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EL SISTEMA SOLAR

1 Sol es el corazén del sistema solar y, literalmente, todo gira

en torno a él. Es nuestra principal fuente de luz y calor, y ha
sido adorado como un dios en muchas culturas primitivas. Cuan-
do Nicolds Copérnico, en 1543, lo reconoce como el centro del
universo y a la Tierra como un simple planeta, comienza a quedar
claro el papel tnico del Sol en el sistema solar y rapidamente se
ve que las estrellas son soles o, dicho de otro modo, que el Sol es
una estrella. Son miles las estrellas que podemos observar a sim-
ple vista, pero con la ayuda de un pequefio telescopio la cantidad
aumenta exponencialmente a cientos de miles de ellas. En el siglo
x1x se demostré que el Sol es una estrella mds. Las hay mds gran-
des y mds pequefias, mds calientes y mds frias, mds viejas y mds
jévenes; no hay nada unico respecto a nuestra estrella.

La propiedad fundamental del Sol es su masa, la cual alcanza
un valor de 2 x 10*¥ gramos (un 2 seguido de 33 ceros). Este es un
nimero tan fuera de lo cotidiano que ni siquiera tiene nombre.
Para visualizarlo es mejor compararlo con la masa de la Tierra.
Se necesitarian 335.000 planetas como el nuestro para igualar
la masa del Sol. Tanto su masa, edad y composicién quimica
determinan todas las propiedades de una estrella incluyendo su
radio, su luminosidad y estructura interna, entre otros aspectos.
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El Sol posee el 99,87 % de la masa del sistema solar, cifra en la
cual reside la diferencia primordial entre el Sol (o una estrella) y
los planetas: el Sol supera entre mil y un millén de veces la canti-
dad de materia de un planeta e incluso mucho mds a los cuerpos
menores como pequefios planetas y cometas.

Durante siglos se debatié la distancia de la Tierra al Sol. Des-
de Aristarco en el siglo 111 a. C. pasando por Ptolomeo en el siglo
11 d. C., Johannes Kepler y Jean-Dominique Cassini en el siglo
xv1l, la distancia siempre se subestimé hasta que se llegé a un
valor muy cercano a 150 millones de km*.

El Sol subtiende un dngulo promedio de 31’ 59,3” cuando se
encuentra a su distancia media de la Tierra, a 149.600.000 km.
Con estos datos se puede determinar su radio lineal, que es de
696.000 km, 109 veces mayor que el radio de la Tierra. Por lo
tanto, el volumen del Sol es 1.300.000 veces mayor que el de
nuestro planeta. Con esto, la densidad media del Sol es bastante
menor que la de la Tierra, alcanzando solo 1,4 gr/cm? (la densi-
dad de la Tierra es de 5,5 gr/cm?®). La densidad del Sol depende
fuertemente de la distancia al centro; en la fotésfera es muy baja,
en cambio, en el centro supera los 150 gr/cm’.

Con los valores indicados para la masa y el radio podemos
calcular la aceleracién de gravedad en la “superficie” del Sol: re-
sulta ser 28 veces mayor que la terrestre. Esto se refleja en que
una masa que aqui tiene un peso de un kilogramo, en la “super-
ficie” del Sol pesaria 28. Imaginese, una persona de 70 kg pesaria
1.960 kg. Esta es una afirmacién puramente académica, pues ni
el Sol tiene superficie ni seria posible “posarse” sobre ella debido
a la temperatura reinante.

Por mucho tiempo la temperatura del Sol fue un gran miste-
rio. Se lo comparaba con la llama y el fuego, pero sin poder pre-
cisarse su temperatura. En el siglo xv11, con los trabajos de Cas-
sini en Francia, se dan los primeros pasos en astrofisica, pero no
existian las herramientas tedricas ni instrumentales adecuadas

4 Hoy el valor de la unidad astronémica de distancia (la distancia media al Sol) se
define como 149.597.870.700 metros, aproximadamente 499 segundos-luz. La luz
del Sol demora 8 minutos 19 segundos en llegar a la Tierra.
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para atacar el problema. Recién en el siglo X1x se desarroll6 la
termodindmica y las leyes que describen el comportamiento de
la radiacién, lo que permitié que se estimara la temperatura de
la “superficie” del Sol, la cual resulta ser de, aproximadamente,
5.800 K (grados Kelvin o absolutos de temperatura)’. A esa tem-
peratura la superficie del Sol no puede ser ni sélida ni liquida,
solo puede estar en forma gaseosa; incluso ni siquiera pueden
existir moléculas, sino solamente atomos individuales. La pre-
sién debe aumentar hacia el centro del Sol debido al peso de las
cdscaras exteriores; mientras mds adentro, mds peso, pues hay
mds cdscaras que soportar. La temperatura debe crecer hacia el
interior del Sol para proporcionar ese aumento de presion; en
modelos detallados del interior solar se obtiene una temperatura
central de 15 millones de grados. A esas temperaturas solamente
puede existir materia en forma gaseosa. Los choques entre las
particulas son violentisimos, al punto de que los dtomos pierden
la mayoria de sus electrones. La muy alta densidad de las zonas
centrales contribuyen a que los dtomos estén ionizados, pues los
nicleos atémicos se encuentran a distancias promedio menores
que la minima que les permite mantener todos sus electrones.
El interior solar es una “sopa” de nicleos atémicos y electrones
libres. E1 Sol es una gran esfera de gas incandescente, un gigan-
tesco globo de gas.

Si el Sol es una simple esfera de gas spor qué no se evapora
en el espacio? Por la misma razén por la que no se pierde en el
espacio la atmdsfera terrestre: la fuerza de gravedad. El Sol, la
Tierra y todos los cuerpos atraen a las particulas a su alrededor.
E1 Sol es una masa enorme; como hemos sefialado su aceleracién
de gravedad en la superficie es 28 veces mayor que la correspon-
diente a la Tierra. El campo gravitatorio de un cuerpo celeste
implica que es necesario tener una velocidad minima para poder

5 Laescala Kelvin de temperatura, llamada escala absoluta, usa intervalos de tempe-
ratura de un grado igual a la escala Celsius, pero el cero Kelvin corresponde a —273,15
Celsius. Por lo tanto, la temperatura Kelvin (K) est4 relacionada con la Celsius (C)
por la relacién sencilla: K = C + 273,15 o lo que es lo mismo: C = K - 273,15. La
temperatura de las estrellas siempre se mide en grados Kelvin.
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alejarse de €l para siempre. Esa velocidad, llamada “velocidad de
escape”, es de 11,2 km/s en el caso de la Tierra y de 620 km/s
para la superficie del Sol. De acuerdo con la teoria cinética de los
gases, una molécula o 4tomo en un gas se mueve con una velo-
cidad mayor si su temperatura aumenta. A 300 K, temperatura
tipica de la atmosfera terrestre, las moléculas en ella se mueven
a una velocidad menor a 3 km/s, inferior a los 11,2 km/s nece-
sarios para escapar. A los 5.800 K de los d4tomos de la atmdésfera
solar, el hidrégeno se mueve a 12 km/s, velocidad muy por de-
bajo de la velocidad de escape del Sol. Por lo tanto, los 4tomos
no se escapan de la atmésfera del Sol porque simplemente no
pueden hacerlo: su velocidad es muy baja.

La “superficie” del Sol a la que hemos hecho referencia an-
teriormente es en realidad una ilusién éptica, no existe, pues se
trata de una esfera gaseosa y como tal no tiene superficie. Pero
si miramos al Sol, por ejemplo al momento de la puesta, parece
tener un borde muy bien definido. Es cierto, pero es necesario
recordar que lo estamos viendo desde una gran distancia y lo que
percibimos es la zona de la cual la radiacién alcanza a salir; desde
mids adentro la radiacién es absorbida por las capas mds externas.
La superficie aparente del Sol es como la superficie aparente de
las nubes en la atmdsfera o como el limite de visibilidad en una
noche de neblina que hace parecer que las luces de nuestro au-
tomdvil encuentran una pared blanca a una cierta distancia. La
fotésfera es una superficie aparente causada por la opacidad del
gas de la atmésfera solar.

La cantidad de energia que emite el Sol por unidad de tiempo
fue la caracteristica solar que causé mayor desconcierto entre los
astrénomos durante mucho tiempo. Se define la constante solar
como la cantidad de energia que incide por centimetro cuadrado
por minuto sobre la superficie de la Tierra (descontando el efec-
to de la atmdsfera terrestre). La constante solar alcanza a 1,92
calorias por centimetro cuadrado por minuto (una caloria es la
cantidad de energia que eleva en un grado la temperatura de un
gramo de agua). A partir de la constante solar podemos calcular
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la cantidad total de energia emitida por el Sol en cada segun-
do de tiempo, lo cual se conoce con el nombre de luminosidad
solar. El Sol estd, como hemos dicho, a 149.600.000 km y, por
lo tanto, en una esfera centrada en el Sol, con ese radio, en cada
centimetro cuadrado inciden 1,92 calorias por minuto; entonces,
la luminosidad solar resulta ser de 9,0 x 10* cal/s. Usualmente,
la luminosidad se expresa como 3,8 x 10% ergs/s o en términos
de otra unidad de potencia como 3,8 x10* kilowatts. Esta es
una cantidad gigantesca de energia que en el siglo pasado causé
grandes complicaciones a los astrénomos, pues no se conocia
ningin proceso quimico o fisico que pudiese mantener al Sol
brillando, sin variaciones y por miles de afos, con ese inmenso
derroche de energia por segundo.

Cualquier cuerpo que esté perdiendo energia continuamen-
te estd obligado a enfriarse paulatinamente, a menos que tenga
una manera de reponer la energia que pierde. ;Se enfria el Sol?
Hay evidencias geoldgicas que indican que la cantidad de radia-
cién solar que ha recibido la Tierra ha permanecido constante
en los ltimos 3.000 millones de afos. Eso indica que el Sol se
debe haber mantenido constante a lo menos durante ese lapso
de tiempo.

Distintas mediciones coinciden en sefialar que la Tierra tiene
una edad de 4.600 millones de afios. Las teorias de formacién
del Sol y las estrellas indican que debe haberse formado simul-
tineamente con sus planetas, lo que fija la edad del Sol en 4.600
millones de afios. Hasta el siglo xx no se conocia absolutamente
nada acerca de la fuente de energia del Sol. Se sabia que si fuese
de carbén de piedra y oxigeno, la combustién de una masa tan
enorme como la del Sol, emitiendo energia a la tasa que lo hace,
solo duraria un siglo. Su edad es casi 50 millones de veces mas
larga, por lo que necesitamos una fuente de energia mucho mds
eficiente que la hulla, el petréleo o cualquier combustible quimi-
co. El Sol, definitivamente, no es una fogata.

En 1853, el fisico alemin Hermann von Helmholtz
(1821-1894) propuso que la fuente de energia del Sol era de
caricter gravitacional. E1 Sol —y cualquier estrella— al contraer-
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se disminuye su energia gravitacional y la mitad de esa variacién
se utiliza para aumentar la energia interna del sistema y la otra
mitad es radiada al espacio. El didmetro solar deberia disminuir
en 75 m por afo para producir la energia que radia actualmente.
Esto estaba muy por debajo de lo que podian detectar los ins-
trumentos del siglo x1x (el Sol disminuiria su didmetro angular
aparente en un segundo de arco en 10.000 afios). Si se calcula
la energia gravitacional total que el Sol podria haber liberado si
se inicié como una nube totalmente dispersa en el espacio, se
podria ver cudnto tiempo habria llegado a vivir con esa fuente de
energia. La respuesta es de aproximadamente 20.000.0000 afios.
Ese tiempo, inmenso comparado con el de cualquier combustién
quimica, parecié acertado durante varias décadas. Sin embargo,
al consolidarse la determinacién de la edad de la Tierra en torno
a varios miles de millones de afios, se volvié a entrar en las tinie-
blas en relacién con la verdadera fuente de energia para el Sol
y las estrellas. La edad de la Tierra logré determinarse gracias
al descubrimiento de la radioactividad; al analizar muestras de
rocas se pudo calcular la edad de ellas y de los fésiles que alli se
encuentran.

El fisico Albert Einstein (1879-1955) propuso que la masa es
una forma de energia y que existe una equivalencia entre ambas
dada por la férmula: E = mc?. De acuerdo con ella, el aniquila-
miento® de un gramo de masa produce 9 x 10% ergs (2 x 10%
calorias), energia suficiente para evaporar 13 piscinas olimpicas
con 2,5 millones de litros de agua cada una. Si en el interior del
Sol se aniquilara la materia, su masa podria producir la energia
para mantenerlo brillando por muchos miles de millones de afios,
bastante mds que su edad actual. EI Sol debe aniquilar 4.000.000
de toneladas de materia por segundo para compensar la pérdida
de energia que tiene su fotdsfera. Con eso la idea estaba lanzada,
pero tuvieron que pasar tres décadas para que se comprendiera
cabalmente el proceso de trasmutacién de materia en energia.

6 Aniquilar: Reducir a la nada. Transformar materia en energfa.
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En 1938, los fisicos Hans Albrecht Bethe (1906-2005), ger-
mano-norteamericano, y Carl Friedrich von Weizsicker
(1912-2007), aleman, propusieron en forma independiente un
mecanismo de transmutaciones nucleares que explica la produc-
cién de energia del Sol y las estrellas, el cual se denomina ciclo del
carbono-nitrégeno, que empieza con un idtomo de carbono-12
captando un protén y termina cuando se emite un dtomo de
helio-4 y un dtomo de carbono-12. El ciclo gasta 4 dtomos de
hidrégeno y produce 1 de helio; 1 carbono actiia como catalizador
de la reaccién. Posteriormente, el norteamericano Charles Louis
Critchfield (1910-1994) propuso lo que ahora se conoce como la
cadena protén-protén. El resultado neto de una serie de reaccio-
nes consiste en la fusién de 4 dtomos de hidrégeno para originar
1 dtomo de helio. La temperatura en el centro del Sol alcanza los
15.000.000 de grados, valor al cual los choques entre los dtomos
son tan violentos que todos los dtomos de hidrégeno han per-
dido sus electrones (estian ionizados). El ntcleo de un dtomo de
hidrégeno estd constituido por solo 1 protén, particula nuclear
con carga positiva. 2 protones se repelen con una fuerza eléctrica
que puede ser muy intensa a pequefias distancias; por eso, si se
acercan 2 protones en un gas, nunca llegan a chocar. Sin embargo,
a una temperatura superior a 10.000.000 de grados las velocida-
des tipicas de los protones son tan altas que esporadicamente se
encuentran violentamente 2 protones y se acercan lo suficiente
para que opere entre ellos la fuerza de atraccién nuclear, que a
distancias pequefiisimas es ain mds poderosa que la repulsién
electrosttica. Se forma asi 1 4tomo de hidrégeno pesado, 1 deu-
terio. Los nucleos de deuterio son impactados por otro dtomo de
hidrégeno para formar 1 nucleo de helio-3 (*He); finalmente, la
colisién de 2 nicleos de *He forma 1 “He, liberando 2 protones.
El resultado neto del proceso es que 4 dtomos de hidrégeno pro-
ducen 1 4tomo de helio. Como el 4tomo de helio tiene una masa
algo menor que la suma de 4 hidrégenos, esa pequena diferencia
de masa se transforma en energfa.

Cabe destacar que pese a la inmensa temperatura, la reaccién
nuclear entre dos protones en el interior del Sol continta siendo
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demasiado poco probable; millones y millones de encuentros en-
tre dos protones siguen terminando en un triunfo de la repulsién
coulombiana’. Solo eventualmente dos protones se parean, su-
perando por efecto tinel la repulsion, para producir un deuterio.
Por este motivo el Sol es un inmenso altohorno nuclear de fu-
sién autocontrolado por su fuerza de gravedad, y no una bomba
de hidrégeno. La vida media de un dtomo de hidrégeno en el
centro del Sol es de 200.000.000 de afios.

Ya sabemos que 1.000 gramos de hidrégeno puro se trans-
forman en 993 gramos de helio puro, mas 7 gramos de energia.
Entonces, la transmutacién de un kilogramo de hidrégeno pro-
duce 6,3 x 10?! ergs. Eso significa que en el Sol se estin trans-
tormando 600.000.000 de toneladas de hidrégeno por segundo,
creando 595,8 millones de toneladas de helio y 4,2 millones de
toneladas de masa se transmutan en energia. Pese a que el Sol
pierde una gran cantidad de masa por segundo, en los préximos
5.000.000.000 de afios gastard 6,7 x 10*g, €1 0,03 % de su masa
por las transmutaciones nucleares, una cantidad bastante peque-
fla para tener una influencia, por ejemplo, en las 6rbitas de los
planetas del sistema solar.

Gracias al andlisis espectral de la luz, se ha podido ir cono-
ciendo la composicién quimica de las estrellas. Robert Bunsen
(1811-1899) y Gustav Kirchhoff (1824-1887) estudiaron en el
laboratorio la emisién de luz de diferentes elementos quimicos
llegando a la conclusién de que cada elemento tiene lineas de
emisién —y de absorcién— que le son tnicas, caracteristicas
propias de cada elemento. En la segunda mitad del siglo x1x se
descubrié cudles eran los principales elementos quimicos pre-
sentes en las atmésferas estelares. Sin embargo, solo a partir de
1930 se empez6 a tener claridad acerca de la composicién qui-
mica de las estrellas y el Sol, gracias al trabajo pionero de Cecilia

7 Charles-Augustin de Coulomb (1736-1806) fue un ingeniero y cientifico francés
que descubrié una relacién inversa entre las fuerzas de atraccién o repulsién de dos
cargas eléctricas y el cuadrado de la distancia que las separa. Esta relacion, semejante
a la ley de gravitacién universal, se la designa como ley de Coulomb. Por ello, la
repulsién entre dos cargas eléctricas se la llama repulsién coulombiana.
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Payne-Gaposchkin (1900-1979), que en su tesis doctoral en
1925 demostré que el hidrégeno y el helio son los elementos
quimicos mds abundantes. La razén de esta demora fue que no
se conocia la dependencia exacta entre la intensidad de las lineas
espectrales y las condiciones fisicas del gas que las produce. Por
ejemplo, un gas muy caliente puede no absorber ciertas lineas no
porque no contenga el elemento quimico que las produce, sino
simplemente porque los dtomos estdn ionizados y no en estado
neutro. Al aclararse las leyes que gobiernan la excitacién y la
ionizacién de los dtomos se llegé a la sorprendente conclusién
de que la composicién quimica de todas las estrellas es muy si-
milar y que un 74 % de la masa es hidrégeno, un 24 % helio y el
otro 2 % esta constituido por el resto de los elementos quimicos.
El universo primigenio, en el big bang, la composicién quimica
es de un 75 % de hidrégeno y un 25 % de helio. Solo los dos
elementos quimicos mds simples son de origen primordial. La
posterior evolucién quimica de las galaxias se debe a las estre-
llas, que son las grandes fabricas de elementos quimicos pesados.
Hoy, después de 13.800.000.000 de afios solo han logrado gene-
rar el 2 % del contenido del universo.

Aun cuando un 2 % de elemento pesado es poca cosa, la masa
del Sol es tan grande que la cantidad de toneladas de elemen-
tos pesados que contiene es varios miles de veces mayor que la
masa de la Tierra entera. Después del hidrégeno y el helio, los
elementos presentes en el Sol y las estrellas son oxigeno, carbo-
no, nitrégeno, magnesio, sodio, aluminio, silicio, azufre, potasio,
calcio, hierro, etcétera. Ese 2 % de elementos pesados varia entre
las estrellas. Por ejemplo, hay algunas en que solo llega a 0,1 %,
como sucede con las estrellas de los cimulos globulares. En otras,
en cambio, los elementos quimicos pesados pueden ser algo mas
que el 2 %, pero nunca mids del 3 %. Por lo tanto, es posible afir-
mar que el hidrégeno y el helio, en proporcién de tres partes de
hidrégeno y una de helio, constituyen a lo menos el 98 % de las
masa incial de las estrellas del universo. En términos generales,
las estrellas poseen una composicién quimica que solo cambia
en la proporcién de elementos pesados, pero no en las cantidades
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Imagen del Sol tomada en el cerro La Silla, Chile,
en un eclipse, a la cual se le ha sobrepues-
to otra imagen del Sol tomada por el satélite
SOHO. Se ve la belleza de la corona y de su
campo magnético que la orquesta. CREDITOS:
ESO/P. Horalek/SOHO (NASA&ESA)/SDO (NASA).

relativas de oxigeno, carbono, calcio o hierro. En algunas estrellas
se encuentran “anomalias” de ciertos elementos, como el helio o
el carbono, pero se cree que corresponden a casos en que los ele-
mentos formados en su interior han aflorado a la superficie. Se
trata de casos donde se ha alterado la mezcla de elementos en
la atmdsfera de la estrella. Cuando se habla de una estrella “de
carbono” no se trata de una estrella compuesta solo por carbono,
sino de una en que la abundancia del elemento en su atméfera es
mucho mis alta de lo normal.

A medida que una estrella “envejece” transmutando hidré-
geno en helio, la proporcién entre ellos cambiard, pero solo el
20 % central de la masa de una estrella como el Sol estd some-
tida a condiciones de presién y temperatura tales que efectuardn
reacciones nucleares. Por ello, aunque el 100 % del hidrégeno
presente en el nicleo de la estrella se transforme en helio, el



EL SISTEMA SOLAR

27

hidrégeno seguira siendo el elemento quimico mds abundante
de la estrella en su conjunto.

El Sol rota sobre un eje lentamente, completando un giro en
unos 25 dias. No lo hace como un cuerpo rigido, girando mds
répido las zonas ecuatoriales, en solo 24,47 dias y en los polos
llega a 38 dias. Se puede decir que en promedio un giro toma
unos 28 dias. La rotacién solar es en el sentido directo, contra
reloj visto desde el norte.

En 1610 los astrénomos David y Johannes Fabricius observa-
ron manchas en la fotésfera solar. Galileo Galilei en 1611, al igual
que el jesuita Christoph Schneider, también las observé. Como
las manchas en general duran varias semanas permitieron descu-
brir la rotacién solar. Galileo disputé inttilmente la prioridad del
descubrimiento con el jesuita Schneider, sin saber que eran los
Fabricius quienes se les habian adelantado a ambos.

Transcurrieron dos siglos y el estudio de las manchas sola-
res no avanzé. A partir de 1826 el quimico de Dessau, Alema-
nia, Heinrich Schwabe (1789-1875), observé sistemdticamen-
te las manchas solares descubriendo que la cantidad de estas
variaba significativamente, siendo maxima entre 1828-1829 y
1836-1839, y minima en 1833 y 1843. De acuerdo con estas in-
vestigaciones Schwabe dedujo que el Sol tiene un ciclo cercano
a una década, resultados que publicé en 1843. Posteriormente, el
astrénomo suizo Rudolf Wolf (1816-1893) demostrd, al analizar
registros histéricos del nimero de manchas, que el ciclo solar es
de 11,1 afios, variando desde 7 hasta 17 afios. Al poco tiempo se
encontré una correlacién entre el nimero de manchas y las per-
turbaciones del campo magnético terrestre (presencia de auroras
boreales).

Edward Walter Maunder (1851-1928) de Greenwich, anali-
zando datos histéricos, encontré que no hubo manchas solares
entre 1645 y 1715. Este intervalo, conocido como el minimo de
Maunder, es un tiempo en que la temperatura de la Tierra fue
menor que lo habitual, lo que produjo inviernos particularmente
rigurosos. Diversas evidencias apuntan a una anomalia climdtica
durante dicho periodo. Sin embargo, no hay ninguna que ligue
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el ciclo solar de once afios con ciclos meteorolégicos en la Tierra,
pero si el Sol deja de presentar actividad magnética por un pe-
riodo mucho mayor de los 11 afios del ciclo solar (en el caso del
minimo de Maunder el Sol se “olvid6” de producir manchas por
casi siete ciclos) cambios en la magnetdsfera terrestre producen
cambios que disminuyen la temperatura en la Tierra. El minimo
de Maunder es conocido como la “miniera glacial”.

El Sol posee un campo magnético global, un polo magnético
en cada polo de rotacién, con lineas de intensidad de campo
magnético que los conectan, que la rotacién diferencial va alar-
gando en la direccién del ecuador (el ecuador rota més rdpido
que las latitudes heliogrificas mayores). Después de dos o tres
afos ese alargamiento hard que los tubos magnéticos se alinea-
ran con el ecuador y se rompan, apareciendo en la superficie dos
manchas de distinta polaridad magnética. Las manchas poseen
una temperatura menor, entre 3.000 y 4.500 K, que por emitir
menos luz que el resto de la fotésfera se ven negras. La presién
magnética en la regién de la mancha hace que la temperatura de
la fotésfera baje. En los dos o tres afios de méximo magnetismo
en la fotésfera hay gran presencia de manchas, asociadas a zo-
nas brillantes (ficulas), lazos coronales, prominencias y eventos
de reconexién. Las erupciones solares y las eyecciones de masa
coronal estin asociadas con las manchas. Las manchas solares
usualmente poseen dos zonas: la umbra y la penumbra. Esta ul-
tima rodea la umbra y posee una temperatura intermedia.

En el afio 1859 se registr6 en la Tierra la tormenta magnética
solar mds grande de la historia reciente, la cual se ha denomi-
nado evento Carrington. Auroras boreales se vieron no solo a
altas latitudes, como Noruega o Suecia, sino incluso en Cuba,
Colombia, Santiago de Chile y Concepcién. Los cables de te-
légrafos, que se habian instalados en 1843, sufrieron un dafno
severo, tanto en Estados Unidos como en Europa. Este tipo de
eventos contienen un evidente peligro para las comunicaciones
en la Tierra. Por tal razén, en la actualidad se observa al Sol en
forma continua para dar una alerta ante la aparicién de una eyec-
cién de masa coronal que venga en direccién a la Tierra.
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Finalicemos este capitulo del Sol sefialando algo acerca de su
vida futura. Por 4.600.000.000 de afios el Sol ha transformado
hidrégeno en helio como su fuente de energia. Se estima que ha
gastado un poco menos de la mitad del hidrégeno que puede
transmutar. En 5.400.000.000 de afios el Sol agotara su hidrége-
no, contraera su nucleo elevando con ello su temperatura central
y su densidad, y sus capas exteriores se expandirdn notablemente,
aumentando su tamafio en un factor de cien®. La fotésfera del
sol se ird enfriando y con ello enrojeciendo y este se transformara
en una estrella gigante roja. Ese proceso terminard cuando la
temperatura central del Sol se eleve desde 15 a 100 millones de
grados. Ahi se iniciard un nuevo proceso nuclear: tres dtomos de
helio se unirdn para formar uno de carbono. Esa nueva fuente
de energia le permitird al Sol alargar su vida en 1.000.000.000
de anos. Cuando agote el helio en su nicleo volverd a contraerlo,
pero no logrard gatillar nuevas reacciones nucleares. El nicleo,
muy denso, se separard de sus cdscaras exteriores que serdn arro-
jadas al espacio y el remanente serd una enana blanca que se ird
enfriando lentamente. Después de 11.000.000.000 de afos el
Sol serd una esfera muy densa, del tamafio de la Tierra (de unos
10.000 km de didmetro) y de una densidad de una tonelada por
centimetro cubico. La Tierra morird carbonizada en la etapa de
gigante roja del Sol.

8 Elradio solar que ahora es de 700.000 km llegard a valores cercanos a 70.000.000
de km. En esa expansion el Sol “se tragard” la 6rbita de Mercurio y se acercard a la
de Venus que tiene un radio medio de 108.000.000 de km. No se tragard la érbita de
Venus, pero la diosa del amor terminaré rostizada. Tampoco se tragard la érbita de la
Tierra ni a nuestro planeta, pero también lo asard, en 5.400.000.000 de afios.






Aurora boreal sobre el lago Bear, en
la base de la Fuerza Aérea Eielson,
Alaska, Estados Unidos.



