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Con esta idea, existe el LIGO (Observatorio Gravitacional por Interferometria Láser), que 

consta de tres instalaciones, dos ubicados en Hartford y otro en Luisiana, en Estados Unidos, y que 

están unidos, a manera de «L», como el interferómetro. La separación entre ellos es de cuatro 

kilómetros. Entre los problemas por ruido que afectan a este observatorio están los sismos y las 

interferencias locales. Para sopesar estos problemas y aumentar la sensibilidad de los instrumentos 

se planea para el 2012 el lanzamiento de LISA (Antena Espacial de Interferometria Láser), un 

proyecto trabajado en conjuto por la NASA y la ESA (las agencias espaciales de Estados Unidos y 

Europa, respectivamente). LISA consta de tres satélites separados entre si cinco millones de 

kilómetros. Estarán colocados a una distancia que reduzca lo suficiente los efectos por el campo 

gravitacional de la Tierra y que facilite la comunicación entre la Tierra y los satélites. 

Otros proyectos de detección son: ALLEGRO, en la Universidad de Louisiana; AURIGA, de 

la Universidad de Padua;  EXPLORER, en el CERN; NIOBE en la Universidad de Australia del 

Oeste;  y, LGRT (Laser Gravitacional Radiation Telescope) en Japón. (Lee Samuel Finn, sin 

publicar) 



VIII. CONCLUSIONES Y RECOMENDACIONES 

Con los detalles expuestos, se ha de confirmar la importancia del estudio de los sistemas 

binarios, tanto en su totalidad, en la rama de astrofísica, como en las distintas especializaciones. 

Además, se ha concentrado información básica de los sistemas binarios al mismo tiempo que se 

muestran distintas áreas necesarias para su estudio. Como evidencia de su importancia, actual y 

futura, se han mencionado proyectos importantes para estudiar distintos temas relacionados con 

las binarias. 

Los efectos de las binarias cercanas en sus componentes y su desarrollo evolutivo es una 

constante para distintos investigadores. Los efectos de acreción y la subsiguiente producción de 

rayos x también es un tema activo, más aún si se consideran los efectos magnéticos. Proyectos como 

el del observatorio espacial Chandra son de importancia para el estudio y comprensión de estos 

sistemas. 

La producción de ondas gravitacionales detectables de modo directo y confirmar su existencia 

como lo predicen las ecuaciones de Einstein es uno de los objetivos principales de distintos 

proyectos en elaboración, como es el caso de LIGO o LISA. 

Para complementar el estudio de los sistemas binarios se recomienda continuar con la 

magnetohidrodinámica que, como se mencionó anteriormente, trata la relación entre los campos 

magnéticos y la dinámica de fluidos. Otros temas de importancia serían los efectos evolutivos 

según las componentes y lo que sucede en la colisión en algunos de estos sistemas. 

También se recomienda profundizar en los sistemas binarios de rayos x;  por ejemplo, detallar 

las condiciones de los sistemas LMXRB y MXRB. Además estudiar los efectos en el espectro de un 

sistema cuya órbita esté inclinada. 
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X. APÉNDICE 

A. Constantes de importancia 

Conversiones: 

Jules-erg 

Dinas-Newtons 

1J=107erg 

ldina=0.01x10S 

Masa solar 1.989x10' kg 

Luminosidad solar 3.826x10" ergs s' l  

Radio solar 6.9599x105  km 

Temperatura solar efectiva 5770 K 

Año luz (a.1.) 9.4605x10' km 

Parsec 3.0857x1015 km = 3.2616 al 

Unidad astronómica 1.4960x108km 

Constante gravitacional G-- 6.67259x10.8  dina cm' 13  

=6.67259x10'"m1  kg' s' 

Velocidad de la luz c=2.9979x108  km s'I  

Constante de Stefan-Bolrzmann a =5.67051x10 5  erg cm' si  le 

=5.67051x10'8  kg s' le 

Constante de Boltzmann, k 1.380658x10' erg K' 
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B. Luminosidad 

La luminosidad de una estrella es la cantidad de energía emitida por segundo mientras que el 

brillo se mide en términos del flujo radiado de la estrella. Esto es, la cantidad total de energía de la luz 

que cruza un área perpendicular a la dirección de la luz. Es decir, energía por unidad de tiempo por 

área. El flujo radiado depende de la luminosidad y de la distancia. 

La luminosidad sería, por ejemplo, el consumo de un foco de 100Watts, y el brillo es lo que 

vemos, dependiendo de que tan lejos estemos de él. 

La luminosidad se determina por medio de la Ley de Stefan-Boltzmann, para una esfera de 

radio R: 

L = 	o-Te; 	 (Al) 

Donde Tcf  es la temperatura (efectiva) en la superficie de la estrella y a es la constante de 

Stefan-Boltzmann. 

C. Teorema del Virial 

Considérese una nube de partículas. Sea m la masa de una partícula. Sean x, sus coordenadas 

(x1 =x, x2=y, x3=z) y n  las componentes 	X,=Y, X}-Z) de la fuerza que actúa en la partícula. Las 

ecuaciones de Newton serían: 

d 2 
X 

12/ 	- X 
di 2  

Además: 





[m 
Vr = —GE  '  2

m 
 2 * ((x1 -x2)2 + (Y1 — y2)2  +(z1 — z2  ) 2  ) 

r12 
= GE[  ni2  *r 2

]

i2  
12 

Con las componentes B y C de la misma manera, los sustituimos en (A5): 
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Vr — GE m m
2 

 
r12 

(A6)  

Sobre todas las partículas, este es el potencial gravitatorio, U. Retomando la ecuación (A4), c 

identificando la energía cinética como T: 

I d2  (I) 
=2T+U 

2 dt 2  

Manteniendo al momento de inercia constante (estable): 

O = 2T + U 
	 (A8) 

Despejando T, y teniendo la energía total del sistema, E=T+L.I, se encuentra que: 

E = —U 
	

(A9) 
2 

Siendo esta una relación importante en la astrofísica. (Chandrasekhar, 1964) 

D. Más acerca de las estrellas de neutrones 

Dos años después de que James Chadwick descubriera el neutrón en 1932, Walter Rancie y 

Fritz Zwicky propusieron la existencia de la estrella de neutrones. También acuñaron el termino 

supernova para sugerir la idea de la transición entre una estrella normal a estrella de neutrones. Si la 

masa de una estrella normal fuera compactada a cierto volumen, los protones y electrones se verían 

forzados a combinarse para formar neutrones. Aun si esta estrella tuviera una temperatura efectiva de 

50,000 K, debido a su pequeño radio su luminosidad seria menor a la del Sol. 

(A7)  
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El fin de una estrella normal de 6 masas solares o más comienza cuando consume su 

hidrógeno, expandiéndose y conviniéndose en una gigante roja. Para este instante, el núcleo es muy 

denso, dejando varias masas solares concentradas en unos cientos de kilómetros de radio. El núcleo 

llega a una etapa en que fusiona el silicio, conviniéndose en hierro, donde ya no puede fusionar más, 

reduciendo así la presión interna, provocando el colapso gravitacional. El radio alcanzado puede ser 

de 15 kilómetros, fusionándose los electrones con protones; la estrella se mantiene por la presión de 

degeneración de los neutrones, que también obedecen el principio de Pauli. 

Una estrella de neutrones tiene, como mínimo, 1.4 masas solares, el límite de Chandrasekaar. 

Una de estas estrellas con 1.4 masas solares contendría aproximadamente ir neutrones, contenidos 

por la atracción gravitatoria y soportada por la presión degenerativa del neutrón. 

El interior de una estrella de neutrones puede consistir de varias capas. En el centro se 

tendrían superfluidos de protones y neutrones, seguido de un manto de superfluido de neutrones de 

distinta densidad. Mientras que en el exterior habría una capa constituida de hierro y electrones. 

Una de las características importantes de las estrellas de neutrones es que tienen campos 

magnéticos de gran intensidad. Las líneas de campo magnético en una esfera se conservan después del 

colapso, y la «densidad» de líneas encerradas en la esfera aumentará. De esta manera el flujo 

magnético, dal = B • dA, es: 

B,4nle = B 1.4n-R 2f 	 (A10) 

De donde es evidente que, al tener un radio final mucho menor al inicial, la intensidad de 

campo magnético ha de aumentar. Suponiendo un valor inicial de 5x108Gauss, la intensidad final ha 

de ser del orden de lOtauss. 

La luminosidad de una estrella de neutrones de 1.4 masas solares, con una temperatura 

superficial de 106K, es, por medio de la Ley de Stefan-Boltzmann, 7.13x1012ergs s'. Aplicando la Ley 

de Wein: 

A l 1) 
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2* T = 2.898x10-3 m K 

Donde 	es la longitud de onda. Una estrella de neutrones emitiría longitudes de onda de 

29 A (1 A =10.10m), dentro del rango de los rayos x. 

E. Clasificación de Harvard y Diagrama de Hertzsprung-Russell 

En 1817, J. Fraunhofer concluyó que distintas estrellas tenían distintas líneas espectrales. De 

esta manera se empezó a hacer una clasificación según las líneas espectrales, más específicamente en 

las líneas de absorción de hidrógeno presentes en los espectros. Esta clasificación se realiza en 

Harvard, donde se hace una nomenclatura que va de mayor a menor: O, B, A, F, O, K, M. Estas 

cuentan con subdivisiones numéricas de O a 9. Por ejemplo, una estrella podría ser B5, está tan cerca 

de ser B como de ser A. El Sol es de tipo G; de hecho, las estrellas amarillas semejantes al Sol son G. 

Distintos compuestos tienen distintos espectros, conociendo los efectos de la variación de la 

temperatura en estos, por medio de la ley de desplazamiento de Wien, se puede hacer una 

comparación de las líneas observadas en una estrella. De esta manera, no sólo se sabe que compuestos 

están presentes en su superficie, sino a qué temperatura se halla. Un paso tanto o más importante lo 

hicieron Ejnar Hertzsprung (danés) y Henry Russell, en Princeton. De manera independiente llegaron 

a la relación entre la clasificación espectral, la temperatura y luminosidad, valiéndose de la ley (le 

Stefan-Boltzmann: 
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y con simetría esférica. Los índices latinos denotan, a menos se indique lo contrario, componentes 
espacio tiempo (0,1,2,3) 

El hecho de introducir una perturbación a la métrica plana, es decir, gal,=nab+hal„ donde n„[, es 

la métrica de Minkowski y ha, ¡ <<1, en la ecuación de Einstein para el vacío y desarrollarla nos lleva 

a una ecuación de onda sobre la métrica: 

nn'a bh=011=0 
	

(A13) 

Donde E Es el operador d'Alembertiano, y en  indica derivación parcial respecto a xa. En 

coordenadas rectangulares: 

❑ = aaaA=a5v2 

Donde V2  es el Laplaciano en coordenadas rectangulares. 

Con Oh se puede concluir que los efectos gravitacionales se propagan como ondas y que tienen 

velocidad finita, especificamente, la de la luz. 

G. Momento cuadrupolo y radiación gravitacional 

Considérese una partícula positiva colocada en el extremo de un resorte que está anclado a un 

objeto muy masivo, sin carga, como en la figura 11: 

Fig. 11. Conceptualización del dipolo simple. 

Este es un radiador eléctrico de dipolo simple. Conforme oscila constituye un dipulo 

cambiante, produciendo ondas electromagnéticas. El momento de dipolo de este sistema es ex, e es la 
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carga y x es el desplazamiento. Un dipolo de masa consistiría de una única masa. Esta consideración 

tiene un detalle a tomar en cuenta: el objeto al cual está anclado el resorte ya no es ignorable (M>m). 

Cuando el resorte se contrae jala la partícula a la izquierda, pero también intenta mover el objeto 

pesado a la izquierda. Por ser más pesado, su mayor inercia le impide moverse demasiado. Y si se trata 

de disminuir en lo posible su movimiento habría que aumentar su masa, pero con esto también 

aumentaría su gravedad. De esta manera, la acción gravitacional anularía el momento de dipolo de la 

masa pequeña en movimiento; el centro de masa no se acelera. 

Considérese un sistema como el de la figura 12: 

huunisounwnr• 

Fig. 12. sistema masas — resorte para 
ilustración del cuadrupolo. 

Este sistema está formado por dos masas unidas por un resorte. Este es un cuadrupolo, donde 
cada una de las masas actúa como un dipolo. A primera aproximación los efectos gravitatorios de un 

dipolo oscilante anula al otro, pero debido al tiempo requerido para que estos efectos se propaguen a 

lo largo del resorte, hay un desfase que hace que no se anulen. El sistema irradia ondas 

gravitacionales como resultado de este cuadrupolo. 

Como se comentó anteriormente, la ecuación lineal izada de Einstein conduce a una ecuación 

de onda. Su solución, de la perturbación del espacio-tiempo, está relacionada con la segunda derivada 
respecto al tiempo de los momentos de inercia. Estos procedimientos se encuentran ampliamente 

descritos en Hartle. La potencia irradiada depende de la tercera derivada de los momentos de inercia 
respecto al tiempo, con un factor de 1/5 y promediada en un periodo (donde se obtiene un factor de 

1/2), está definida como: 

G 
)90" = 5 cs 

(A14) 

Supóngase se tiene un sistema binario con masas iguales M, separadas a una distancia R y 

frecuencia orbital w. Las componentes (x,y) de su posición son: 

x = R cos(a)t) 

y = Rsen(co I) 
(A15) 
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Los momentos de inercia de este sistema, 	son: 

I „, = MR 2  cos 2  (tul) 

Iyy = MR 2  sen 2  (wt) 

Ixy = Iyt  = MR 2  cos(t l)sen(tirt) 

O también: 

I = 2MR2L 	
cos 2  (u 1) 	sen(z t)cos(u 

De (A14), se obtiene: 

128 ,2R4 6 

5  c5  

Que al realizar un análisis dimensional se obtiene: 

kgm  24 1 M 3 	1 	kg • m 2 	ergs 

s' kg • s 2  m 5  

Que son las unidades de potencia. Por ejemplo, la potencia, usando (A18) emitida por un 
sistema con masas iguales de 1.5 masas solares, período de 0.79 s, con una separación de 1.5x10 3 km 
sería del orden de 1E/40ergs/s. 

La energía en un sistema de masas iguales, M, separadas por una distancia R es: 

1 	1 
E = — Mv 2  + — Mv GM22 

2 	2 	2R 

De la ecuación de Newton: 

M
V 2  GM2  

	

— 	 
R (2R)2  

2 GM 

	

y = 	 
4R 

Esta última en (A19) se obtiene: 

sen(uut)cos(tut) 	sen2  (un) 

(AM 

(A l?) 

(A18) 

(A19)  

(A20)  

1 GM 2  
E — 	 

4 R 
(A21) 
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