Vida cientifica

COLABORACIONES EN QUIMICA

UNA BREVE HISTORIA DE LOS ATOMOS:
LA EVOLUCION QUIMICA DEL UNIVERSO

Desde niiia nunca le habia resultado fdcil tragar las
pastillas. Afortunadamente éstas eran muy pequenas.
Maria tomé una del frasco, se la puso en la lengua y se
ayudd con un poco de agua, cumpliendo el rito diario que,
desde hacia unos afios, habia optado por asumir. El litio
era una bendicion apenas incomoda que la mantenia es-
tabilizada, y le permitia llevar una vida normal desde
que le diagnosticaron un claro, aunque leve, trastorno
bipolar. Mientras se preparaba para salir de casa, repa-
sando mentalmente las actividades que tenia por delante
en este dia, pensaba en lo significativo de ese pequeiio
gesto, ya asumido como automdtico en su vida diaria, que
le permitia desarrollar una investigacion de primera linea
en astrofisica: el hidrégeno en el vaso de agua, y el litio
de la pequeiia pastilla, tenian trece mil setecientos millo-
nes de aiios de antigiiedad. Sus dtomos se habian forma-
do cuando el universo apenas tenia unos minutos de
existencia. Paraddjicamente, no era posible datar los dto-
mos de oxigeno de esas mismas moléculas de agua; todo
lo que podiamos decir sobre ellos es que su sintesis se
produjo en el interior de alguna estrella, hace mds de cin-
co y menos de trece, miles de millones de afios. Maria ha-
bia decidido tomar esta reflexion como pie de entrada.
Esta tarde pondria a prueba sus habilidades comunicati-
vas en la conferencia publica que daba sobre la historia de
los dtomos en el universo.

INTRODUCCION

Todo lo que somos, todo lo que nos rodea, nosotros
mismos y nuestro entorno, estamos construidos en ulti-
ma instancia con atomos de diversa indole. Los dtomos
se pueden entender como las entidades minimas de ma-
teria que mantienen sus propiedades quimicas especificas
diferenciadas, que los distinguen a unos de otros. Cono-
cemos 118 tipos diferentes de atomos, la mayoria de
ellos se encuentran en la naturaleza solos o en com-
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puestos, y algunos solo existen porque los hemos creado
en laboratorios'.

Tan pequefios como son (el nombre proviene del
griego ortolLov, que significa «sin partes»), los atomos re-
sultan ser estructuras, mas o menos complejas, com-
puestas de tres tipos de particulas elementales: los pro-
tones y los neutrones, que se encuentran empaquetados
muy compactos en el nucleo del dtomo, y los electrones,
que se mueven alrededor del nucleo en dérbitas muy ale-
jadas del mismo. Asi resulta que la materia que conoce-
mos tiene una estructura paradojicamente casi vacia.
Por un lado, el nucleo contiene practicamente toda la
masa: los neutrones y los protones tienen una masa muy
similar entre si, y son casi mil veces mds masivos que los
electrones. Por otro lado, casi todo el volumen de un
atomo esta vacio, pues los electrones orbitan a distancias
que son unas diez mil veces el tamafo del nucleo?.

Los protagonistas principales de esta historia son
los dos atomos mas sencillos y ligeros: el hidrégeno (H)
esta compuesto por un electron (e”) orbitando alrededor
de un nucleo que solo tiene un proton (p*); el helio (He)
tiene dos e alrededor de su nucleo compuesto por dos p*
y dos neutrones (n). Asi pues, la masa atomica del H es
la unidad (1p*) y su carga atomica es también la unidad
(1p*); mientras que el He tiene una masa de cuatro
(2p*+2n) y una carga de dos (2p*). El tercer protagonista
de esta historia es el deuterio (D), un H pesado ya que en
su nucleo tiene un proton y un neutron.

Hay solo dos situaciones principales donde se for-
man los nucleos de todos los atomos (proceso que cono-
cemos como nucleosintesis): en los primeros minutos de
vida del universo (nucleosintesis primordial), y durante la
vida y muerte de las estrellas (nucleosintesis estelar y nu-
cleosintesis explosiva)’.

! El 118, de nombre Ununoctio, fue descubierto en el afio 2006, aun-
que el de numero atomico 117, Ununseptio, aun no se ha descubierto.
2 Una manera de visualizarlo es suponer que el atomo de H tuviera el ta-
mafo del estadio de futbol Santiago Bernabeu, si el proton fuera del ta-
mafo de un garbanzo en el centro del campo, entonces el electron esta-
ria orbitando por las gradas y el resto del estadio/atomo estaria vacio.

> Existen otras dos circunstancias secundarias que no explicaremos
aqui: (i) cuando los rayos cdsmicos interactiuan con el medio interes-
telar y, por supuesto, (ii) la fabricacion de los elementos artificiales en
los aceleradores de particulas.
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NUCLEOSINTESIS PRIMORDIAL

En sus comienzos, el universo tiene una enorme
densidad de energia, formando un plasma de creacion-
aniquilacion de particulas-antiparticulas a una tempera-
tura y una densidad muy elevadas. Una pequefiisima
asimetria, de una diez mil millonésima extra de materia
sobre antimateria, da lugar a nuestro universo de materia
en rapida expansion. Cuando el universo tiene una edad
de apenas 3 minutos, se ha enfriado lo suficiente como
para que los neutrones y los protones sean estables* para
poder aglutinarse en nucleos de deuterio. Dos nucleos de
D dan lugar a uno de He:

p+n—3D ; 2D+ %D — jHe

En apenas un dramatico cuarto de hora, cuando el
universo tiene 20 minutos de vida, la rapida y continua-
da expansion hace que se enfrie lo suficiente como para
que la producciéon de D y de He se detenga subitamente.
Este hito histérico marca la posterior evolucién quimica
del universo: el 75% de la masa esta en forma de H y el
25% en forma de He.”

Era uno de los recuerdos mds vividos de su infancia.
Una noche sin luna, de cielo despejado y limpido tras las
recientes lluvias de primavera. Maria salid al patio, res-
piré con ganas, su consciencia se inundo del profundo
aroma a tierra mojada. Alzé su mirada inocente hacia
una boveda preiiada de estrellas.

LA HISTORIA DE FORMACION ESTELAR
DEL UNIVERSO

Con total ignorancia de lo que ocurre en su seno, el
universo continua en perpetua expansion, y en este de-
venir se va enfriando y se hace menos denso en valor
medio. Y decimos en valor medio porque localmente,
acd y alla, la historia es bien diferente. Asi es, aunque en
su conjunto el universo era y es relativamente uniforme,

* Los protones son tan estables, con una vida media de 10°® afios (el
universo apenas tiene 1,4x10'° afios), que ain son los mismos de en-
tonces. La pequena diferencia entre la masa del p* y la del n a la
temperatura del universo a los 3 minutos, T = 3 MeV, puede usarse en
la ecuacién de Boltzman para deducir que se formaron en proporcién
1n/7p*.

® Quedan también residuos de 0,01% de D, y apenas trazas de 107° de
litio y berilio, pero nada mas.

Toociasaunce |

unas pequenas irregularidades iniciales en densidad cre-
cen con el tiempo, debido a que la fuerza de la gravedad
hace que mas materia se vaya acumulando a su alrede-
dor. A medida que una nube de H y He se hace cada vez
mas densa su mayor gravedad atrae a mas materia. Se-
gun se hace mas densa también se calienta mas, llegan-
do un momento en el que se alcanzan temperaturas de
varios millones de grados en su interior.

Ponemos la pelicula en avance rdpido y nos paramos
en el momento en que el universo tiene 500 millones de
afios. Durante esos afios de expansion global, muchos
grumos locales se han hecho tan densos y calientes (va-
rios millones de grados) que en su interior los nucleos de
H comienzan a fusionarse en nucleos mas pesados me-
diante reacciones termonucleares. En este momento tan
especial el universo se ilumina a la luz de las primeras
estrellas. Aun no las hemos visto, pero sabemos que las
primeras estrellas estaban formadas so6lo por H y He, y
tenian masas de hasta 500 6 1.000 veces la masa del Sol,
muy superiores a las masas maximas que pueden al-
canzar las estrellas de las generaciones posteriores.

Es como si este momento marcara la pubertad del
universo, el rito de paso a la madurez. A partir de en-
tonces, comienza la formacion de todo el resto de ato-
mos mas pesados en el universo, aquellos que nos son
tan familiares: el carbono (C) de nuestras células, el ni-
trogeno (N) del aire, el oxigeno (0) que respiramos trans-
portado por el hierro (Fe) del rojo torrente sanguineo. Si,
porque estos atomos se producen en la nucleosintesis
estelar durante la vida y muerte de las estrellas.

Pero no adelantemos acontecimientos. Antes de ver
como ocurre esta transmutacion atomica estelar, veamos
cual ha sido la historia general de la formacion de las es-
trellas en el universo. Cuando el director del Space Teles-
cope Science Institute® decidié dedicar casi doce dias com-
pletos del Telescopio Espacial Hubble para tomar la
imagen mas profunda del universo, tomé una decision
histdrica. Si tomamos un grano de arroz entre la punta de
nuestros dedos indice y pulgar con el brazo extendido
frente al cielo, la parte de cielo que oculta el grano de
arroz es el tamafio de la imagen conocida como el campo
ultraprofundo del Hubble (HUDF, sus siglas en inglés). En
esta imagen (Figura 1), que se tomo en una zona del cielo
donde no se conocia ningun objeto, aparecieron (tras seis
millones de segundos de exposicion) mas de diez mil ga-

® STScl (Baltimore, USA) es el centro responsable de todo lo relacio-
nado con el Hubble Space Telescope (HST).
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laxias. Galaxias como la nuestra, la Via Lactea, mayores o
menores, cada una con miles de millones o cientos de
miles de millones de estrellas como el Sol. Esta imagen re-
presenta una instantanea de los ultimos trece mil millones

de afos (13 Ga) de evolucién del universo.

Figura 1. Campo ultraprofundo del Telescopio Espacial Hubble
(HUDEF). Crédito: NASA, ESA, S. Beckwith y el equipo del HUDF
(STScl), y B. Mobasher (STScl).

Figura 2. El campo ultraprofundo del Telescopio Espacial Hubble nos
cuenta la historia del Universo. Crédito: NASA, ESA y A. Feild
(STScI).

La imagen del HUDF es como la fotografia de un
corte estratigrafico arqueoldgico, donde cada capa tiene
una edad diferente, y segin donde encontremos un ob-
jeto podemos establecer su antigiiedad» (Wikipedia). En
la imagen del HUDF podemos medir el desplazamiento al
rojo de cada galaxia, y asi conocer qué edad tenia el uni-
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verso en ese momento. En un corte estratigrafico o en
una fotografia del universo, cuanto mas profundo mas
antiguo; pero en el universo, cuando miramos una gala-
xia débil y lejana estamos viendo literalmente el pasado.
La Figura 2 muestra una vision simbolica del despliegue
hacia el pasado del HUDF. En el dia de hoy (a la iz-
quierda de la imagen) vemos al HST tomando esta pro-
funda imagen. Las galaxias mas débiles, enrojecidas y
distantes, estdn menos evolucionadas y estructuradas
(hacia el centro de la figura). Cuando el universo era
mas joven, pequefio y denso, los grumos de materia cre-
cian merced a su gravedad, y chocaban y se fusionaban
muy frecuentemente, formando proto-galaxias y gala-
xias cada vez mas grandes y estructuradas. En estas co-
lisiones y fusiones el gas se somete a grandes presiones y
las estrellas se forman de manera violenta, muchas, muy
rapidamente mucho gas se transforma en estrellas.

masas solares 1 afo ¢ volumen
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edad del universo mibes de millones de afos)

Figura 3. La historia de formacion estelar del universo.
Crédito: adaptado de Rychard Bouwens (Universidad de Califormia,
Observatorio Lick).

De una galaxia no so6lo medimos su distancia, tam-
bién podemos medir cudntas estrellas se estan formando
en ésa y otras galaxias a la misma distancia o edad del
universo. De esta manera nos es posible trazar la historia
de la formacion estelar en el universo. Las medidas rea-
lizadas con mucho esfuerzo durante las ultimas décadas
nos dicen que, desde que se formaron las primeras gala-
xias hace mas de 13 Ga, el ritmo de formacion estelar
crecio durante los primeros 2 Ga, para luego ir disminu-
yendo sistematicamente desde entonces. Esto se refleja
en el diagrama de la Figura 3, donde se representan
cudntas masas solares por afio y por unidad de volumen
se han ido formando a lo largo del tiempo. Mientras
que el universo era lo suficientemente compacto como
para que las colisiones de galaxias fueran muy comunes,
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Figura 4. Arp 194 son un par de galaxias en interaccion, donde se
potencia la formacion estelar. En la imagen todo lo que se ve en
color azul claro, en las dos galaxias y en el puente de materia entre
ellas, son cientos de millones de estrellas recién formadas. Crédito:
NASA, ESA y el equipo del Hubble Heritage (STScl/AURA).

el ritmo de formacion crecio, pero a medida que el uni-
verso se sigue expandiendo estos encuentros son cada
vez menos frecuentes, disminuyendo asi el ritmo de for-
macion estelar.

FORMACION Y EVOLUCION DE LAS
ESTRELLAS. NUCLEOSINTESIS ESTELAR
Y EXPLOSIVA

Las estrellas se forman en nubes de gas que se con-
traen debido a su propia gravedad. El gas de la nube se
calienta a medida que se contrae bajo enormes presiones.
Si la temperatura supera los tres millones de grados,
venciendo la repulsion eléctrica mutua entre los protones
cargados positivamente, dos nucleos de hidrégeno se
fusionan produciendo uno de deuterio, que a su vez se
fusiona para dar helio. Arthur Eddington propuso la idea
de este mecanismo como fuente de energia de las estre-
Ilas en 1920, pero fue Hans Bethe en 1935 quien trabajo
las reacciones detalladas. Son dos conjuntos de reaccio-
nes principales: en las estrellas que tienen menos masa
que 1,5 veces la del Sol, el H se fusiona en He mediante
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la cadena protédn-protén; en las estrellas mas masivas
domina el llamado ciclo CNO.

No vamos a detallar aqui el complicado sistema de
reacciones termonucleares. Simplificaremos diciendo
que, a partir de los tres millones de grados, cuatro nu-
cleos de H se fusionan para formar uno de He, me-
diante toda una cadena de reacciones intermedias en
las que se libera energia en forma de radiacion. Toda la
masa de estos cuatro nucleos de H se convierte en la
masa del He, excepto una pequeiiisima cantidad, el
0,7% (26,73 MeV), que se convierte en energia. Esta es
una cantidad verdaderamente muy pequeiiita de ener-
gia, apenas una billonésima de caloria, pero en el Sol se
fusiona H en He a un ritmo de un billon de kg/s, lo que
equivale a la enorme cantidad de 10* kcal. A este ritmo
de consumo de H, el Sol durara otros siete mil millones
de afios.

Las estrellas méas masivas alcanzan temperaturas
mucho mas elevadas en sus nucleos y, a partir de los 15
millones de grados el ciclo CNO es dominante. En este
conjunto de reacciones ciclicas, nucleos de carbono, ni-
trégeno y oxigeno actuan como catalizadores para que
esos cuatro nucleos de H se fusionen finalmente en uno
de He, liberando energia en forma de radiacion.

La radiacién que se libera en las reacciones termo-
nucleares es fundamental para mantener la estructura es-
telar en equilibrio. De hecho, el colapso de la nube de
gas que forma una estrella se detiene debido a que la
presion de la radiacion que se genera en estas reacciones
impide que la estrella se siga colapsando. Asi, mientras
que las reacciones termonucleares se vayan produciendo
a un ritmo adecuado para que la presion de radiacion
contrarrestre la gravedad, la estrella permanecerd en
equilibrio hidrostatico. Pero, ;/qué ocurre a medida que el
H se va transformando en He?

Cuando un 10% de la masa de H en el nucleo de una
estrella se ha transformado en He, la reaccion se hace
cada vez mas dificil. Esto implica que se produce menos
radiacion, por lo que la presion de radiacidon disminuye y
el nucleo estelar continua su colapso bajo la implacable
fuerza de la gravedad. Al comprimirse, el nucleo (que
ahora es casi todo de He) se calienta hasta tales tempe-
raturas (100 millones de grados) que es posible que tres
nucleos de He se fusionen, a través del proceso triple
alfa’, para formar un nucleo de C. {Carbono, la base de la
vida! El C puede ir reaccionando sucesivamente con un

” El nucleo de He se conoce también con el nombre de particula alfa.
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Figura 6. Estructura final y explosion como supernova de una estrella masiva. Crédito: Wikimedia Commons.

nucleo de He para producir los que se conocen como ele-
mentos alfa: C, O, Ne, Mg, Si, S, Ar, Ca, Ti.

La fusion de He hace que las capas externas de la es-
trella se expandan, la temperatura disminuye, el He deja
de fusionarse, el nucleo de la estrella se contrae, por lo
que se calienta y el He se vuelve a fusionar... Esto pro-
duce variabilidad en la luminosidad de la estrella y, fi-
nalmente, una inestabilidad que hace que se expulsen las
capas externas de la estrella de una manera mas o menos
espasmodica. El moribundo Sol se convierte en una bella
nebulosa planetaria.

En una estrella de masa tan baja como el Sol® no se
alcanzan los 600 millones de grados necesarios para fu-
sionar nucleos de C, pero en estrellas mas masivas este
proceso continua. En el nucleo de la estrella se fusionan
atomos cada vez mas pesados hasta que se produce hie-
rro (Fe). El resultado es que, al final de su vida, las es-
trellas masivas tienen una estructura en cascaras similar
a la de las de cebolla, donde cada cascara esta formada
principalmente por nucleos de dtomos sucesivamente
mas pesados desde la atmdsfera externa hacia el nucleo

interior.

Figura 5. Algunas imdgenes de nebulosas planetarias, hermosos heraldos de una muerte anunciada.

8 Las estrellas tienen masas tipicamente entre una décima y cien veces
la del Sol.
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Cuando una estrella muy masiva tiene su nucleo de
Fe, el mecanismo de fusidon termonuclear ya no produce
energia (por el contrario, es endotérmico). Asi, sin la
presidn de radiacion que lo contenga, el nucleo de la es-
trella sigue colapsandose. Se desarrollan una serie de
mecanismos catastroficos que hacen que el nucleo inte-
rior de la estrella se colapse en un material muy denso
(formado solo por protones y neutrones apinados de
manera muy compacta), dando lugar a un agujero negro
0 a una estrella de neutrones. Simultaneamente, las ca-
pas externas de la estrella explotan de manera catastro-
fica en forma de supernova. Durante los pocos segundos
que dura esta catastréfica serie de procesos, se lleva a
cabo la sintesis de nuevos nucleos atomicos mas pesa-
dos, incluidos los elementos radiactivos, mediante una
compleja serie de reacciones nucleares que se conocen
globalmente como nucleosintesis explosiva.

Figura 7. Restos de la explosion de una supernova que tuvo lugar
hace cinco mil afios. Enriquecidos en dtomos pesados, este material
formard parte de proximas generaciones de estrellas y planetas.
Crédito: NASA, ESA, el equipo del Hubble Heritage, y J. Hester
(Arizona State University).
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EVOLUCION DE LOS ELEMENTOS QUIMICOS

Una estrella eyecta gran parte de su masa en las fa-
ses finales de su evolucion. Las de masa mas baja,
como el Sol, expulsan las capas externas en forma de
nebulosa planetaria, mientras que las estrellas de masa
mayor lo hacen de manera explosiva durante la fase de
supernova. Este material eyectado esta enriquecido en
atomos mas pesados que el H y el He® que se han pro-
ducido durante la nucleosintesis estelar y explosiva.
Con el tiempo este material se mezcla con el medio
interestelar circundante y la dindmica galactica hace
que el gas enriquecido se vaya mezclando con el resto
de la galaxia.

Cuando se forma la siguiente generacion de estrellas,
muchas de ellas con sus sistemas planetarios, éstas ya
tienen una metalicidad mayor que la generacion anterior,
y asi el contenido en metales del universo va aumentan-
do de acuerdo al ritmo de formacion estelar. El es una
estrella de segunda o tercera generacion.

Pero no todas las estrellas evolucionan al mismo
ritmo. Las estrellas masivas evolucionan mucho mas ra-
pidamente que las de menor masa. Por ejemplo, el Sol
tardard unos doce mil millones de afios en llegar a la
fase de nebulosa planetaria, dejando un residuo estelar
inerte como enana blanca, pero una estrella de cien ma-
sas solares vivird apenas un millén de afios, mientras que
una estrella de baja masa, un décimo de la del Sol, vivi-
ra hasta 200 veces la edad actual del universo.

Asi pues, como la produccion de atomos pesados
depende de la masa de la estrella, y el tiempo con el
que las estrellas «contaminan» con metales pesados al
medio interestelar también depende de la masa de la
estrella (es decir, de su tiempo de evolucidn), el ritmo al
que se produce la evolucion de los diferentes elementos
quimicos serd diferente, dependiendo de como se dis-
tribuya la masa de las estrellas que se forman. La fun-
cion de distribucidon de las masas de las estrellas que se
forman de una misma nube parental se denomina fun-
cion inicial de masas. Esta funcion juega, por tanto, un
papel fundamental en la evolucion del universo y su
estudio es de gran importancia. La funcion inicial de
masas tiene una forma potencial con el inverso de la
masa, de manera que, en una nube parental dada, se

9 En Astrofisica se suelen llamar «metales» a los atomos mas pesados
que el He y «metalicidad» a la abundancia de estos atomos, relativa a
la del H.
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Figura 8. Variacion con la edad de la abundancia del Fe relativa al H
(en escala logaritmica) para el sistema de cimulos globulares en la galaxia M81.

forman muchas estrellas de baja masa pero muy pocas
estrellas masivas.

En resumen, la composicidon o producto entre el rit-
mo de formacion estelar y la funcidn inicial de masas
nos proporciona el ritmo de la evolucion quimica de
una galaxia y del universo de galaxias.

A MODO DE REFLEXION

La evoluciéon nos ha dotado de unas importantes
capacidades para procesar la informacion de nuestro en-
torno, nuestra capacidad de pensar, de planear para el
futuro y ejecutar, de ser conscientes de nosotros mismos.
A lo largo de miles de afios, las culturas humanas han
desarrollado diferentes paradigmas de interpretacion del
entorno. La ciencia es, sin lugar a dudas, el mas fiable y
potente de estos paradigmas de interpretacion de la rea-
lidad. La Astronomia y la Astrofisica utilizan toda la
potencia del paradigma cientifico para estudiar la natu-
raleza, estructura y evolucidon del Universo. La relacion
del ser humano con el cosmos es muy antigua, pues
siempre hemos mirado a la boveda celeste con maravilla
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y asombro y nos hemos preguntado cudl es nuestra rela-
cion con el lejano y misterioso cosmos. Pues bien, ahora
lo sabemos. Gracias a la investigacion astrofisica, ahora
hemos dibujado un esquema global de cudl es la relacion
del ser humano con el cosmos, y este conocimiento nos
proporciona una experiencia aun mas fascinante y so-
brecogedora de nuestra herencia evolutiva cdsmica de
catorce mil millones de afios.

Se deslizo entre las suaves y reconfortantes sdbanas
y apago la luz. Una sonrisa de satisfaccion se dibujo en
su rostro mientras recordaba el éxito de la conferencia,
jcudntas preguntas habia suscitado en el publico!, jcudn
hermosas las felicitaciones recibidas! En el silencio de
su dormitorio, mientras el cansancio se iba aduefiando
de su consciencia, Maria podia oir como la sangre cir-
culaba por su cuerpo. Con cada respiracion casi podia
imaginar el oxigeno reaccionando con el hierro de la
hemoglobina...

Enrique Pérez Jiménez
Instituto de Astrofisica de Andalucia (CSIC)
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