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RESUMEN

En este trabajo se hace una revisidn de la aplicacidn del concep
to de agujerc negro a diversas dreas de la astrofisica. Los modelos que
usan esta idea estin relacionados con dos ramas de la astrofisica fundamen-

talmente: a) La "muerte" de estrellas masivas por colapso gravitacional.
En este caso, se habla de la formacidn de agujeros negros de masas estela-
res (10-20 M ). La deteccifn de este tipo de objetos se plantea a través

delestudio dé sistemas binarios de rayos X. b) Las llamadas galaxias con
"niicleos activos" y, como caso extremo, los cuasares. En este caso, el mo
delo gue puede explicar la generacibn de las enormes energias observadas
asi como otras propiedades de manera mds adecuada, plantea la acrecidn de
material a un agujero nedro supermasivo (10%-10*°M ) en el centro. El pro-
} ; : @ . .

blema del origen de este tipo de agujeros negros estd relacionado con la
cosmologia.

ABSTRACT

Tn this review we shall concentrate on the application of the
concept of black hole to different areas in astrophysics. Models in which
this idea is involved are connected with basically two areas in astrophysics:
a) The "death" of massive stars due to gravitational collapse. This pro-
cess would lead to the formation of black holes with stellar masses
(10-20 M ). The detection of these kind of objects is in principle
possible, by means of studying the so-called X-ray binary systems. b) Active
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nuclei of galaxies, including quasars as an extreme case. In this case,
the best model available to explain the generation of the enormous amounts
of energy observed as well as several other properties, is accretion into a
supermassive black hole (10°-101°M ) in the center. The problem of the
origin of such black holes is related to cosmology.

1. INTRODUCCION

Mucho interés han despertado en los (iltimos afios los 1llamados "agu
jeros negros'': cuerpos cbsmicos tan densos y compactos que su campo gravita
cional no permite que nada, ni siquiera la luz, se escape de ellos.

El concepto de agujero negro aparece aun en el marco de la fisica
clédsica y, de hecho, fue a fines del siglo XVIII cuando Laplace consider6
por primera vez la posibilidad de su existencia. La idea es muy simple: la
velocidad de escape de una estrella o un planeta de masa M y radio R es

1
v = (2aW/R)* . 1)
esc
Si el radio de la estrella es menor que un radio critico
e - 2M/c?, (2)

la velocidad de escpae resulta ser superior a la velocidad de la luz, c.
Un cuerpo de radio menor que r_ no dejaria escapar la luz de su superficie
y no podria detectarse mis que por el efecto de su campo gravitacional sobre
cuerpos cercanos a él.

Si medimos la masa de una estrella en masas solares, este radio

critico resulta ser aproximadamente

rg = ZMka . (3)

(Existen tales objetos en el Universo? Aln no se puede responder categbri-
camente a esta pregunta, pero en los (ltimos afios se han acumulado muchas
evidencias a favor de la existencia de los agujeros negros. Se cree que
las estrellas mis masivas terminan sus dfas transformindose en tales obje-
tos, y que existen gigantescos agujeros negros en los nficleos de los cuasa-
res y de muchas galaxias.

En la seccién 2 del presente articulo se esbozan, de manera muy
somera, algunas de las ideas bAsicas que dan lugar al concepto de agujeros
negros a partir de la relatividad general. La seccién 3 trata de cbmo pue
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den formarse agujeros negros por el colapso gravitacional de estrellas, y la
seccibn 4 trata de la generacién de energia y cémo detectarlos. Finalmente,
la seccibn 5 trata de la posible existencia de agujeros negros supermasivos

en el nGcleo de las galaxias y cuasares.
2. RELATIVIDAD GENERAL Y COLAPSO GRAVITACIONAL

Los agujeros negros sélo pueden estudiarse rigurosamente en el
marco de una teoria relativista de la gravitacién, como es la teoria de la
relatividad general de Einstein., Esta teoria es una generalizacién de la
relatividad especial que incluye los fenbmenos gravitacionales; su fundamen
to matemitico es la geometria de Riemann.

En la teoria de la relatividad especial se puede definir la seudo-

distancia (infinitesimal) entre dos puntos-eventos como
ds? = ~GAdt? +efi? + A2+ J2% (4)

Esta distancia es invariante frente a transformaciones de Lorentz (es decir
ds' = ds).

Para tratar los fendmenos gravitacionales, Einstein tuvo la idea
de sustituir la férmula (4) para la seudo-distancia por una mis general:

3
ds? = § , g ax%xP (5)

o B=0 o
donde x°, x*, x?, x* son cuatro coordenadas arbitrarias (x° es una coordena
da temporal) y Byg ©S el 1lamado tensor métrico. lLa férmula (5) define 1la
métrica de un espacio de Riemann, que es la generalizacién a un nfmero arbi
trario de dimensiones de una s'perficie curva (4 dimensiones en el caso con
siderado).

En la teoria de la relatividad general, el movimiento de una par
ticula se interpreta como un movimiento geodésico (de longitud minima) en
un espacio-tiempo cuivo.

En fisica clésica una distribucién de masa dada por una densidad

0, produce un potencial ¢ que satisface la ecuacién de Poisson:
V¢ = 4nGp . (6)

Einstein encontré en 1915 la generalizacién de esta ecuacibn en la forma:
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. - 81G
R~ Ty F L (7

L
c
donde RaB es el 1lamado tensor de Ricci, que se construye a partir de segun

das derivadas del tensor métrico gaB’ R es la traza de R 8 ¥ T . 6és el ten
4 L

aB

sor de energia-momento que aparece en relatividad especial. En el vacio,

donde sélo hay campo gravitacional, se tiene que T g = 0 y la ecuacién de
o

Einstein (7) se reduce a la de laplace:
72¢ = 0 ’ (8)

La ecuacién de Einstein es en realidad un conjunto de 10 ecuacio-
nes en derivadas parciales para las 10 componentes de gaB' Evidentemente,
no se puede encontrar una solucién general, pero si se pueden resolver las
ecuaciones en algunos casos en que las simetrias del problema conducen a
simplificaciones importantes de las mismas.

Poco tiempo después de que Einstein publicb su teorfa,
Schwarzschild(l) encontrd, en 1916, una solucién exacta de la Ec. (7) para
el vacio (TOlB = 0) que corresponde al campo gravitacional externo de una
distribucién esféricamente simétrica de masa. La solucién de Schwarzschild

es (en coordenadas esféricas)

[ _
ds? = -[1 " %ﬁ'—“chZdtQ e - %914] Yr? + r2(de? + sen?edp?) . (9)

Lo primero que llama la atencién en la Fc. (9) es la existencia
de un radio critico, que a partir de ahora llamaremos radio gravitacional o

de Schwarzschild,

CZ
vy que, por una curiosa coincidencia, es exactamente el mismo que aparecid
en la hipbtesis de Laplace mencionada anteriormente.

Cuando r>>T , la métrica se reduce a un espacio plano (no hay
campo gravitacional); ge dice que el espacio es asint6ticamente plano.

Aparentemente, la métrica de Schwarzschild es singular en T = 15,
pero esta singularidad es ficticia pues se puede eliminar por uma transfor
macién de coordenadas adecuadas. la {inica singularidad real esti en T = 0.

Para una estrella cuyo radio R,, excede T la métrica (9) descri
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be su campo externo, mientras que en el interior es vilida otra métrica,
Sin embargo, si R, es menor que rg, aparece un fenbmeno curioso. lLa linea
de universo de un fotén que se mueve radialmente (es decir, g = const,

¢ = const.) satisface la condicién ds? = 0 y, por lo tanto, de la Ec. (9)
resulta que

cg-:—_=:[1—§%]-l . (10)

Es fAcil ver (Fig. 1) que mientras r >>rg, los fotones tienen lineas de uni
verso a 45° en el plano (ct, r), pero a medida que nos acercamos a rg, es-
tas 1lineas se van cerrando, hasta que un fotdn emitido desde r = rg ise que
da pegado a la superficie r = rg y no se puede escapar!: el cono de luz se
ha cerrado totalmente. Para r< rg, el cono de luz se vuelve a abrir, pero
T es una coordenada temporal y t espacial debido al cambio de signo de g,
Y g,,. Un cuerpo masivo cuyo radio es menor o igual que su radio gravita-
cional no puede emitir luz -ni ningfm otro objeto- y es lo que se llama
un agujero negro. La superficie definida por r = r se llama "horizonte

de eventos'. Es importante notar que la singularidad real r = 0 se encuen

tra dentro del horizonte y no puede verse desde el exterior.
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Fig. 1. El cono de luz en la métrica de Schwarzschild.
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Poco después de que Schwarzschild encontrara su métrica,
Reissner[z) (en 1916) y Nordstrém(s) (en 1918) descubrieron otra solucién
con simetria esférica que representa el campo gravitacional de un cuerpo
con masa M y carga Q. Es realmente sorprendente que después de
Schwarzschild, y de Reissner y Nordstrdm, pasé casi medio siglo hasta que
se descubrié una nueva solucién de las ecuaciones de Einstein que represen
te un agujero negro. Fue en 1963 cuando Roy Kerr(4), campedn neozelandés
de bridge, encontré una métrica que describe un agujero negro en rotacién.
La métrica de Kerr, en las llamadas coordenadas de Boyer y Lindquistts),
tiene la forma

2 2
ds? = - -‘5-2 (dt - a sen®6dg)? + & dr? + p’de? + f’-*?-rf_-?. [(r2+a?)d¢-adt)]?,
? 2 (11)
donde
p2=r? + a%cos?® y A=71?- 2Mr+a? ; (12}

My a son constantes (usamos unidades tales que G = c = 1 para aligerar la
nntacién*. M representa la masa y a.elnomento angular por unidad de masa
del agujero negro(ﬁ). Cuando a = 0, la métrica se reduce a la de
Schwarzschild.

La singularidad de la métrica de Kerr no es un punto, sino un ani

110 de radio a en el plano 6 = m/2; si M> |a|, la métrica tiene dos horizon

tes definidos por
r=r, =Mt/M - a? ” (13)

4

En 1965, Newman et ai.(7) encontraron una generalizacién de la
métrica de Kerr correspondiente a un agujero negro con masa M, momento an-
gular aM y carga Q. la métrica de Kerr-Newman tiene la misma forma que
(11), excepto que

Con esa convencidn, la distancia y el tiempo se miden en unidades de ma-
sa, y la velocidad es adimensional. Para recuperar unidades usuales,
multiplique una longitud por G/cz, un tiempo por G/c? y una velocidad
por c.
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AzT?- Mr+a?+ Q2 . (14)
Dicha métrica se reduce a la de Kerr cuando Q = 0, y a la Reissner-Nordstrém
cuando a = 0. Sus dos horizontes estdn en

r, =M:/M? - a?-Q%,

3. LA GRAVITACION Y LA MUERTE DE LAS ESTRELLAS

En la plenitud de su vida las estrellas se encuentran en equili-
brio gracias a la presién que se produce como consecuencia de las reaccio-
nes nucleares que ocurren en su interior. Esta presién contrarresta la gra
vedad estelar. La muerte de una estrella llega cuando el combustible nu-
clear se agota y la estrella es incapaz de generar energia. La estrella (o
lo que queda de ella después de varios procesos de eyeccién de masa) se en
fria, se apaga, y se contrae bajo la accién de su propio peso. Su tamafio
disminuye y su densidad aumenta.

A principios de los afios 20 se conocian tres estrellas de muy ba
ja luminosidad y de un color claramente blanco. La mis ilustre de ellas
era la compafiera de Sirio (sistema doble o binario en el cual es posible de
terminar las masas de las estrellas). De su luminosidad y tipo espectral
se deducfa un radio de aproximadamente 20,000 km, el cual resultaba sorpren
dentemente pequefio para una estrella cuya masa es tan grande como la del
Sol. Peor a(n, esto implicaba una densidad de la materia en la estrella de
unos 60,000 g/cm®.

Varios astrénomos de la época, entre ellos Walter S. Adams y Sir
Arthur Eddington, dedujeron, correctamente, que estas estrellas se encontra
ban en una etapa de su evolucién muy avanzada, de hecho estaban "agonizando"
Al enfriarse para siempre, radiaban al espacio sus (iltimas reservas de ener
gia, y sus pequefas dimensiones y elevadisima densidad se explicaban como
consecuencia de la contraccién gravitacional que habian sufrido.

Unos cuantos afios mis tarde, en 1926, Fowler (8 aplicé las re-
cién descubiertas leyes de la mecdnica culntica al estudio del estado de
la materia en estas estrellas 1lamadas enanas blancas.

Los electrones en una enana blanca forman lo que se conoce como
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un "gas degenerado de electrones'. La presién que ejerce este '"gas' se de
be al principio de exclusién de Pauli y la relacién entre presibén y densi-
dad, derivada de la estadistica de Fermi-Dirac, es muy diferente a la que
se obtiene en el caso clidsico (en particular, no depende de la temperatura).
la relacién (o ecuacién de estado) encontrada por Fowler, permitfa que cual
quier estrella (de cualquier masa) alcanzara el estado de degeneracién al
final de su vida. La presibén de degeneracién es siempre suficiente para
sostener a la estrella contra la contraccién gravitacional. la teorfa de
la evolucién estelar parecia terminada.

En 1930, Chandrasekhar, un joven estudiante hind(i, se dio cuenta
de que, en las condiciones de las enanas blancas, era necesario tomar en
cuenta no sdlo efectos cufnticos sino también relativistas.
Chandrasekhar(g) encontrd que, al tomar en cuenta dichos efectos, la ecua-
cién de estado indicaba una configuracibén estelar diferente de la descrita
por Fowler (por ejemplo, el indice politrépico resultaba ser 3 en lugar de
3/2 y, ademis, que la masa total de la configuracién quedaba determinada de
manera (nica por algunas constantes atémicas y el peso molecular medio, y,
del material estelar).

En el caso relativista existe un valor especifico de la masa para
el cual la fuerza de presibn y la de gravedad estén en equilibrio. Para ma
sas mayores que este valor critico, la fuerza gravitacional siempre serd ma
yor que la fuerza de la presibn de degeneracién (independientemente del
radio).

Un cAlculo preciso revela que la masa critica es de 1.44 MG (ma-
sas solares); este valor se denomina 1fmite de Chandrasekhar. La existen-
cia de este 1imite implica que no todas las estrellas pueden alcanzar la
configuracién estable de las enanas blancas. En los casos en que la masa
de la estrella sea mayor que 1.44 M0 en el momento de la contraccién final,
la fuerza de la presién no serfd suficiente para contrarrestar la gravita-
cibn y la estrella seguird contrayéndose.

En 1932 Chandrasekhar escribid "...no es posible avanzar en la
comprension de la estructura estelar, sin antes poder responder la siguien
te pregunta fundamental: dado un conjunto confinado de electrones y nicleos
atémicos, ¢qué sucede si se comprime la materia indefinidamente?"

A pesar de las fuertes criticas que recibié la teoria de
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Chandrasekhar en los afios 30, sobre todo por parte de Sir Arthur Eddington
(1935)(10), la pregunta formulada por Chandrasekhar no quedé en el aire.
En 1932, el fisico soviético L. Landau predijo que el colapso gravitacional
de uma estrella con masa mayor de 1.4 N%, debia llevar a "una densidad de
la materia tan alta, que los nficleos atémicos en contacto formarian un so-
lo y gigantesco nﬁcleo"(ll). Sélo unos meses después se descubri6é una nue-
va particula: el neutrén(lz). Al afio siguiente los astrbénomos Baade y
Zwicky(ls) identificaron un nuevo tipo-de objetos astronémicos que llamaron
supernovas, inventaron el concepto de '"estrellas de neutrones" y sugirieron
que

",.. las supernovas representan la transicidn de estrellas normales a

estrellas de neutrones que estdn formadas -en su estado final- de

neutrones extraordinariamente comprimidos entre si".
El primer cdlculo detallado de la estructura de una estrella de neutrones
fue hecho, en 1939, por Oppenheimer y Volkoff(14), quienes demostraron que
para estrellas con masas mayores que el 1imite de Chandrasekhar, es posible
encontrar también una configuracién estable en la cual es la fuerza de la
presién de degeneracién de los neutrones la que puede balancear la fuerza
de gravedad y detener la contraccién.

Pasaron mis de 30 afios desde que se predijo la existencia de las
estrellas de neutrones hasta que se descubribé la primera. En 1967, una es-
tudiante de doctorado, Jocelyn Bell, descubrib el primer "pulsar"(ls). Al
afio siguiente, el astrofisico inglés Go1d (16) propusé la idea de que los
pulsares son estrellas de neutrones que rotan sobre su eje muy répidamente.
Poco después, en 1969, Cocke et a£.(17) descubrieron que la estrella identi
ficada por Baade(lg) y Minkowskyclg) como el remanente de la estrella que,
al explotar, origind lo que hoy se conoce como la Nebulosa del Cangrejo, es
un pulsar; confirmindose asi la conexién entre las explosiones de superno-
vas y la formacibén de estrellas de neutronmes.

Hoy en dia se conocen mis de 300 estrellas de neutrones y sus ca-
racteristicas generales (deducidas de datos observacionales y modelos) son
las siguientes: su radio es de unos 10 km, y la densidad central, p_, es
de 2.8x10%*g/cm® (imayor que la densidad nuclear!). El campo magnético su
perficial es de n10'?gauss. Estas estrellas tienen una corteza sblida de
n1 km de profundidad, por debajo de la cual el interior es liquido con pro
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piedades de superfluido.

El estudio de la estructura interna de las estrellas de neutrones
es de gran interés, no s6lo por el estudio mismo de las propiedades de la
materia superdensa, sino, esencialmente, para determinar cufl es el 1fimite
de masa (anilogo al de Chandrasekhar) para lograr el equilibrio hidrostéti
co gracias a la degeneracién de los neutrones. Para ello debemos conocer
la ecuacién de estado, P = P(P), de la materia de neutrones. Los primeros
estudios de la estructura de la materia en condiciones de densidades extre
mas fueron hechos por Cameron(zd)y Ambartzumian y Saakian(ZI). En la act;g
lidad, la estructura de la materia en una estrella de neutrones se entiende
razonablemente bien sélo hasta la densidad nuclear, o, , (ver, e.g., Ref.
22) a partir de la cual la corteza se disuelve. El estudio de la materia a
densidades mayores que Py y la ecuacién de estado correspondiente se ha en-
caminado esencialmente en tres direcciones:

a) Condensacién de piones
El interés astrofisico en esta teoria proviene del hecho de que la con-
densacién de piones estimula el enfriamiento por neutrinos de las estre
1las de neutrones y, ademis, puede provocar la solidificacién de la ma-
teria a p > 0y Los célculos indican(23) que la condensacién de piones
en las estrellas de neutrones deberza producirse a p " Zpo.

b) Teorias de campo y "estado anormal" de la materia
A densidades mucho mayores que 0, las nubes de mesones que rodean a
los nucleones se traslapan, de modo que la descripcién en términos de
particulas separadas (neutrones, protones, etc), via fuerzas entre dos
Cuerpos, ya no es vé1ida %)

Lee y Wick(ZS} propusieron un posible estado de la materia llamado "es

tado anormal". Su posible aparicién en materia neutrfnica pura fue con

siderada por primera vez por Killman y Moszkowski(ZG).

Analizando las diferentes ecuaciones de estado que se obtienen
mediante estas teorias, se encuentra que la masa mixima de una estrella de
neutrones, Mmax’ aun cuando depende de la ecuacién de estado, en ningimn ca
so es mayor de 3 MG.

Todos los cllculos de modelos de estrellas de neutrones menciona

dos se han hecho a partir de la ecuacién de equilibrio hidrostdtico de

*"abnormal state"
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Tolman-Oppenheimer-Volkoff, que se obtiene en la relatividad general. Es
decir, bajo la suposicién implicita de que esta teoria es la que describe
la gravitacién. En realidad, la masa limite depende de la teoria misma de
la gravitacién. Para el caso de la teoria de la relatividad de Einstein,
Rhoades y Ruffini(27) demostraron que esta teoria pen se implica la existen
cia de una masa limite (ver también Ref. 28) independientemente de la ecua
cién de estado. Esta masa es de 3-6 MG (dependiendo de ciertas restriccio
nes adicionales).

Se han hecho célculos de la masa 1imite con otras teorias de la
gravitacién (para diversas ecuaciones de estado), por ejemplo, la de Brans-
Dicke (29) y otras (ver Ref. 30, asi como otras ahi citadas). Los valores
de la masa limite obtenidos mediante otras teorias no discrepan demasiado
de los predichos por la teoria de Einstein, con excepcién de los resultados
de Saakian(31) (52)

c) Materia hecha de quarks

y Mikelsen

Es posible imaginar que cuando la materia se comprime lo suficien
te para que los nucleones se '"toquen" entre si, la interaccién entre
ellos provoca una tranéicién de fase que da origen a materia de quarks.
Esta seria un 1iquido de Fermi degenerado cuyos constituyentes serian
bisicamente los quarks de los cuales estaban hechos los nucleones(ss).

Se calcula que la densidad a la cual puede ocurrir dicha transicién es

algo mayor que Py

Una posibilidad interesante, que se ha explorado recientemente,

es la de la existencia de una tercera rama estable de estrellas frias
(ademAs de las enanas blancas y las estrellas de neutrones): las "estrellas
de quarks". La densidad central de estas estrellas seria mayor que la de
las estrellas de neutrones y la fuerza que deberia balancear a la gravedad
seria la de la presién de degeneracién de los quarks(34}. Este es un pro-
blema abierto pues ni siquiera se comprende cabalmente el confinamiento de
los quarks a bajas densidades, ni se ha establecido con precisién la fuerza
de las interacciones quark-gluon., Sin embargo, de los primeros modelos de
estrellas de quarks(ss’sﬁ)
te un 1imite de masa. Este limite es de 6 M (el valor exacto depende de

, ya resulta claro que también en este caso exis

la ecuacibn de estado). No sabemos si existen las estrellas de quarks.
Tampoco sabemos si después de la explosién de una supernova puede quedar un
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remanente estelar de 6 Mé o mis. Pero si la respuesta es afirmativa, estas
configuraciones no ofrecen la alternativa de un final estable (de equili-
brio) para los remanentes estelares cuya masa sea mayor de 6 M, al momento
de iniciarse la contraccién final, Tampoco para aquellas estrellas masivas
que no explotan como supernovas (posibilidad que no podemos excluir, dado
el poco conocimiento que tenemos de los procesos que detonan dichas explo-
siones.

4Qué sucede con los remanentes estelares muy masivos? No existe
en la naturaleza ninguna fuerza capaz de detener su colapso gravitacional.
Al enfriarse, la materia se comprime infinitamente y no hay ninguna ley que
les impida comportarse de manera ''tan absurda"(loj. Cuando su radio sca
igual al radio de Schwarzschild, se convertirin en agujeros negros, y lo
que le suceda finalmente a la materia es indescriptible en términos de la

fisica.

4. SISTEMAS BINARIOS DE RAYOS X Y DISCOS DE ACRECION,
CYG X-1 ((UN AGUJERO NEGRO?)

Una de las consecuencias mis importantes del descubrimiento de
las estrellas-de neutrones y del 1imite de masa para su estabilidad, fue el
enfocar la atencién de la astrofisica hacia la blisqueda de los agujeros ne
gros.

Zeldovich y Guseynov(37} sefialaron, en 1966, por primera vez, el
camino para buscar los invisibles agujeros negros a través de su presencia
en sistemas binarios. Ya antes, Salpeter{ss) (1964) ¥ Zeldovich(Sg) (1964)
habfan sefialado la importancia del fenbémenc de acrecibén de material interes
telar, o proveniente de estrellas vecinas, hacia un objeto colapsado debido
a su intenso campo gravitacional. Desde el punto de vista observacional,
la importancia reside en la gran cantidad de energia que es capaz de gene-
rar este proceso. En particular, la presencia de un objeto colapsado en un
sistema binario favorece la acrecibn de material proveniente de la estre-
1la companera.

Una manera estindar de describir un sistema binario es mediante
el modelo de Roche (ver e.g., Ref. 40). Si una de las estrellas -llamémos
le la primaria- llena fisicamente el 1ébulo de Roche, el material de su at
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mésfera puede fluir por el punto interior de Lagrange hacia la otra estre-
1la -la secundaria- y el momento angular de la materia transferida origina
que se forme un disco alrededor de la estrella secundaria. Este disco se

llama de acrecién. Ya en el caso clésico (no relativista) podemos obtener
resultados significativos de la teoria de los discos de acrecién.

Si ¢ es el potencial gravitacional, la Iuminosidad emitida por el
disco, L, serd ~dM (donde M = dM/dt es la tasa de acrecién). En esta apro-
ximacién newtoniana, Lo @R ™' (R es el radio del disco).

En unidades solares:

M/Me . M/M@
T 1s 5. 53107 M y T 107°K (15
® K?ﬁ@ R7R@ ?

donde M esta en unidades de N% afio” .

Podemos explicar esta aproximacién a las enanas blancas, cuyos pa
rimetros tipicos son {M/M@)/(R/R@)ajlo, y obtener una temperatura y una lu-
minosidad del disco de T~10°°K y L/L 100 cuando Mn 2x107" M_ anio™ *(*1),
Si M/R fuese <10 (como es el caso de las estrellas ordinarias no colapsadas),
la temperatura del gas no seria lo suficientemente alta para producir la ra
diacién X,

Consideremos un disco delgado, es decir h<<R (h es la altura del
disco y R su radio)., Usaremos coordenadas cilfindricas polares: (R, ¢, Z).
Se puede suponer en una primera aproximacifén que las velocidades son keple-
Tianas CVu:R_%). ‘

En el plano Z=0, el equilibrio del disco esti dado por el balan-

ce entre las fuerzas gravitacional central y la fuerza centrifuga:

VIR = do/dR (16)

donde v es la velocidad circular.

En el disco, las velocidades dependen de R y, por lo tanto, hay
rotacién diferencial. Esta variacién de la velocidad a lo largo de la di-
reccién perpendicular al movimiento produce un esfuerzo de deformacién cor
tante (shean). Capas adyacentes del gas se deslizan una con respecto a la
otra, produciéndose una friccién en el plano de contacto entre las capas
que tiende a frenar el movimiento. Este proceso disipativo se debe a la

viscosidad cinemitica.
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Si definimos:
A = RdQ/dR,
donde 9 es la velocidad angular, y si el disco tiene una densidad superfi-

cial z(R,t), la fuerza viscosa por unidad de longitud alrededor de la cir-

cunferencia de un anillo del disco seri
VEA,

donde v es el coeficiente de viscosidad cinemitica.
La ecuacién del momento angular para un disco alrededor de una es

,(42)

trella de radio R, serd (aproximadamente
v 1
vi =R - R/RF an
La viscosidad cinemitica v genera disipacién en el disco a una ta

sa D(R) por unidad de 4rea y unidad de tiempo:

Y 1
® =M1 - R, (18)
4qR3
donde M es la masa del disco.

En la teoria de los discos, la mayor fuente de incertidumbre es
la viscosidad, que debe ser cinemidtica, turbulenta y magnética. En la ecua
cién que obtuvimos para la tasa de disipacién no aparece la viscosidad. Es
to ha sido a costa de suponer que esta viscosidad se puede autorregular pa-
ra garantizar un flujo estacionario de masa, M.

Una manera de dar la vuelta al problema de nuestra ignorancia de

los procesos disipativosestd enla formulaciénde Shakura y Sunyaev(43),quienes
condensaron toda la incertidumbre en un parimetro adimensional llamado q.

La viscosidad en términos de o a se define como
\)=otC5h (0<ascl)

Si el disco es 6pticamente grueso, en el sentido de que cada elemento ra-
dfa como cuerpo negro con una temperatura TS(R}, el problema se simplifica
mucho; en este caso la temperatura superficial de equilibrio del disco,
Ts, estari dada por
36 ) } i
Ts = [1 - (Re/R)’] ; (19)
8rR3g J
donde ¢ es la constante de Stefan-Boltzmarn. Esta temperatura depende de
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la tasa de acrecién, M. Es importante sefialar que M no puede ser tan gran-
de como se desee., Existe un valor critico de ﬁl, asociado a la llamada lumi
nosidad de Eddington (o luminosidad critica), definida como

L =10°°(M/M) erg seg . (20)
cr @

Para una luminosidad mayor que L, la fuerza de la presi6n de ra
diacién del gas es mayor que la fuerza gravitatoria y el disco se destruye.
Si llegase a suceder que M>M__. (1o que implicaria que L>L ), este fe

crit (44) crit =
némeno podria observarse a través de réAfagas 8

En la aproximacién de gran profundidad éptica, el espectro emiti-

do por el disco como un todo estard dado por

Rext
8, * B\)[TS(R)] « 2rRdR (21)
IR,
donde R . ©s el radio externo del disco y Bv(TS) la funcién de Planck y vy

la frecuencia.

En realidad, no sblo los procesos de disipacién, sino también los
de emisién, son fuentes de incertidumbre en la teorfa de los discos de acre
cibén. Los rayos X pueden producirse por radiacién de Cuerpo negro o por
bremsstrahlung, dependiendo de la densidad del gas en cada punto. Al inte-
grar la radiacién a lo largo de todo el disco, obtenemos un espectro que si
gue una ley de potencia (F\)xv“; F\) es el flujo), lo cual es consistente
con las observaciones.

La luminosidad total del disco es

o
g J DR) - 21RdR = S @R, (22)
R*
esto es s6lo la mitad de la energfa total disponible por acrecién, puesto
que la diferencia de potencial gravitacional total, de infinito hasta el
radio R,, es QM/R,. La discrepancia se debe a que no hemos tomado en cuen
ta la luminosidad de la frontera interna: el borde interior del disco influ
ve en forma importante en el espectro radiado(45).
Recientemente, la atencién respecto de los bordes internos se ha
concentrado en el caso de los discos gruesos (hnR). La razén fundamental
es, aparte de que el disco delgado puede ser uma aproximacién poco realis

ta, la posibilidad de explicar la eyeccibn de chorros de material desde un
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(46,47)

vértice central en el disco El fenémeno de eyeccién de chorros

(a veces simétricos) de material es de particular relevancia en el estudio

de la actividad nuclear de las galaxias(46’48)

, por lo que retomaremos el
punto mis adelante (seccibén 6). Sin embargo, se ha observado también en
sistemas binarios con estrella colapsada (el ejemplo mis ilustre es el ob-
jeto 1lamado SS433).

los discos gruesos son mucho mis diffciles de tratar matemfitica-
mente. El estudio de su estabilidad es, per se, todo un problema{49’50).

las condiciones en la frontera interna del disco de acrecién es-
t4n determinadas por la masa del objeto central. Si este es un agujero ne
gro, el movimiento en la parte central del disco se desvia del keplerianoTS})
Se puede suponer que el disco se extiende internamente hasta la Gltima érbi
ta circular estable que puede tener una particula 1ibre(52). La energia de
amarre de wna particula en esa 6rbita representa el 6% de la energia corres
pondiente a la masa en reposo de la particula para un agujero negro no-ro-
tante y hasta 40% para\un agujero negro rotante. La diferencia entre esta
energia de amarre[gs%a que tenfa originalmente la particula es la energia

que radia el disco la eficiencia de conversibén de energia gravitacio

nal en radiacidénaumenta sise tomanen cuenta los efectos hidrodindmicos, comoen los
modelos de discos gruesos (ver, e.g., Ref. 54) y articulos ahi citados).

El proceso de acrecidén se vuelve sumamente complicado cuando se toman en
(55,56)

k]

cuenta los efectos hidrodinimicos y alm falta mucho trabajo sobre
este aspecto del problema.

La situacién de la astronomia observacional de rayos X mejord
drésticamente a fines de los afios 70 con el lanzamiento del satélite UHURU,
el primero destinado a observar el cielo en estas frecuencias. Los rayos
X no pueden ser observados desde la tierra pues son absorbidos por la atmés
fera. Con este satélite, y otros posteriores, se han descubierto muchos
sistemas binarios que emiten rayos X. Pero sélo en un caso se ha detectado
un sistema con un objeto colapsado invisible cuya masa indica que puede
ser un agujero megro: el sistema Cygnus X-1 (la primera fuente de rayos
X descubierta en la constelacién'del Cisne; ver,e.g., Ref. 57).

Desafortunadamente, en &l caso de Cyg X-1, es particularmente di
f{cil determinar la masa debido a que el sistema no tiene eclipses ni emi-

te pulsos en rayos X. Desde su descubrimiento, un gran nlmero de investi-
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gadores han hecho estimaciones de la masa del objeto colapsado en Cyg X-1
usando diversos métodos (ver, e.g., Refs. 58,59,60,61,62). Los resultados
de todas las determinaciones coinciden: 1la masa del objeto colapsado es
mayor que "9 M. Se han propuesto para este sistema modelos alternativos
que no requieren de la presencia de un agujero negro; modelos con tres

(63,64)

cuerpos y otra fuente de energia que no sea acrecién Sin embargo,

estos modelos no son compatibles con observaciones recientes de alta pre-
(65)

Una descripcién detallada del disco alrededor del objeto central
(66)

cisién
(;agujero negro?) en Cyg X-1 ha sido dada por Kemp

5. CUASARES Y NUCLEOS ACTIVOS DE GALAXIAS: LA VORACIDAD
DE UN AGUJERO NEGRO

Hasta hace relativamente poco, las nebulosas extragalicticas se
consideraban sistemas estables de estrellas, gas y polvo. Se creia que su
apariencia podia cambiar debido solamente a la evolucifn estelar y la rota
cibn galéctica. En los filtimos diez afos, ha 1lamado la atencién el papel
del nficleo galctico, una pequefia regién que, hoy en dfa, se considera co-
mo responsable de los fenbmenos energéticos mds espectaculares conocidos
en el Universo.

El primer indicio de que los nficleos galéicticos son escenarios
de violenta actividad fue encontrado por Seyfert(67)
grupo de galaxias espirales con nficleos muy brillantes e intensas lineas en

, quién descubrié un

emisién de alta ionizacién en sus espectros. Estas lineas, ademis, eran
muy anchas, lo que indicaba movimientos del gas ionizado con velocidades
de varios miles de kilémetros por segundo.

La importancia de este descubrimiento no pudo apreciarse sino
hasta unos diez afios después, cuando se acumulé mis evidencia de la acti-
vidad nuclear de las galaxias con el descubrimiento de las ''radiogalaxias'.
Este tipo de galaxias emiten energia en radiofrecuencias con una gran po-
tencia. Para explicar la enorme potencia de algunos de estos objetos me-
diante el mecanismo generalmente aceptado de radiacién sincrotrénica, se
requiere una fuente de energia capaz de suministrar ~10° ‘ergs en forma de

electrones relativistas que radian al moverse en un campo magnético(ﬁs).
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En estos dbjetos la radioemisién proviene de dos nubes de plasma
situadas a ambos lados de una galaxia central (frecuentemente visible en el
éptico). El prototipo de este tipo de objetos es la galaxia Cygnus A, en
este caso las nubes de plasma emisoras de radio tienen un difmetro aproxi-
mado de unos 20 kpc* y se encuentran a una distancia de unos 40 kpc de 1la
galaxia fptica. La estructura de estos objetos sugiri6, casi desde su des
cubrimiento, la idea de que las nubes de plasma se originan por la eyeccibn
de particulas relativistas desde el nficleo de la galaxia, en direcciones
opuestas y a lo largo del eje de rotacién (),

La primera evidencia inequivoca de este tipo de eyeccién nuclear
la proporciond el estudio de la galaxia M87 (Fig.2). El chorro de materia
( 1 kpc de largo) se origina claramente en un nlcleo brillante y esté casi

alineado con el eje mayor de la galaxia.

Fig. 2. Galaxia M87. La orientacidn del chorro es en la direccidn norte-
ceste. Como es costumbre en fotografias astrondmicas, el norte
estd hacia arriba y el este a la izquierda. (Foto: H. Arp. Obser
vatorios de Mount Wilson y Las Campanas).

*
kpc = kiloparsec = 103 parsecs = 3x10'%km; Mpc = megaparsec = 10°® pei
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Aunque la eyeccién de chorros de materia con altas energias des
de el nficleo no es la fmica manifestacién de actividad nuclear, es un aspec
to muy importante que debe explicar un modelo tebrico; mis adelante, volve
remos sobre este punto.

Poco a poco se fueron acumulando otras observaciones que indica-
ban la existencia de potentes fuentes de energia en el nlicleo de muchas ga
laxias, pero la magnitud a la que podia llegar este fenbmeno se presentd
en toda su plenitud a principios de los afios 60 con el descubrimiento de
los cuasares.

Los cuasares son objetos extragalicticos de apariencia estelar
(en placas fotogréficas) con una emisién de energia en el 6ptico de cien
veces la energia emitida por toda una galaxia gigante. Esta energia, sin
embargo, proviene de una regién de dimensiones comparables a las de un n
cleo galéctico(70). Aproximadamente un 10% son también potentes emisores_
de radio, y, de hecho, fue a partir de esta emisién como se descubrieron.

Uno de los primeros cuasares descubiertos fue el objeto 3C 273;
hasta la fecha el mejor estudiado por ser el de mayor brillo aparente (de
hecho, como veremos, es el cuasar mis cercano a nosotros).

Mediante ocultaciones lunares se logré resolver la estructura de
la emisién de radio frecuencia en dos componentes(71) separadas unos 20 se
gundos de arco entre si. Cuando la fuente pudo ser identificada épticamen
te, se encontrd que una de las componentes correspondia, en posicién, a lo
que parecia una estrella azul, mientras que la otra, a un chorro de materia
visiblemente ligado a la "estrella" (Fig. 3).

Sin embargo, la naturaleza verdaderamente extraordinaria de este
objeto la reveld su espectro. En apariencia, el espectro era similar al
de las galaxias Seyfert y las radiogalaxias, con anchas lineas de emisién,
pero la identificacién de estas lineas no resulta ficil. M. Schmidt(72)
logrbé identificar lineas de la serie de Balmer del hidrégeno con un corri-
miento al rojo de z=0,160. Este corrimiento, interpretado en términos
del efecto Doppler, implica que la fuente tiene una velocidad -debida a
la expansién del universo- de 0.15c (c es la velocidad de la luz).

Hubble descubrié una relacién entre la velocidad de recesibén y
la distancia, que se conoce como la ley de Hubble. En primera aproximacién
(para v<<c), esta ley es v=Hr (H es la constante de Hubble, cuyo valor se



502

Fig. 3. Cuasar 3C 273. La orientacidn del chorro es en la direccidn sur-
oeste. (Foto: Greenstein y Schmidt, 1964).

considera que estd entre 50 y 100 km s™' Mpc™Y, y r es la distancia). Usan
do esta aproximacibn (con H=75 km s”' Mpc ') se obtiene una distancia de
700 Mpc ( 2500 millones de afios luz) para 3C 273, el cuasar ms cercano.

Se consideraron varias interpretaciones alternativas del corri-
miento al rojo(73), pero se han abandonado por insatisfactorias a la luz
de la evidencia observacional en favor de la hipbtesis cosmolégica.

A 700 Mpc de distancia, la emisién de 3C 273 resulta ser de
10*7ergs/s. A partir de variaciones del brillo en el tiempo con una escala

(70)

de un afio aproximadamente se deducen las dimensiones de la fuente emi-

sora de esta energia: menos que 1 pc.
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Muchos mAs cuasares es identificaron rApidamente (hoy en dia se
conocen aproximadamente 1500), de los cuales 15 resultaron ser objetos del

cAtalogo de objetos azules compactos elaborado por Chavira e Iriarte(74’75)

(76). Estos

usando una técnica fotogrifica descubierta por Guillermo Haro
15 cuasares llevan el nombre del Observatorio de Tonantzintla. Otros 40
son objetos del catllogo de Haro y Luyten(77) y llevan la denominacién
"PHL" (Palomar Haro Luyten).

El cuasar mAs lejano conocido es PKS 2000-330: tiene un corrimien
to al rojo de z=3.8 1o que implica una velocidad de recesibén de 0.917c.
Evidentemente, en este caso no es vilida la aproximacibén v<<c (lo cual su
cede para la mayoria de los cuasares). En general, la distancia depende
del modelo cosmolégico que adoptemos (a través del 1lamado pardmetro de
frenado, q,) y la relacibn entre z y la distancia estd dada por

z = HL + 3(8+qo)(He)2 + O([Hel?) ,

donde 2 es la distancia actual entre emisor y receptor, y el tercer térmi
no se refiere a términos de orden de 3 y mayores.

Para explicar la generacibén de las enormes cantidades de energia
en volfmenes tan compactos como sucede en los cuasares -y, aunque en me-
(78) &

independientemente, Salpeter(ssJ propusieron la idea de que en el centro

nor escala, en los nficleos de muichas galaxias- Zeldovich y Novikov

de estos objetos se aloja un gigantesco agujero negro y que la energia se
genera por acrecién de materia que cae al agujero negro. Han pasado casi
veinte afios desde la formulacién de esta teoria y, hasta ahora, todo parece
indicar que es la mejor explicacidn.

En estos veinte afios, han surgido modelos alternativos; todos ellos
requieren de la presencia de una masa entre 10% y 101°M'B en una regién
<1 pc. Podemos dividir a todos los modelos (incluido el de agujero negro)
en 3 grandes grupos:

a) Clmulos superdensos de estrellas (e.g., Refs 79,80,81).
b) Estrellas supermasivas, ''espinares' o “magnetoides"(gz’ssl
c) Agujeros negros supermasivos (e.g., Refs. 84,85).
No es fAcil estimar con precisién la eficiencia en la generacibn
de energia con los modelos tipo a) y b). Sin embargo, en ningln caso esta
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eficiencia supera el valor de 10% (o mis) para la conversién de energia
gravitacional de la materia en radiacién, que es lo que se obtiene por acre

sibn a un agujero negro(46’48).

Como acabamos de mencionar, un prerrequisi
to para cualquier modelo es la acumulacién de una fuerte concentracién de
masa. Una vez que esta concentracién empieza a generar energia de origen
gravitacional de manera conspicua, no es posible imaginar la evolucién de
esta concentracién de masa sin que al final se produzca un colapso total.
Es importante aclarar Que, a diferencia de la formacién de un agujero negro
por el colapso gravitacional de una estrella (proceso que ha sido estudiado
cuantitativamente), el proceso que puede dar lugar a la formaci6én de un agu
jero negro supermasivo en el nGcleo de una galaxia es un problema completa
mente abierto. A pesar de lo cual, no es aventurado afirmar que,aun si la
acumulacién de gas en el centro de una galaxia no nos lleva directamente a
la formacién de un agujero negro por colapso gravitacional, la progresién
de configuraciones descritas por los modelos: a*b=~c, o b*c parece ser

inexorable (46,48) -

Ya que cualquier opcién conduce finalmente a la formacién de un
agujero negro y que, una vez formado, es la fuente de energia mis eficien
te posible, parece razonable suponer que el proceso que genera la energia
de los cuasares y de los nficleos de muchas galaxias es la acrecibn de ma-
teria a un agujero supermasivo (10°-10%° M)) en el centro.

Por lo que se refiere al origen de los agujeros negros en el ng
cleo de las galaxias, existe una idea alternativa a la del colapso en el
nficleo de la galaxia ya formada; esta idea es que dichos agujeros negros
se formaron por inestabilidades del Universo temprano, en etapas anterio-
res a la recombinacién del hidrégeno. En este esquema, las galaxias se
formarian alrededor de los agujeros negros de origen primordial (ver, e.g.,
Refs. 85,87,88,89 y 90).

Independientemente de su origen, podemos partir del supuesto de
que existe un agujero negro supermasivo en los nicleos de las galaxias ac
tivas (incluidos los cuasares). La siguiente consideracifén es el suminis
tro de materia suficiente para generar energia por acrecién, o, como lo
ha dicho Glmn(gl): "el alimento del monstruo'.

Esta materia puede provenir de varias fuentes (no excluyentes en

tre si), principalmente:
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a) gas intergalfctico o gas galéctico que llega al nfcleo via pertur
baciones gravitacionales por interaccién con otra galax1a(92 93)
b) gas del nicteo O
c) gas de estrellas de la galaxia que pierden masa por procesos con-
vencionales (vientos, etc)
d) estrellas del nficleo que se desintegran (ruptura de estrellas por
fuerzas de marea) (95, 96)
El problema de cémo llega la materia al nficleo ha 51d0 estudiado
por Gumn(glJ. Una vez que hemos acumulado suficiente materia en las cerca
nias del agujero negro, podemos pensar en dos formas de suministro: acre-

cibn estacionaria(®® o acrecién intermitente®7»%%),

En el segundo caso,
el fenémeno de actividad nuclear podria representar una fase evolutiva
"pasajera" en la vida de cualquier galaxia "normal". Volveremos mis ade
lante sobre este punto.

Se han estudiado formas de acrecién esférica del materia1(94’98)
Sin embargo, en esta versién del modelo, no es posible explicar la emisién
de chorros de materia, fenémeno intimamente ligado a la actividad nuclear.
Por ello concentraremos nuestra atencién en los discos de acrecibn.

El proceso de acrecién via un disco delgado es completamente ani
logo al de los sistemas binarios de rayos X (seccibén 5). Para una razén
dada de M/M, la temperatura caracteristica a una distancia r/rg se escala

con la masa del agujero negro central como M2 De manera que, para

aguijerc
un disco "critico" (cuya luminosidad méxima estd definida por la Ec. (20))
alrededor de un agujero negro de IOSMé, la temperatura serd aproximadamen
te 100 veces menor que la temperatura en un disco como el que podria exis
tir alrededor de Cyg X-1 Owagujero

lor mucho menor de la temperatura es que la presién de radiacibn es, en es

10-20 M ). Una consecuencia de este va

te caso, dominante, lo que a su vez implica que las inestabilidades serian
tan grandes que pricticamente se invalida el modelo de disco delgado{AS)

Existe otra razdn mis para considerar discos gruesos (en los que
la presién de radiacibn en la direccién vertical es tan importante como lo
es en la direccién horizontal). Esta razén, es la aparicién de un vértice
central que forma una especie de cafibn a lo largo del cual es eyectado el
plasma mis cercano al agujero negro (Fig. 4).
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: —ﬁniilo de gas
rotante

Fig. 4. Diagrama de un corte en el eje z que muestra el vdrtice que se
forma en el borde interno de un disco grueso (h ¥ R). Las parti-
culas eyectadas con energias relativistas forman los chorros de
plasma.

La idea original se debe a Lynden-Bell, quien ademis sugirib
(en 1978) que éste es el mecanismo por el cual se forman las fuentes dobles
de las radiogalaxias; Lynden-Bell se aventurd a postular que los cuasares,
al evolucionar, se transforman en radiogalaxias. Podemos derivar una esca
la de tiempo para la vida de un cuasar dividiendo los 10% ! ergs almacena-
dos en los 18bulos de una radiogalaxia tipica, por 10%ergs/s  que es la
potencia tipica de un cuasar. Obtenemos 3x107 afios, durante los cuales, en
este esquema, se irfan formando los 16bulos por la eyeccién continua de
plasma relativista desde el cuasar. Este modelo fue desarrollado por

{99). Existen un buen n{mero de casos en los que, a par-

Blandford y Rees
tir de observaciones radio-interferométricas, se pueden apreciar claramen
te los chorros de material eyectados desde la fuente central y conectados

(100,101)

con los 1ébulos de las radiogalaxias Por otra parte, en varias

radiogalaxias se ha descubierto una fuente compacta de rayos X en el cen-
tro(loz).

Esto nos lleva a una serie de planteamientos mis generales, de
suma importancia: ;Cuél es el papel que juega el nficleo en la evolucién
de las galaxias?, ;representa la actividad del nlcleo una fase transito-

ria (y tal vez recurrente) en la vida de todas las galaxias?. Y, si la ac
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tividad del nficleo se debe a la acrecibén de material a un gigantesco agu-
jero negro central, ;podemos afirmar que la ausencia de actividad indica
la ausencia de dicho agujero negro, o simplemente, la falta (quizis tempo-

ral) de "alimento para el monstruo''?

MB87C 4885 MHz
T T

12°40'00"

40"+

Fig. 5. Mapa radicinterferométrico de la radiogalaxia M87. En los ejes
vertical y horizontal se dan, respectivamente, la declinacién y
la ascencidn recta en coordenadas de 1950. (National Radioastro-
nomical Observatory).

Una evidencia observacional contundente para llevarnos a pensar
en una relacién evolutiva entre los cuasares y otras formas de actividad
en el nlcleo de muchas galaxias, es el hecho de que, en épocas pasadas
(z2.0), la densidad de cuasares en el Universo era 100 veces mayor que
ahora (z=0). Sin embargo, es imposible por ahora establecer una linea
evolutiva (si es que ésta es {mica) que conecte diferentes objetos entre
si; o bien, saber bajo que condiciones algunos cuasares se convierten en
radiogalaxias, otros en galaxias Seyfert y otros en los llamados objetos
tipo BL Lacertae, cuyo espectro (sin lineas de emisién) indica que, proba
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blemente, han agotado su gas. Respecto de la relacién evolutiva de este
tipo de objetos con las galaxias "normales', podemos sblo conjeturar que,
tal vez, estas {iltimas también alojan un agujero negro en su centro, aun-
que relativamente inactivo (definitiva o temporalmente) por falta de "ali-
mento'., Para el caso de galaxias elipticas, Gisler(los) ha estudiado su
relacién con la evolucién de radiofuentes y su contenido de gas. Por lo
que respecta a las galaxias espirales, todo parece indicar que existe una
transicién suave entre las propiedades de los cuasares, las galaxias
Seyfert de tipo 1, tipos intermedios hasta Seyfert de tipo 2, casos como
el de M81(104) y, finalmente, las "espirales normales'.

Existe otro tipo de evidencia de la presencia de un agujero negro
supermasivo en el nficleo de las galaxias: el estudio del movimiento de las
estrellas y del gas en la regibén del nlicleo. Basados en este tipo de estu
dios, Sargent et a.&.(ms) y Young et a.i’_.(loe) mostraron que la dispersién_
de velocidades de las estrellas del nficleo de M87 (Fig. 2) podia explicar-
se por la presencia de un agujero negro de masa >10°? M . Gordon, Collin-
Souffrin y Dultzin Hacyan(m?) han sugemdo que las lineas de algunos ele-
mentos pesados de baja ionizacién (Fe ', Mg+, Si ) en el espectro de los cua
sares y galaxias Seyfert cuyas intensidades son mayores que lo que predicen
los modelos de fotoionizacién, se producen por procesos colisionales. La
energfa podria provenir de procesos disipativos en un disco de acrecién.

t(w4) propusieron que el ensanchamiento de las

Peimbert y Torres-Peimber
1{neas espectrales de la galaxia M81, puede explicarse por el movimiento
circular del gas alrededor de un agujero negro de masa

10"’M Ma‘;ruj o L 8x107M Esta galaxia es particularmente interesante
por tener un nivel de act1V1dad nuclear dos érdenes de magnitud por debajo
de una galaxia Seyfert y representar, por lo tanto, una transicién hacia
las galaxias ''normales'.

Por filtimo, surge la pregunta crucial: (Y la Via Lictea?, iexis
te un agujero negro en el centro de nuestra galaxia?

Existen, por lo menos, tres razones para pensar que la respuesta
es afirmativa. La primera es que tendriamos la generacién de energia sufi
ciente para explicar fenbmenos de eyeccibn de masa observados en el gas
neutro, nubes moleculares y el famoso arco de gas ionizado a 0.5 pc del nG

cleo. En segundo lugar, las observaciones de continuo en longitudes de on



509

da de cm y dm han demostrado la existencia de un objeto extremadamente
compacto situado en el centro del pequefio (20'") nicleo infrarrojo(log}.

Por {iltimo, estudios dindmicos de la regib6n llamada Sagitario A Oeste, en
el centro de la galaxia, indican que su estructura podria explicarse en -

términos de rotacién kepleriana en un campo gravitacional producido por
las estrellas y un objeto compacto central de 5x10°© M@(lOQ)_

La evidencia observacional se acumula dia con dia en favor de la
hipbtesis de que en el centro de las galaxias (tal vez de todas) existe un
enorme agujero negro. Sin embargo, sabemos muy poco respécto de su origen

y de su influencia en la vida de las galaxias.
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