientemente, y con la ayuda de mis colaboradores, hemos
descubierto dos nuevos efectos relativistas de las fuentes de ondas gravitacionales: los
efectos de haz y de aberracion. Estos efectos comparten similitudes con el haz y la aberra-
cién de laluz, pero también difieren significativamente en sus propiedades fundamentales
y distorsionan la interpretacion de la sefial [83, 84, 85].

Un objeto en movimiento aparecerd distorsionado para un observador lejano debido
a la velocidad finita de la luz y a las ondas gravitacionales [GWSs, véase por ejemplo 86].
La parte izquierda de la figura 9.1 muestra en la parte superior un esquema de una érbita
circular vista por un observador para el que la fuente estd en reposo, mientras que la par-
te inferior muestra la misma érbita vista por un observador para el que la fuente estd en
movimiento.

En el lado derecho hay una ilustracion de las GW emitidas por estas fuentes. Como
podemos ver, las dos ondas difieren en su fase y amplitud. En cuanto a los modos (o sobre-
tonos), la diferencia entre las dos ondas es que la onda de la fuente en reposo sélo contiene
el modo basico, es decir, una onda sinusoidal de amplitud y frecuencia fijas, mientras que
la onda de la fuente en movimiento contiene también modos superiores, es decir, es una
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Figura 9.1: Esquemas de las drbitas y sus correspondientes GW. En la parte izquierda se
representan los bocetos de una érbita circular (gréfico superior) y la misma érbita distor-
sionada por una velocidad, representada por la flecha verde (grafico inferior). En la parte
derecha vemos las GW que estarian relacionados con las dos 6rbitas.

superposicion de varias ondas sinusoidales de frecuencias crecientes y amplitudes decre-
cientes.

El comportamiento de las fuentes reales y las formas de onda precisas es similar al
esbozado en la figura 9.1 y puede atribuirse a

(a) el efecto Doppler en la frecuencia de los GWs,
(b) laaberracion,y
(c) larotacion de la polarizacidn.

El efecto Doppler se ha estudiado ampliamente en el pasado y sus efectos en los GW
son bien conocidos [87, 88]. La aberraciéon y la rotacidn de la polarizacidén estdan menos es-
tudiadas, pero en [89] demostré, junto con colaboradores, que los dos efectos, que deno-
minamos efecto de haz, afectaran a la amplitud detectada de un GW. En el mismo trabajo
discutimos ademas que el cambio en la amplitud no es un cambio de la amplitud global del
GW, sino de la amplitud respectiva de cada modo, y que esto afecta significativamente a la
deteccidon y a la extraccién de parametros. En [90] demostramos como la aberracion pue-
de afectar directamente a la fase de una GW, en el caso de una velocidad dependiente del
tiempo. Ademas, la amplitud del haz afectara a la fuerza detectada de la GW vy, por tanto,
a nuestra interpretacién de la distancia a la fuente.

Mis colaboradoresy yo hemos comprobado en las referencias mencionadas previamen-
te que el efecto de los rayos puede desvincularse de otros efectos. El aumento de la am-
plitud de los modos superiores debido al movimiento es diferente del aumento debido a
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un cambio en la masa relativa de los dos objetos compactos en la binaria. En particular,
presentamos un estudio preliminar que indica una interaccidn entre estos efectos que au-
menta la amplitud relativa de los modos superiores. Por lo tanto, incluir el efecto beaming
a las formas de onda deberia permitir no sélo corregir el error que de otra manera se haria,
sino también extraer informacién sobre el movimiento de la fuente y su anfitrién.

Los siguientes pasos que quiero dar son:

(1) Comprender la evoluciéon de los modos para cada fuente.
(2) Calcular como afecta la velocidad a los modos particulares de las fuentes.
(3) Incluir el efecto obtenido en las formas de onda existentes para estas fuentes.

(4) Predeciry formular las formas de onda; en particular, la relacién de los modos parti-
culares que pueden atribuirse al movimiento de la fuente.

9.1. Ordenes superiores: Armodnicos esféricos de espin 2

Siguiendo la famosa cita de Donald Lynden-Bell, uno de los padres fundadores de nues-
tra comprension moderna de los agujeros negros masivos:

“Sélo un tonto intenta el problema mas dificil cuando no entiende el caso espe-
cial mas simple” (Sec. 4.5 de [91])

hasta ahora hemos considerado los efectos de haz en los modos hasta el orden lineal de la
velocidad [1]. El siguiente paso es explorar los modos superiores, en particular porque se
mezclan cuando se descompone la onda gravitacional utilizando los llamados “armdnicos
esféricos de espin 2" [92, 93, 94].

En relatividad general, las GWs tienen dos componentes independientes, la polariza-
cién +, hy, y la polarizacién x, hy, que pueden combinarse con la amplitud compleja

H(0,¢) := hi(0,6) — ihx (0, ).

Utilizando esta amplitud compleja podemos descomponer la GW en sus componentes es-
féricas, que describen la “forma” de la fuente, y sus componentes temporales/radiales, que
describen su “evolucion”.

Las componentes esféricas se describen mediante armadnicos esféricos que tienen mas

o menos relevancia segln el espin, ; Y“™(0, ¢), de espin s = —2[92]
0o 4
=3 > HYm Ym0, 6). (9.0)
(=2 m=—/
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Los H"™ se denotan como los (¢, m)-modos de la GW y son sélo funciones del tiempo
y de la coordenada radial. Se definen como

HEm = /H(9,¢),2va(9, $)dQ, (9.0)

donde _», Y“™(#, ¢) es el complejo conjugado de _» Y“™(6, ¢) y dQ2 representa la integral
sobre el dngulo sélido para (6, ¢) con 8 € [0, 7] x [0, 2).

Los armdnicos esféricos ponderados por el espin pueden expresarse explicitamente
como [94]

An(C+ )0 —s)!

e hesam [ €—s {+s
S (o))

Ve, ) \/ (£ MU= ML)

k=0
cog2k+s—m (Z) gin2l—2k—s+m (Z) ’
donde
n —n o ifo<k<n
( k ) - {(()','—k)!k’ en otro caso 02

son los coeficientes binomiales y n es el factorial de n.
Los armadnicos esféricos ponderados por el espin cumplen las dos siguientes propieda-
des diferenciales [92]

lm __- 4,
J, s YO =im Y5,

Jie YO =i/ (EF m)(£ + 1+ m) YOmEL

donde J, := 0y y Ji := et%(£idy — cot()dy — is csc(f)) y la identidad
/ SYOm(0,0) o Y (0, 8)dQ = 855080, 0m (9.-2)

En esta expresion §, , es la delta de Kronecker. Ademas, para el complejo-conjugado de un
armonico con peso de espin, hemos usado

YOm0, 0) = (1) _YETm(9, ¢). (9.-2)
Podemos usar esto para tener una primera impresion del efecto de aberracién: Aligual

que en el caso de la luz, la velocidad de los GW es finita pero igual para todos los observa-
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dores. Por lo tanto, un observador en reposo y otro en movimiento con respecto a la fuente
ven los rayos GW apuntando en direcciones diferentes. Este efecto, conocido como ‘abe-
rracion’ para la luz [95], cambia la forma percibida de una fuente de GW vy, por tanto, su
descomposicion en modos.

En el marco de la fuente, el vector de direccién de un rayo GW (la parte espacial del
vector de onda) puede describirse convenientemente mediante el vector radial

e, := [sin(f) cos(¢), sin(8) sin(¢), cos(8)].

Utilizando una transformacion de Lorentz y normalizando el vector resultante, encontra-
mos que el vector direccién en el marco del observador tiene la forma

_ 2
o = G VET (er viv/(v+1) (9.-2)

V(1= (e, v))

donde v := (1 — v?)~!/2 es el factor de Lorentz y (-, -) es el producto escalar euclidiano

tridimensional.

Laaberracion delrayo hace que el vector de direccidn que originalmente apuntaba hacia
(6, @) en el marco de la fuente ahora apunta hacia (¢, ¢') en el marco del observador. Los
angulos en el marco del observador pueden calcularse utilizando el vector de direccidn, e,
como

cos(') =(e.), = D(0, ¢)(cos(#) + C(6, p)v,),
(er)y  sin(f)sin(¢) +C(0, ¢)
C

)= e)), ™ in(0) cos(s) + C16.9)

donde C(6, ¢) := v?*(e,,v)/(y+ 1) — yand D(, ¢) := 1/v(1 — (e,, v)). Nétese que Cy D
son funciones de las coordenadas esféricas debido a la proyeccion del vector velocidad, v,

Vy
vy

sobre el vector radial, e,.

Los modos de los GW representan la descomposicién de la onda seguin sus propiedades
esféricas. Un movimiento del CdM de la fuente puede afectar a la forma de la fuente a
través de la aberracién y la rotacion de la polarizacion, cambiando asi estos modos. En
esta seccidon mostramos cémo los modos de GW aparentes para un observador cambian
con la velocidad de la fuente.

Derivamos expresiones explicitas para los modos de una fuente en movimiento, H'“™,
en términos de los modos de una fuente en reposo, H“™, y la velocidad de un observador
que se mueve con respecto a la fuente, v, hasta el orden principal de la amplitud de la velo-
cidad, v. Esta expansion esta bien motivada fisicamente, ya que esperamos que la mayoria
de las fuentes tengan velocidades CoM mucho menores que la velocidad de la luz.

Expandiendo la amplitud compleja de la fuente en movimiento, H’, hasta un orden li-
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neal en v, obtenemos

de’

Hl(el,(b/) ~ HI(@/'¢/)|V O+ |:89H/(0/ ¢)dv
! d

+3;H'(9’,¢’)i+a H' (0 ¢)di‘j

+O,H(0, ¢')} v.
v=0

Usando la regla del producto y de la cadena, y que 8'|,—¢o = 0y ¢'|,—0 = ¢, obtenemos

d¢’
H'(O',¢') ~ H(0, 6) + (agH(e. 9) g, lv=o

dg/ , d
+ 9sH(, @d%'”:() — 2iH(0, ¢)dov‘|v_0> v

La rotacién de la polarizacién sélo entra hasta el tercer orden de v y por tanto podemos
ignorar el Gltimo término de la ecuacién anterior. Ademas, si expandimos 6’ y ¢’ utilizando
9.1 encontramos

H' (0, ¢") =~H(0, ¢) + Sml(g) [(50/'/(9 ?))(vz — v, cos(9))

+(9H(0, 9)) (vic sin() — vy cos(9))],

donde v, := (v, e).

Las coordenadas con prima son en realidad funciones de las coordenadas sin prima,
es decir, @ = 0'(0,9)y ¢ = ¢'(6, ¢). Ademas, el lado derecho de Eq. (9.1) es ahora sélo
una funcién de (0, ¢). Por lo tanto, podemos tratar el H' como una funcién de (0, ¢), H' =
H'(0, ¢). Entonces, utilizando la descomposicion de H en términos de arménicos esféricos
ponderados de espin en Eq. (9.1) y las propiedades diferenciales anteriores, encontramos

0o L
H(0,0) =~ > > (1+ fum(® ) H™ 2 Y5™(0, 6), (9.-6)
=2 m=—/
donde
1 .
fo.m(0, 6) ::sin(ﬁ) [lm(vZ — v, cos(6))
+ %A(ﬁ, m)(vx sin(¢) — v, cos(¢))

Proyecto docente e investigador TU Amaro Seoane - 197 de 224



Amaro Seoane Memoria TU Proyecto docente e investigador

A(l,m) ==/ ( —m)(L +1+ m)
—(l+m(l+1—m).

Aqui hay que notar que, si bien (6, ¢) se definié originalmente como el CO de la fuente,
un observador ajeno a la velocidad supondria que su CO es idéntico a éste.

Por lo tanto, utilizaremos (8, ¢) como las coordenadas esféricas para descomponer la
onda en sus modos. Esto no representa, sin embargo, ninguna restriccién para nuestros
resultados. Incluso si el observador fuera consciente del movimiento de la fuente, seria
mas natural para él o ella elegir una CO que sea una copia de (6, ¢) que utilizar la CO no
rectilinea (¢’, ¢').

Los f;,m son funciones de las coordenadas esféricas. Por lo tanto, necesitamos descom-
poner aln mas Eq. (9.1) para obtener expresiones en términos de sélo los arménicos esféri-
cos de espin 2 yfunciones de sélo las coordenadas temporalesy radiales. Descomponemos
H’ en términos de armdnicos esféricos de espin 2, encontrando asi

o) 4
H'(0,0)=> Y H " _,Y“"(0,9), (9.-8)
=2 m=—¢
donde
H'tm = / H' (6, 6) _oY“™(8, )d2. (9.-8)

Usando Egs. (9.1) and (9.1), obtenemos entonces
00 o

Hem Hé,m+ (71)m Z Z HZ’,m'

v=2m=—t

« / for e (0, 0) 2 Y™ (6,6) 2 Y5~ ™(0, $)d2.

Esta integral puede resolverse analiticamente utilizando las expresiones anterores en
y descomponiéndola en sus integrales parciales, para encontrar
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—1)m > Lo,m
H/é,m _ H@,m _ ( ) l Z H4 Co(éo g m)

QL+1;
Lo=max(2,|m|)
0 Heé+ m+1
+ Z TC+(€+’ ¢, m)

£4=max(2,|m+1])

0 HZ_,m—l

+ > —— G-t m)].

£_=max(2,|m—1|)

Las expresiones explicitas de Cy(¢y, ¢, m), Cy (¢4, ¢, m)y C_(¢_, ¢, m) son

£o+2 200—2k+m+2 2k—m—2
Co(p, £, m) := 2wmv,F(£y, m; £, m) Z Z Z
k=max(0,m+2) a=0
-2 20—2k' —m—2 2k"+m+2

Z Z Z a+aGfO'mkab£mk’a b)(sp,()v

k’=max(0,m—2)
£y 42 201 —2k+m+3 2k—m—3
Colly bym) = vy F(ly,m+1i6,m) ) > X
k=max(0,m+3) a=0 b=0
0—2 20—2k" —m—2 2k’ +m+2

> Z Z 1T Gl m+ 1,k 3, by 6, m, K &b
k’=max(0,m—2) a'=
(b4, m+1)
[,)(,,2)5|mod (21T 7 (m +1)(0p2 — 0p—2) |,

0_+2 20 —2k+m+12k—m—1
C_(l_ t,m):=v_F(l_,m—1;,m) > > Z
k=max(0,m+1) a=0
(-2 20—2k" —m—2 2k’ +m+2
> Z Z 1) G(t_,m—1,k a bt,m K, a,b)
k’=max(0,m—2)
[A(E_, m—1)

™
p(p% —4) Omod(p2)],1 + 7 (M —1)(8p2 — 5,3,_2)} :

donde vy := v, £ iv, es una combinacién de los componentes de la velocidad en el plano

orbital de la binariayp:=¥¢'+¢—a —a— b’ — b(aqui ¢’ representa ¢, {1 or £_). Hay que

notar que en Egs. (9.1) and (9.1) la 0jmod(p,2)|,1 S€ cancela para los casos en que p(p? — 4)

tiene una raiz; es decir, estos coeficientes estan bien definidos.

Estos resultados iniciales nos permiten derivar que para una fuente de GWs que se

mueve con una velocidad constante, la amplitud de los modos cambia debido a una “inter-

accion” con otros modos.
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Esto nos permite describir el efecto de una velocidad constante en la polarizacién com-
pleja de los GWs sin restricciones en la velocidad o la fuente. Asimismo, podemos derivar
una expresion analitica para el cambio de los modos a primer orden en la magnitud de la
velocidad. Esto nos permite demostrar que considerando la excitacion de los modos se
rompe la degeneracién masa-desplazamiento de los GWs. Ademas, la excitacion de los
modos conduce a un cambio de frecuencia dependiente del tiempo, donde el cambio de la
frecuencia de la polarizacion + depende del cambio de la amplitud de la polarizacién x y
viceversa.

En particular, queremos destacar que este efecto rompe la degeneracién entre la masa
y el desplazamiento Doppler para las GWs y representa el primer método para detectar la
velocidad constante de una fuente utilizando Unicamente los GWs.
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CAPITULO

10

INFLUENCIA EN LAS
DETECCIONES E
INTERPRETACIONES

10.1. Medida de estos efectos con los detectores actuales

En la figura 10.1, que se basa en la Fig. (5) de nuestro articulo [84], mostramos la
relacion sefal-ruido (SNR) que los observatorios de ondas gravitacionales terrestres LI-
GO/Virgo requieren para ver estos efectos en funcién de la velocidad relativa a la fuente.
La SNR minima que garantiza una deteccién es algo inferior a 10, pero hemos marcado con
una linea negra gruesa el valor 10. Podemos ver que una SNR = 10 ya permite ver los efec-
tos debidos a velocidades superiores a 1100 km/s. La primera deteccién de LIGO tuvo un
SNR=25, lo que nos permitiria sondear velocidades tan bajas como 500 km/s. En un futuro
préximo, LIGO/Virgo serd actualizado. En particular, la llamada “propuesta A+" para LIGO
podria casi duplicar la sensibilidad de Advanced LIGO y aumentar el volumen del espacio
buscado en un factor de siete [96]. Esta previsto que las mejoras se instalen a partir de
ahora y hasta 2019 que el detector actualizado esté operativo en 2024 . Esto permitira

Lhttps://www.nsf.gov/news/news_summ.jsp?cntn_id=297414
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Figura 10.1: Relacién sefial/ruido necesaria para detectar los nuevos efectos en funcién de
la velocidad peculiar de la fuente. Esta figura esta basada en la Fig. (5) de nuestro trabajo
[84].

detectar muchas mas fuentes con una SNR mucho mayor.

10.2. Las velocidades peculiares son lo suficientemente al-
tas como para que estos efectos sean cruciales

Para que estos efectos alteren la observacion de la onda gravitacional, es crucial que la
fuente se mueva con respecto a nosotros a una velocidad relativamente grande, de unos
cientos de kildmetros por segundo, como demostramos en [3]. Es importante sefialar que
estamos hablando de las velocidades peculiares de las galaxias, y no de la cosmoldgica,
que ya se tiene en cuenta para las detecciones actuales de LIGO/Virgo.

Sabemos que las galaxias tienen una distribucion de velocidades peculiares que cre-
ce en funcién de la distancia a nosotros, pasando de unos 300 km/s a 300 Mpc [97] a unos
1700 km/s a 6000 Mpc [98], donde se encuentran la mayoria de las binarias de LIGO/Virgo.
Esto significa que aproximadamente el 40 % de las binarias medidas tendran velocidades
de bulto superiores a 1000 km/s, y por tanto sus pardmetros estaran sistematicamente
sesgados por los nuevos efectos relativistas que hemos descubierto. Ademas del dipolo
de masa, alrededor del 20 % de las galaxias se encuentran en cimulos de galaxias ricos
[99], y orbitan alrededor del centro de masa del cimulo con dispersiones de velocidad de
1000 km/s [como sabemos desde hace casi un siglo, 100]. Los cimulos de galaxias ricos
contienen un mayor nimero de galaxias elipticas de mayor masa. Esto significa que el por-
centaje de fuentes de ondas gravitacionales serd ain mayor, porque las galaxias anfitrionas
son mas grandes, contienen mas estrellas y objetos compactos.Estas altas velocidades de
los constituyentes galacticos de los cimulos con respecto al centro de masa del cimulo se
deben a las grandes masas de los cimulos. Si suponemos un sistema virializado y un mo-

Proyecto docente e investigador TU Amaro Seoane - 202 de 224



Amaro Seoane Memoria TU Proyecto docente e investigador

mento de inercia de la distribucién de las galaxias casi constante, de modo que la forma
global del cimulo evoluciona lentamente en comparacién con el tiempo dindmico local,
la masa de cada cumulo se puede estimar mediante el teorema virial (véase, por ejemplo,
[101], y véase [102] para el caso de que la presidén externa pueda ser importante) como
M = ao?r/G, donde a es un parametro de orden uno determinado por la forma del cu-
mulo. Dado que los radios caracteristicos de los cimulos son de pocos Mpc, se estima que
sus masas dindmicas son hasta o incluso superiores a M = 10'° M.

Enlafigura10.2 mostramos una muestra de velocidades peculiares de cimulos de gala-
xias (un punto es una gran coleccién de galaxias) en funcién del desplazamiento al rojo que
hemos realizado a partir de los datos de [16; 17]. En general, dado que los dos movimien-
tos que hemos descrito no deberian estar correlacionados, cabria esperar que alrededor
del 60 % de todas las fuentes de ondas gravitacionales tuvieran efectos medibles de nues-
tros nuevos efectos fisicos impresos en sus formas de onda. En la figura, la barra vertical
a unos 300 Mpc corresponde al limite tipico de los estudios dpticos que buscan kilonovas,
la contrapartida electromagnética de las inspirales de las estrellas de neutrones, tal y co-
mo se ha observado (véase https://kilonova.org para todos los detalles relacionados con
la deteccion de las primeras contrapartidas electromagnéticas de una espiral de este tipo,
encontrada en la galaxia NGC 4993, a sélo 140 millones de afios luz, muy dentro de los
limites).

10.3. Impacto en la deteccion y extraccion de parametros

El nimero de ciclos que describen dos objetos compactos antes de fusionarse esta re-
lacionado con su relacion de masas [véase, por ejemplo 18]. Cuanto mayor sea la relacion
de masas, mayor sera el nimero de ciclos en banda. Mientras las fuentes estan en banda
la amplitud de todos los modos cambiard [19-22] e induciran, a través del efecto del haz,
un desplazamiento de fase creciente. En la Fig. (4) examinamos las diferentes contribucio-
nes de los modos normalizados a A2,2 . Los datos provienen del trabajo de [23], su Fig.
3, que utiliza un formalismo de cuerpo Unico efectivo (EOB) para estimar la evolucién de
los modos subdominantes. Afladimos también la frecuencia orbital para dar una referen-
cia de la evolucion del sistema, y coincide con el trabajo de [19]. Este desplazamiento de
fase adicional causara una gran confusion en la interpretacién de las fuentes de GWs, co-
mo mostramos en [1], hasta el punto de que podriamos pasar por alto la deteccidon de las
fuentes por completo, al no tener en cuenta los efectos que mis colaboradores y yo hemos
descrito.Dadas dos formas de onda diferentes, h; (la putativa, es decir, la tedrica, supo-
niendo que la fuente estd en reposo) y hs (la observada, albergada por una galaxia que se
mueve respecto a nosotros), la forma habitual de medir cuanto difieren entre si es evaluar
un factor de ajuste (FF) definido por
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Figura 10.2: Dispersion de velocidad medida de los cimulos de galaxias en funcién del
desplazamiento al rojo (eje X inferior) y de la distancia en Mpc y afios-luz (eje X superior)
a partir de los datos de [103] para los datos a distancias cercanas (cuadrados azules) y de
[104], para los que se encuentran a distancias mayores (circulos marrones). Afiadimos las
barras de error tanto para la dispersién de la velocidad como para la distancia, aunque esta
ultima no aparece porque es de menor tamano que los simbolos. La linea horizontal gris

muestra un desplazamiento al rojo de unos 300 Mpc (véase el texto).
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Figura 10.3: Evolucién de las amplitudes para los diferentes modos de [105] normalizada
al modo (2, 2) y para una frecuencia orbital wy(t), adaptada a un sistema de masas m; =
24 Mgy my = 2,5 Mg, es decir, con una proporciéon de masas g = 9,6. Comenzando desde
t = 0y dearriba a abajo, podemos ver las amplitudes de los modos (3, 3), (2, 1), (4, 4) and
(3, 2). La linea a trazos corresponde a la frecuencia orbital, wer (t)-

F— {hy|h2) ' (10.0)
(hi]h1) (ha|h2)
donde
(| o) —/hl(?(?jm df (10.0)

de modo que FF =1 cuando hay una coincidencia perfecta entre la forma de onda putativay
la observada. Para simplificar los calculos y tener una impresién del orden de magnitud del
impacto del efecto del haz, en nuestro trabajo, mis colaboradores y yo hicimos una serie
de simplificaciones. Primero tomamos un rango de frecuencias de la fuente de interés en
la ventana de sensibilidad de LISA [106] tal que el tiempo transcurrido en ese rango es lo
suficientemente corto como para que podamos aproximar S,(f) como un valor constante
y factorizarlo a partir de la integral. Por lo tanto, gracias al teorema de Parseval, la inte-
gral restante es la correlacion entre las dos formas de onda en el dominio del tiempo. En
segundo lugar, adoptamos las siguientes formas de onda simplificadas,

hi(t) = Au(t) cos (¢1(t) + @)
ha(t) = Ax(t) cos (¢2(t))

donde ¢4 (t) y ¢2(t) son la evolucidn de la fase de un determinado armdnico, que es mveces
la fase orbital y ¢ es la fase inicial, una constante.

Proyecto docente e investigador TU Amaro Seoane - 205 de 224



Amaro Seoane Memoria TU Proyecto docente e investigador

Entonces, como tercera aproximacién, descomponemos el producto en dos partes y
como la sinusoidal oscila rapidamente, y la despreciamos a lo largo del tiempo total de
integracidn (fijar una fase inicial nos permite elegir que sea 7/2, y entonces obtenemos
una sefial sinusoidal). Por lo tanto, la estimacién de FF se simplifica considerablemente.
Ademas, observamos que mientras el FF muestra la similitud entre dos formas de onda,
el que podamos distinguir estas dos formas de onda depende adicionalmente de la inten-
sidad de la sefial, que viene dada por la relacién sefial/ruido p = (h|h). Para una p dada,
si FF > 1 — 1/(2p?), no podremos distinguir dos formas de onda diferentes aunque el FF
parezca grande [107].
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Figura 10.4: Mapa de calor para la distribucién del factor de ajuste de un sistema compues-
to por un agujero negro masivo de masa M, = 10° M, y una estrella de neutrones de masa
m = 1,4 M. La binaria se encuentra en una galaxia anfitriona que se mueve a una veloci-
dad relativa de 1000 km s~ ! respecto a nosotros. Esta es una velocidad media que tienen al
menos el 60 % de las galaxias que albergan fuentes de GW, como discutimos en el texto.
El circulo azul situado en el centro de la figura corresponde a los valores reales del sistema
y la estrella roja de la esquina superior derecha al factor de mejor ajuste encontrado por el
algoritmo de busqueda, de 0,3730, lo que significa que el sistema no se observaria.

En la figura 10.4, mostramos la distribucion del factor de ajuste (FF) de una fuente GW
compuesta por un agujero negro masivo y una estrella de neutrones utilizando un algo-
ritmo de recocido para encontrar el maximo FF. Tenemos FF = 1 cuando hay una coinci-
dencia perfecta entre la forma de onda putativa (que significa “modelada”) y la observada
(que significa “real”). Para obtener los resultados de la figura hemos supuesto que la for-
ma de onda putativa no tiene en cuenta la velocidad relativa a la galaxia anfitriona, que
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es de 1000 kms™'. Como se ha sefialado anteriormente, esta es una velocidad media pa-
ra la mayoria de las galaxias que albergan fuentes de GWs. Estos resultados se basan en
un algoritmo simplificado de andlisis de datos y en formas de onda aproximadas, aunque
ilustrativas. Por lo tanto, los resultados deben tomarse como representativos. Como re-
gla general, necesitamos una desviacion de < 0,1 para decir que tenemos una deteccion
y < 1073 para la extraccién de pardmetros [véase por ejemplo 108, 109, 110, 111]. Aun-
que es preliminar, este estudio muestra que en este caso ni siquiera seriamos capaces de
detectar en absoluto este tipo de sistemas, por no hablar de ninguna extraccién de para-
metros.

10.4. Fuentes afectadas

Mientras la sefial de una fuente se encuentra dentro de la banda de frecuencias obser-
vable, lasamplitudes de todos los modos cambiaran e induciran un desplazamiento de fase
creciente que aumenta a medida que la relaciéon de masas es mayor. Este desplazamiento
de fase adicional causard una gran ambigiiedad en la interpretacién de la fuente de ondas
gravitacionales y podria incluso llevar a perder la fuente por completo, cuando no se tra-
ta adecuadamente. Ademas, la amplitud del haz afectara a la fuerza detectada de la onda
gravitacional y, por tanto, a nuestra estimacion de la distancia a la fuente [84, 85].

Estos modos superiores nos ayudan a extraer ain mejor la velocidad propia (y la acele-
racion, si la hay) de la fuente observada. Estos dos nuevos efectos relativistas se aplican a
todo tipo de fuentes de ondas gravitacionales (desde las binarias de agujeros negros super-
masivos hasta las fuentes de LIGO/Virgo, es decir, objetos compactos con masas similares
a la del sol), aunque las espirales largas se encuentran entre los mejores candidatos para
sondear los nuevos efectos debido al efecto acumulativo.

Para las fuentes cuyos componentes tengan una masa mas similar, las sefiales duraran
menos en labanda[112,113,114,115], lo que hace mas dificil extraer cualquier efecto. La
colaboracién LIGO/Virgo ha observado recientemente una binaria de dos objetos compac-
tos con la relacion de masas mas desigual medida hasta ahora con ondas gravitacionales,
de nueve [116].

Esta fuente ha sido apodada “objeto misterioso” porque parece implicar un agujero
negro de masa 22,2 — 24,3 Mg y un objeto compacto de masa 2,50 — 2,67 M, lo que lo
convierte en el "agujero negro mas ligero o la estrella de neutrones mas pesada jamas
descubierta” [116]. Esto es asi porque, con 2,6 veces la masa del sol, el objeto compacto
ligero supera las predicciones tedricas sobre la masa maxima de las estrellas de neutrones.
Este objeto no deberia existir fisicamente. Pero existe. La cuestion que se plantea es si este
objeto, y las futuras observaciones que se produzcan, pueden explicarse en términos de los
efectos fisicos que pienso estudiar y desarrollar.

Con la creciente precision de los detectores de GWs [115, 117, 118, 119, 120, 121,
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122, 123] incluso los pequefios efectos seran importantes en el futuro. A medida que pa-
semos a relaciones de masa cada vez mayores, el efecto serd mas importante. Un objetivo
especialmente importante de mi investigacion son las “espirales largas”.

10.5. Implicaciones

Mi futuro trabajo nos permitird examinar la posibilidad de que surjan nuevos efectos
relacionados con la mezcla de modos; es decir, que se comprendan nuevos efectos fisicos.

Ademas, en nuestro primer trabajo sobre el efecto del haz[90], encontramos que la ro-
tacion de la polarizacion afectara a la descomposicidn de las ondas gravitacionales y, por
tanto, inducira otros efectos en los modos. Por otra parte, encontramos indicios de que
esto podria tener un efecto en la relacién entre las dos polarizaciones de las ondas gravi-
tacionales, lo que tendria un impacto directo en nuestra interpretacién de la inclinacion de
la 6rbita respecto a la linea de visidn, asi como en otras propiedades de la fuente [124].

Aparte de la prometedora perspectiva de una nueva fisica gravitatoria, este estudio pro-
fundizard en los resultados que hemos encontrado hasta ahora. En el trabajo que he realiza-
do hastaahora, y siguiendo la filosofia de la cita, he considerado los efectos del movimiento
en el espacio-tiempo plano; es decir, lejos de la fuente (lo que se denomina el “régimen de
campo débil”). He basado nuestros calculos en las transformaciones de Lorentz. Se trata
de una aproximacion legitima que nos permite obtener una primera visién de los efectos.
Nuestro objetivo es avanzar y abordar el llamado “régimen de campo fuerte”; es decir, lo
que ocurre cuando se esta cerca de un agujero negro.

Este tipo de investigacion probablemente conducira a nuevos descubrimientos. En los
préximos afios LIGO/Virgo recogerd mas datos con mas objetos que tengan espirales con
proporciones de masa interesantes. Estas observaciones seran malinterpretadas, o se pa-
saran por alto, junto con posibles nuevas fuentes, si no se tiene en cuenta la distorsién de
las ondas gravitacionales debida a la aberracidn y el efecto de haz.

10.6. Diferentes tipos de fuentes

La mayor ventaja de los nuevos efectos que mis colaboradores y yo hemos desarrollado
hasta ahora es que es independiente de la fuente concreta; es decir, no depende de la pro-
pia fuente de ondas gravitacionales [1; 7; 8] aunque, como hemos mencionado antes, las
inspirales pertenecen a los candidatos favoritos. Por lo tanto, mis resultados pueden apli-
carse a cualquier tipo de fuente: desde binarias de agujeros negros supermasivos hasta
inspirales largas (XMRIs, EMRIs, IMRIs), pasando por binarias de agujeros negros de masa
estelar y estrellas de neutrones que han sido detectadas por LIGO/Virgo [31; 33; 35; 36].
Un aspecto importante para identificar la fuente es que las propiedades particulares de ca-
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da fuente pueden dar lugar a diferentes variaciones en cdmo se manifestaran los efectos
en sus detecciones [8]. Por ejemplo, diferentes fuentes pueden tener diferentes escalas de
tiempo, lo que afectard al desplazamiento de fase aberrante [8] o diferentes amplitudes
relativas de los modos subdominantes, que son cruciales para el efecto del haz [1].

Para poder aplicar nuestros resultados a la deteccidn, primero tenemos que entender
la escala temporal de las ondas gravitacionales en comparacién con la escala temporal del
movimiento (aceleracion) y la evolucién temporal de los modos subdominantes mas fuer-
tes (“tonos"”) para cada posible fuente objetivo. Es especialmente importante comprender
el papel que desempefian los parametros intrinsecos de las fuentes para las propiedades
mencionadas y si (y como) pueden llevar a una posible confusién con los efectos induci-
dos por el movimiento. Ademas, el movimiento de la fuente puede verse afectado por el
entorno. Esto se debe a que la binaria no estad perfectamente aislada en el vacio. Podria
haber aspectos astrofisicos como una estrella cercana perturbadora [125], pero también
la presencia de gas como un disco de acrecidn, o incluso la posibilidad de una acrecién de
materia oscura [126].

Por lo tanto, es esencial entender qué efectos, ademas del movimiento, pueden ser
inducidos por el entorno y qué relevancia tienen respecto a él. Para lograrlo, hay que:

(1) comparar lateoria que migrupoyyo hemos desarrolladoy los resultados futuros con
otros modelos tedricos que suponen que la fuente estd en reposo [véase 127, 128,
para un resumen de los modelos],

(2) examinar los modelos existentes y futuros de todas las fuentes objetivo para las ca-
racteristicas mas relevantes [129, 130, 131, 132, 133, 134, 135, 136, 137], e

(3) investigar el nimero constantemente creciente de detecciones de LIGO/Virgo (véase
la seccion anterior, asi como los riesgos alli mencionados, y las referencias [112, 113,
114]).

Una vez que tengamos una clara comprension de estos puntos, podremos seleccionar
las fuentes mas interesantes y sus caracteristicas mas notables para aplicar las herramien-
tas necesarias para la correcta deteccion del movimiento de las fuentes de ondas gravita-
cionales.

10.7. Efectos relativistas generales

Hasta ahora, como hemos visto, hemos descrito dos nuevos efectos relativistas para
las ondas gravitacionales: el efecto de haz y el desfase aberracional[89, 90].

Sin embargo, es posible que haya otros efectos inducidos por el movimiento y es pro-
bable que este tipo de investigacion conduzca a otros descubrimientos relacionados con
la velocidad. Por lo tanto, tenemos que ir a un orden superior.
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Por ejemplo, para el efecto de haz sélo he considerado sus efectos en los modos hasta
el orden lineal en la velocidad. Si descomponemos las GW en modos superiores utilizando
armonicos esféricos de espin 2 y pasamos a drdenes superiores en la velocidad, es proba-
ble que aparezcan nuevos efectos relacionados con la mezcla de modos [92, 93, 94].

Es importante mencionar que la rotaciéon de la polarizacién afecta a la mencionada des-
composicion de los GWs mediante armdnicos esféricos de espin-2, como encontré en el
primer articulo sobre el haz de luz [90]. Esto induciria otros efectos en los modos de las
GWs, o también podria llevar a un efecto en la relacién entre la polarizaciéon positiva y la
cruzada de los GWs. Esto, a su vez, afectaria a nuestra interpretacién de la inclinacién de
la érbita respecto a la linea de visidn, pero también a otras propiedades de la fuente [124].

En este sentido, podemos considerar la exposicidn anterior como un riesgo, porque no
estd garantizado que mis hipétesis sean correctas hasta que lo comprobemos. Por otra par-
te, incluso en laimprobable situacidn de que no se encuentren nuevos efectos, hay mucho
esfuerzo por delante: en los tres trabajos mencionados, mis colaboradores y yo sélo he-
mos considerado los efectos del movimiento en el espacio-tiempo plano lejos de la fuente
(régimen de campo débil) y hemos basado nuestros calculos en las transformaciones de
Lorentz. Esta es una aproximacion perfectamente legitima que permite obtener una pri-
mera vision de los efectos, pero no describe la totalidad de la situacidn. Es indispensable
llevar a cabo una generalizacién del trabajo en el espacio curvo, cerca de la fuente, el agu-
jero negro, en el llamado régimen de campo fuerte.

En larelatividad general no existen generalizaciones de las transformaciones de Lorenz.
En este sentido, las transformaciones de Bondi-Metzner-Sachs [138] son una buena apro-
ximacion necesaria para los objetivos del estudio, ya que pueden considerarse como una
transformacion de Lorentz que es valida para espacios-tiempo curvos pero que requiere
que el espacio-tiempo se vuelva plano en el infinito.

Esta es la Unica restriccidn de estas transformaciones, es decir, no necesitamos impo-
ner ninguna restriccion a la propia fuente. Este es exactamente el caso que nos interesa: Las
ondas gravitacionales producidas por un sistema que curva significativamente el espacio-
tiempo (agujeros negros y objetos compactos) que se vuelve plano en elinfinito. De hecho,
estas transformaciones han sido elegidas y utilizadas en la literatura precisamente por es-
tarazon para, por ejemplo, interpretar simulaciones numéricas de relatividad general. Mas
concretamente, para extraer la reculada relativista generada en el marco de referencia de
dos agujeros negros que se fusionan, tal y como se observa en el infinito; es decir, en la
tierra a través de la deteccidn de sus ondas gravitacionales [139].

Esto es fundamental, porque el uso de las transformaciones de Lorentz es sélo una
aproximacién de primer orden. Para desvelar la verdadera naturaleza del espaciotiempo
hay que buscar y comprender las transformaciones subyacentes de orden superior. Por
ello, estudiaremos estos efectos generalizando la teoria del mismo modo que la relatividad
paso de especial a general.
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Comprender el desplazamiento de fase de los haces y de las aberraciones, asi como los
posibles nuevos efectos al extender mi teoria al régimen de campo fuerte, no es sélo im-
portante para la deteccidn de las ondas gravitacionales. Es importante asegurarse de que
entendemos todos los efectos que pueden surgir en el contexto ortodoxo de la relatividad
general antes de que podamos ir a las teorias de la gravitacidn que pretenden extenderse
mas alla de ella [por ejemplo, véase el trabajo 140].

Comprender el efecto del haz y la aberracién sobre el desplazamiento de fase y otros
pardmetros en el régimen de campo fuerte no sélo es fundamental para la correcta de-
teccion de las ondas gravitacionales. Es crucial para asegurar que entendemos los efectos
adicionales que pueden surgir en el contexto de la relatividad general. Por lo tanto, este
es uno de los principales objetivos de esta investigacion. El objetivo es llegar al régimen
fuerte, es decir, acercarnos cada vez mas al agujero negro paso a paso en este empefio. En
este sentido, este trabajo posiblemente sacard a la luz nuevos aspectos de las ondas gravi-
tacionales cerca de la fuente, lo que quiza nos ayude a comprender mejor, aunque sea un
épsilon, la pregunta latente de este y de muchos mas trabajos en relatividad: ;Qué es la
gravedad?

10.8. Modelizacién de nuestra teoria y comprobacion con
datos

En fisica, los experimentos siempre tienen la Ultima palabra. Por lo tanto, es imperativo
implementar nuestros resultados en los patrones de deteccidn de ondas gravitacionales
existentes, las formas de onda, con el fin de realizar pruebas.

Dado que nuestro estudio es analitico, deberia ser bastante sencillo implementar los
nuevos efectos fisicos en los modelos de ondas existentes. Como ya se ha explicado, estos
efectos fisicos se aplican a todas las fuentes de ondas gravitacionales. Pero como las espi-
rales describen miles y hasta cientos de miles de revoluciones (e incluso hasta cientos de
millones, en el caso de las XMRI, como demostré, [141]) en torno al agujero negro masivo
antes de cruzar el horizonte de sucesos, los efectos de aberracion y de haz son especial-
mente relevantes.

Aunque la velocidad relativa a la galaxia anfitriona es constante, el efecto se acumula
como en el caso de la precesién del pericentro de Mercurio. Se acumulan de forma secular
y tienen un impacto importante en la deteccién de la onda gravitacional, como la fase. Esta
varia del valor que habria tenido si estos dos efectos no hubieran estado presentes.

Esto se debe a la diferencia de masa: Cuanto mayor sea la relacién de masas, mas ci-
closy, por tanto, mas importante sera el desplazamiento de fase y mas importante sera la
diferencia en las polarizaciones.

Las espirales representan uno de los principales objetivos cientificos de la mision LISA
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de la ESA/NASA, que se lanzara dentro de unos trece afios?, asi como el caso cientifico,
presentado en mis trabajos [106, 142, 143]).

El siguiente hito importante es que LISA estd previsto que sea adoptado por la ESA en
2024: este es el punto formal en el que el CPE acuerda seguir adelante con la misién taly
como esta disefiada, y donde se colocan los grandes contratos industriales. Por otra parte,
soy miembro del Telescopio Einstein (ET) y de su equipo cientifico [144], que también se
encargara de observar los inspirales, en particular los IMRI. Este instrumento se encuentra
en la fase inicial de estudio de disefio, y los parametros bésicos estén siendo establecidos
3

Afortunadamente, no necesitamos esperar hasta la construccion de LISA o del ET. Re-
cientemente he demostrado que las inspiraciones de objetos compactos sobre agujeros
negros masivos en el rango de masa intermedia, IMRIs, deberian estar ya presentes en los
datos actuales de LIGO/Virgo basados en tierra [145].

Sin embargo, desde el punto de vista del analisis de datos, la deteccidn de estas relacio-
nes de masa intermedia es una tarea muy dificil y representa, de nuevo, un punto arriesga-
do: no tenemos una certeza del 100 % de que LIGO/Virgo vaya a poder detectar un IMRI.

Sin embargo, cabe decir que la colaboracién LIGO/Virgo seguira en cualquier caso de-
tectando fuentes con una relacién de masas importante, de 9, como el “objeto misterioso”
presentado en [116]. El hecho de que ya hayamos medido uno y de que LIGO y Virgo se ac-
tualicen pronto es unaindicio de que se detectardn mas fuentes con este tipo de relacion de
masas y muy probablemente estaran en condiciones de detectar relaciones de masas cada
vez mayores en el futuro préximo, a medida que mejore la sensibilidad de los detectores
[96,117,118].

Empezaremos con la aproximacion mas sencilla posible, antes de ir afiadiendo grados
de complejidad, paso a paso. Es decir, partiremos de una aproximacién newtoniana, cua-
drupolar, y luego avanzaremos hacia formas de onda post-newtonianas e hibridas calibra-
das con relatividad numérica [112, 113,114,129, 135, 136, 137]. Afortunadamente, estas
complejas formas de onda estan disponibles para su uso publico, asi como los datos reales
con los que realizar las pruebas®.

Es importante sefialar que no pretendo desarrollar nuevas familias de formas de onda
que, para las espirales con proporcion de masas intermedias son un verdadero reto, sino
adaptar lo que ya esta disponible a nuestras necesidades. En el caso de las relaciones de
masa pequenas, estas formas de onda ya existen. Para las relaciones de masa extremas,
utilizaremos formas de onda aproximadas como la suite kludge, que forma parte del Black
Hole Perturbation Toolkit>. En cuanto a las espirales con proporcién de masas extremada-
mente grandes, como expliqué en mi trabajo de [141], una geodésica es ya una aproxima-

2https://sci.esa.int/web/Lisa/—/61366—science—objectives
3http://www.et—z_:]w.eu/index.php/etdsdocument
4https://www.gw-openscience.org
Shttps://bhptoolkit.org/
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cién suficientemente buena.

A partir de estas comparaciones podremos desarrollar criterios para identificar las se-
fiales inducidas por los nuevos efectos fisicos que hemos descubierto, asi como aprender
a extraer informacion sobre la velocidad de la fuente de ondas gravitacionales y su sistema
anfitrion. Un segundo objetivo importante es implementar los nuevos efectos fisicos en las
plantillas de formas de onda que se utilizan en la busqueda activa de fuentes con los detec-
tores actuales. Dado que nuestra teoria es analitica, podemos modificar las formas de onda
para rectificarlas y lograr una deteccidn correcta. Los nuevos efectos que hemos descrito
provocan distorsiones en la deteccidn de las fuentes que podrian ser malinterpretadas e
identificados como objetos “misteriosos” que no siguen las reglas de la fisica. Ademas, al
hacerlo, extraeremos con gran precision el movimiento de las galaxias hasta distancias in-
igualables, ya que éste es el factor responsable de la distorsidn en primer lugar.

10.9. Tomografia de cimulos de galaxias y materia oscura

Este estudio tiene un impacto que se extiende mas allad de la naturaleza del espacio-
tiempo.

Al comprender los efectos fisicos de orden superior, podemos derivar con un pequefio
error la velocidad peculiar de la galaxia anfitriona que contiene la fuente de ondas gravita-
cionales. Podemos considerar esta velocidad peculiar como representativa del cimulo de
galaxias donde se encuentra la galaxia. Es decir, podemos hacer una especie de proceso
de reversion de informacién para obtener informacién astrofisica.

Si suponemos que este cimulo de galaxias esta virializado, podemos derivar una to-
mografia de los cimulos galacticos y de la distribucién de la materia oscura a distancias
muy grandes, fuera del alcance de la luz. En el trabajo que hemos hecho hasta ahora, mis
colaboradores y yo demostramos que las componentes radial y tangencial de la velocidad
pueden extraerse de forma independiente. Esto tiene un gran impacto en la astronomia 'y
la cosmologia observacional.

Potencialmente, podriamos utilizar los seguimientos con telescopios electromagnéti-
cos de las fuentes de kilo-novas de LIGO/Virgo para obtener una medida independiente de
la velocidad. Los cimulos de galaxias ricos existen bien dentro del limite en el que se bus-
can activamente contrapartidas electromagnéticas, de unos 300 Mpc. Con la futura mejora
de la sensibilidad de LIGO y Virgo, esperamos observar mas contrapartes electromagnéti-
cas. Unriesgo obvio, por supuesto, es si tales contrapartidas serdn observadas en absoluto.
Sin embargo, dado que ya se han detectado, es logico que otros sigan en el futuro. Tam-
bién, Dado que no se trata de un objetivo especifico de este estudio, sino de una posible
aplicacién futura a elaborar por nosotros o por la comunidad, consideramos que no es un
riesgo, per se, de los objetivos reales de la propuesta.

En la figura 10.2, la barra vertical en torno a 300 Mpc corresponde al limite tipico de
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las campanas de observacién dpticas que buscan kilonovas. Una fraccion significativa de
las kilonovas observables (la contrapartida electromagnética tipica de las fuentes de LI-
GO/Virgo®) debe estar alojada en cimulos de galaxias ricos y, por tanto, sus ondas gravita-
cionales asociadas se ven afectadas por nuestros nuevos efectos relativistas.

Como se ha mencionado, con la incierta condicién de que haya mas sucesos de ondas
gravitacionales seguidos de tales kilonovas, estariamos en principio en condiciones de uti-
lizar las velocidades derivadas de los datos espectroscépicos de las galaxias anfitrionas.
Asi, teniendo en cuenta la precision de localizacion de LISA, podriamos medir las disper-
siones de velocidad de los ciimulos de galaxias individuales. Estas, a su vez, pueden indi-
carnos la masa del halo anfitridn si se supone que la materia de su interior estad virializada:
Adoptando la cosmologia ACDM y un formalismo Press-Schechter, podemos utilizar estas
mediciones para estimar las masas de halos distantes hasta al menos un desplazamiento
al rojo 20, como puede alcanzar LISA con relaciones sefial-ruido muy altas [106].

Mis colaboradores y yo hemos demostrado que se pueden extraer de forma indepen-
diente las componentes radial y tangencial de la velocidad de la galaxia anfitriona. Una
posible aplicacion futura de este trabajo es, por lo tanto, obtener una tomografia precisa
de los cumulos galacticos y de la distribucidon de la materia oscura a distancias muy gran-
des, hasta un desplazamiento al rojo de, 20 por ejemplo, unos 23000 millones de pc 0 750
mil millones de afios-luz y mas alla.

En este sentido, este estudio tendrd un impacto que va mas alla de la relatividad gene-
ral, la fisica de las ondas gravitacionales; sequird siendo desarrollado por nosotros o por la
comunidad en el futuro como una herramienta para la astrofisica, porque nos proporcio-
nard datos inaccesibles a la luz.

6Véase https://kilonova.org para un resumen de todas las numerosas publicaciones
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