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ƴ Prólogo 

 

 

 

  ¿Estamos en el momento adecuado para valorar la existencia de vida extraterrestre? 

Con independencia de los pensamientos individuales, sabemos que la existencia de vida en otros mundos es 

un hecho verificable, algo en lo que el mundo científico, y muy especialmente las agencias espaciales, 

vienen trabajando intensamente desde el último tercio del pasado S. XX. Hasta la fecha no se ha detectado 

ninguna evidencia, ni siquiera indicios, de vida exterior y posiblemente tengamos que esperar décadas hasta 

que se encuentre alguna pista, algún biomarcador. No es fácil definir la vida, ni cómo pudo surgir en nuestro 

planeta, lo que dificulta enormemente la búsqueda en otras partes, pero es evidente que en la Tierra sí ha 

surgido, evolucionado y se ha adaptado a todos sus ambientes, desde las profundidades de la corteza 

terrestre (hasta unos 4 km, de momento), hasta la estratosfera. Como manifiestan muchos científicos y 

pensadores: lo sucedido en nuestro planeta también debe de poder ocurrir en otras partes, siempre y 

cuando concurran las mismas o similares circunstancias. Si esto es así, parece lógica la idea de comenzar la 

búsqueda de objetos candidatos a habitables utilizando nuestro planeta como modelo: pues bien, esto es lo 

que se viene haciendo desde 1995, año en que se descubrió el primer planeta en torno a otra estrella. Desde 

entonces no se han escatimado medios técnicos ni en esfuerzos, que han sido premiados con prometedores 

resultados (ƴCapítulo 8): ¡hasta la fecha (fin 2016) ya se han descubierto 3.557 planetas orbitando 2.668 

estrellas! Sin embargo, ninguno de estos planetas es el «gemelo» de la pareja Tierra-Sol: generalmente son 

muy masivos (tipo Júpiter), se encuentran muy cerca de su estrella y muchos de ellos presentan órbitas 

muy excéntricas; mientras que en el Sistema Solar (SS) tenemos cuatro planetas άǘƛǇƻ ǘŜǊǊŜǎǘǊŜέ a distancias 

άrazonablesέ del Sol y sus órbitas son casi circulares (excepto Mercurio). Sabemos que los resultados están 

sometidos a un sesgo observacional (ƴCapítulo 8), debido a que los métodos y los medios utilizados 

(disponibles) son muy sensibles al tamaño del planeta, al tamaño de la estrella y a la distancia entre ambos: 

la sensibilidad aumenta para planetas masivos, estrellas pequeñas y con la cercanía entre ambos. Esto 

justifica en parte la tipología de los exoplanetas [ƴ0-1] encontrados. No obstante, eǎǘƻǎ άǎƻǊǇǊŜǎƛǾƻǎέ 

descubrimientos nos proporcionan una importante enseñanza: nuestro SS deja de ser el modelo universal 

de sistemas planetarios, pasando a ser uno entre otros muchos (ƴCapítulo 8). 

Es incuestionable que la evolución y el progreso de los medios: grandes telescopios terrestres con espejos de 

10 m de diámetro, o situados en el espacio exterior para evitar los efectos negativos de la atmósfera; el 

ǇŜǊŦŜŎŎƛƻƴŀƳƛŜƴǘƻ ŘŜ ƭƻǎ ŜǎǇŜŎǘǊƽƎǊŀŦƻǎΧ Ƙŀƴ permitido detectar planetas de tamaños cada vez más 

cercanos al terrestre. La lógica estadística nos permite extrapolar y ser optimistas acerca de la existencia de 

sistemas planetarios como el nuestro, pero de momento toca esperar, en torno a una década (ƴCapítulo 10), 

hasta que podamos disponer de las nuevas generaciones de medios capaces de detectar un planeta como el 

nuestro (0,5 a 2 masas terrestres), en torno a una estrella parecida al Sol (tipos F, G o K), y a la distancia 

adecuada (a no ser que alguna idea genial, que suele darse en el mundo científico, nos sorprenda con un 

hallazgo inesperado utilizando los medios actuales). 
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La abundante información aportada por los descubrimientos realizados hasta la fecha, y ante el parón 

previsto para la disponibilidad de medios más potentes hasta la próxima década, es lo que nos anima para 

realizar un balance, donde intentaremos poner a disposición del lector los conocimientos disponibles sobre 

esta apasionante materia, proporcionando los criterios que permitan estimar con base científica las 

posibilidades de existencia de vida en otros mundos, valoración que realizaremos, a título de ejercicio 

pedagógico, en el ƴCapítulo 9. 

Quiero agradecer el ánimo y apoyo recibido por parte de muchos de los componentes del Grupo de 

Astrobiología de la Agrupación Astronómica de Madrid, muy especialmente la de aquellos que 

desinteresadamente han desarrollado e impartido excelentes charlas o conferencias, relacionadas con la 

Astrobiología, donde todos hemos asimilado conocimientos y de donde he podido extraer gran parte de la 

información que ha permitido escribir este texto. Gracias expresas a: Antonio Carretero, Carmelo Alonso, 

Joaquín Sorlí, Koldo Villar, Mariano Gutiérrez, Pedro Valcárcel y a Prudencio del Rio.  

 

 [ƴ0-1] Se denominan exoplanetas a aquellos ƻōƧŜǘƻǎ ǎƛƳƛƭŀǊŜǎ ŀ ƭƻǎ άǇƭŀƴŜǘŀǎ ŘŜƭ {ƛǎǘŜƳŀ {ƻƭŀǊέΣ ǇŜǊƻ que 

orbitan otras estrellas diferentes al Sol y que, consecuentemente, no pertenecen al Sistema Solar. 

La Unión Astronómica Internacional (UAI), en el año 2003, definió de manera provisional el concepto de 

exoplaneta. Según la misma, los planetas fuera del Sistema Solar deben orbitar alrededor de una estrella o 

remanente de estrella (enana blanca o estrella de neutrones) y tener una masa inferior a 14 masas de Júpiter. 

 

Nota. Esta nueva edición ŘŜ ά±L5! 9·¢w!¢9ww9{¢w9έ ǎŜ ŘŜōŜ principalmente a la subdivisión del ƴCapítulo 

5 de la anterior versión (ά±ƛŘŀ en la TierraΥ ƻǊƛƎŜƴ ȅ ŜǾƻƭǳŎƛƽƴέ), excesivamente extenso para su 

tratamiento en una sola sesión, en dos capítulos: 

ƴCŀǇƝǘǳƭƻ р άhǊƛƎen de la vidŀ Ŝƴ ƭŀ ¢ƛŜǊǊŀέ, en el que además se ha ampliado la sección dedicada a la 

Biología básica. 

ƴCŀǇƝǘǳƭƻ с ά9ǾƻƭǳŎƛƽƴ ŘŜ ƭŀ ǾƛŘŀ Ŝƴ ƭŀ ¢ƛŜǊǊŀέ, al que se ha añadido una sección dedicada a la Evolución de 

los humanos.  

También se aprovecha esta segunda edición para ampliar y matizar algunos conceptos, en base a nuevos 

apoyos bibliográficos, y para incluir y actualizar información acorde con los últimos descubrimientos 

científicos. 
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ƴ 1. Introducción 

 

 

 

Observando un cielo estrellado en la tranquilidad de una noche sin nubes, sin Luna, sin luces parásitas,  

surgen de forma inevitable algunas preguntas: ¿existen otros mundos habitables?, ¿estamos solos en el 

universo?, ¿es la Tierra especial?... Estas cuestiones,  planteadas a lo largo de los tiempos, nunca han tenido 

respuestas apoyadas en bases científicas. 

El principio de mediocridad, formulado por John 

Richard Gott en 1969, afirma: άƴƻ ŜȄƛǎǘŜ ƴŀŘŀ 

intrínsecamente especial acerca de la Tierra, y por 

ende, tampoco de la raza humanaέ. Si este principio 

estuviese acertado, la vida extraterrestre debería de 

ser bastante común en el universo, dado que las 

condiciones que han originado la vida en la Tierra 

también debieron o deben de darse en muchos 

otros planetas orbitando otras estrellas. Quizás esta 

misma lógica fue la que impulsó a grandes 

pensadores a especular, afirmando la existencia de 

una infinidad de mundos similares al nuestro. Algunos ejemplos significativos son: 

Epicuro de Samos, filósofo griego (siglo IV a.C.) dice en su carta a Herodoto (fragmento): άPor otra parte, 

Ƙŀȅ ǳƴŀ ƛƴŦƛƴƛŘŀŘ ŘŜ ƳǳƴŘƻǎΣ ǎŜŀƴ ǇŀǊŜŎƛŘƻǎ ŀƭ ƴǳŜǎǘǊƻΣ ǎŜŀƴ ŘƛŦŜǊŜƴǘŜǎέ.  

Giordano Bruno, filósofo, astrónomo y poeta italiano (1548-1600). Apoyó el heliocentrismo copernicano y 

expresó públicamente sus ideas acerca de la pluralidad de sistemas solares y de otros mundos habitados por 

seres inteligentes, opiniones que escandalizaban al mundo cristiano de la época [ƴ1-1]. Está considerado 

como uno de los precursores de la revolución científica. 

Camille Flammarión, astrónomo francés (1864-1936), escribió numerosas obras sobre astronomía, entre 

otras άLa Pluralité des mondes habitésέ,  άLas Terres du cielέΧ 

Actualmente, una parte importante del mundo científico considera que la vida es una consecuencia de la 

evolución de la materia y apoya el hecho de que también pueda surgir y evolucionar en otros mundos, 

siempre que se den unas condiciones similares a las que ocurrieron en su momento en nuestro planeta 

(ƴCapítulo 5).  

Sin embargo, no deberíamos dejarnos arrastrar por el optimismo y tal vez Ŝƭ ŘŜǎŜƻ ŘŜ ŜǎǘŀǊ άŀŎƻƳǇŀƷŀŘƻǎέ. 

Hasta la fecha ya se han descubierto más de dos mil planetas en torno a otras estrellas, lo que demuestra 

que, además de existir, son abundantes. Pero, como veremos, y en contra de lo esperado, las características 
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observadas presentan una gran dispersión, generalmente muy distintas a las de nuestro planeta y nuestro 

sistema solar, lo que en cierto modo contradice el principio de mediocridad mencionado anteriormente. 

No obstante, con independencia del libre pensamiento de cada persona, la existencia de vida extraterrestre 

es un hecho comprobable al que el mundo científico viene dedicando entusiasmo y grandes esfuerzos, tanto 

humanos como económicos, desde los años 70 del siglo pasado. Esta actividad se ha formalizado con la 

creación de una nueva ciencia, la astrobiología (ƴFigura 1-2), que se ocupa de estudiar el origen, la 

evolución y la distribución de la vida en el universo. El nacimiento de la astrobiología suele situarse en el 

año 1998, con la creación del NASA Astrobiology Institute (NAI). Se trata de una rama del conocimiento muy 

compleja, que requiere la actuación combinada y coordinada de 

astrofísicos, biólogos, geólogos, químicos, físicos, ƛƴƎŜƴƛŜǊƻǎΧ, para 

integrar resultados que solo se pueden comprender si se analizan en 

conjunto (el programa de Exobiología de la NASA comenzó en el año 

1960). 

Obviamente, la Tierra y su entorno, el Sistema Solar, es un sistema en el 

que, en el pasado, han concurrido las circunstancias adecuadas para que 

la única vida que conocemos haya podido surgir y desarrollarse, 

condiciones que, con toda seguridad, habrán sido muy distintas de las que ahora conocemos. La Tierra y la 

vida terrestre son nuestros modelos, nuestras referencias para la búsqueda en otros mundos. Por lo tanto, 

para saber cómo y dónde buscar otras ά¢ƛŜǊǊŀǎέ habitables, otras vidas, debemos de comenzar por 

conocer, por una parte, las hipótesis plausibles del origen de la vida en nuestro planeta, su evolución y sus 

características actuales; y por otra, las posibles particularidades del medio en el que la vida ha podido 

surgir y evolucionar. Abordaremos estos temas en cinco capítulos básicos: ƴ2. Origen de los elementos 

químicos, ƴ3. Formación de los sistemas planetarios, ƴ4. La Tierra: planeta vivo, ƴ5. Origen de la vida en la 

Tierra, y ƴ6. Evolución de la vida en la Tierra. 

Los conceptos desarrollados en los capítulos anteriormente mencionados, conjuntamente con la 

información proporcionada por la exploración espacial, nos permitirán estimar las características requeridas 

para la habitabilidad en otros mundos en el capítulo: ƴ7. Requisitos para la habitabilidad extraterrestre. 

Antes de abordar el delicado capítulo de la habitabilidad extraterrestre hemos considerado conveniente 

realizar una revisión de los métodos y medios utilizados a tal efecto, con sus puntos fuertes y débiles; así 

como los resultados obtenidos, tanto de cada método como en conjunto, lo que nos permitirá valorar con 

rigor científico las características de los planetas descubiertos y los sesgos introducidos achacables a los 

medios de observación disponibles: ƴ8. Exoplanetas: métodos de detección, resultados. 

Dedicaremos ahora un capítulo al análisis de la habitabilidad más allá de nuestro planeta, con una primera 

parte dedicada a las posibilidades dentro del Sistema Solar: planetas del sistema solar interior y algunos 

satélites de los gigantes gaseosos; y una segunda parte, a modo de ejercicio teórico, donde realizaremos una 

estimación estadística de las posibilidades de vida extraterrestre, que de momento restringiremos a la Vía 

láctea (VL): ƴ9. Habitabilidad extraterrestre. 

Finalmente comentaremos algunas de las informaciones disponibles acerca de aquellas misiones espaciales 

previstas para la próxima década, entre cuyos objetivos figura la capacidad de detectar exoplanetas de 

tamaño terrestre (0,5 a 2 masas terrestres) orbitando en la zona habitable de estrellas parecidas al Sol 

(tipos: F, G y K); así como la posibilidad de analizar las atmósferas de los exoplanetas para detectar posibles 

indicadores de vida. ƴ10. Misiones futuras: biotrazadores. 
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Nota: a lo largo del texto resaltaremos con fondo verde las apreciaciones favorables a la existencia de vida 

extraterrestre [ƴ 1-2]; con fondo rojo las negativas, y con fondo amarillo las que se consideren importantes 

o relevantes, ŀǳƴǉǳŜ ǎŜŀƴ άƴŜǳǘǊŀǎέ ǊŜǎǇŜŎǘƻ ŀ ƭŀ ŜȄƛǎǘŜƴŎƛŀ ŘŜ ǾƛŘŀ ŜȄǘǊŀǘŜǊǊŜǎǘǊŜΦ 

 

 

 [ƴ 1-1] Condena de Giordano Bruno: con independencia de su apoyo a  la pluralidad de sistemas solares y 

de otros mundos habitados por seres inteligentes, fueron sus ideas teológicas, tales como el negar el pecado 

original o la divinidad de Cristo, las que motivaron su persecución y condena a la hoguera por parte de la 

Inquisición. 

[ƴ 1-2] En este libro utilizamos el término vida desde el punto de vista de la biología, haciendo referencia a 

aquello que diferencia a las arqueas, bacterias, animales, vegetales, hongos y protistas del resto de 

realidades naturales (ejemplo: los minerales). Implica las funciones de nutrirse, relacionarse y reproducirse. 

Consideramos especulativo especificar tipos concretos de vida, como vida compleja o vida ƛƴǘŜƭƛƎŜƴǘŜΧ  

  



- 18 - 

 

  



- 19 - 

 

 

 

 

ƴ 2. Desde el Big Bang hasta los elementos químicos 

 

 

El sistema Tierra-Sol es nuestro mejor modelo para la búsqueda de otros mundos habitables. Se trata de un 

sistema que sabemos que άha funcionadoέ, en el que la vida pudo surgir y evolucionar. Para evaluar la 

posible existencia de otros sistemas similares al nuestro, es necesario conocer con ǉǳŞ άƳŀǘŜǊƛŀƭŜǎέ están 

formados y si estos son comunes en el resto del universo. Dedicaremos este capítulo a la revisión del origen 

de los elementos químicos (véase el anexo ƴA), componentes básicos con los que están compuestos todos 

los cuerpos materiales, como los planetas o los seres vivos. Para esto es preciso tomar en consideración el 

origen del universo, y la formación de las galaxias y de las estrellas, verdaderos crisoles en los que se han 

creado todos los elementos químicos naturales. Estos conocimientos constituyen una base necesaria para 

abordar con rigor el resto de capítulos. 

 

Origen del universo 

La mayoría del mundo científico acepta que el universo se creó hace unos 13.800 millones de años (Ma), a 

partir del suceso popularmente conocido como Big-Bang, donde surgieron el espacio (lugar en el que 

existen las cosas) y el tiempo (en el cual ocurren los sucesos). Si esto fue así, no parece tener sentido el 

ƘŀōƭŀǊ ŘŜ άŀƴǘŜǎ ŘŜƭ .ƛƎ-.ŀƴƎέΣ ȅa que solo existe ƭƻ ŀŎƻƴǘŜŎƛŘƻ ŀ ǇŀǊǘƛǊ ŘŜ ŀǉǳŜƭ άŎŜǊƻ ƛƴƛŎƛŀƭέΦ 

Según el denominado modelo estándar de la física de partículas (para más detalles véase el ƴ Anexo C), el 

universo se formó a partir de una región sumamente pequeña, densa y caliente, en la que todo era energía, 

seguida de distintos estados en expansión y enfriamiento, cada vez menos densos. Al cabo de unos 380.000 

años después del inicio, el universo estaba lleno de un plasma en equilibrio térmico formado por núcleos 

atómicos de hidrógeno y de helio, electrones y, sobre todo, fotones (radiación electromagnética). En aquel 

momento la temperatura del universo en expansión ya había caído a unos 3.000 K, dando lugar a un hecho 

importante: la energía contenida en la materia (constante y equivalente a su masa) igualaba a la energía de 

los fotones (partículas sin masa, cuya energía variable disminuye con la temperatura). A partir de este 

instante el dominio correspondió a la materia: los electrones pudieron unirse a los núcleos para formar 

átomos estables, en unas proporciones (en masa) de un 75 % de hidrógeno (H), un 25 % de helio (He), junto 

con pequeñas cantidades de berilio (Be) y litio  (Li) y trazas de los isótopos de todos estos elementos. 

Simultáneamente, los fotones dejaron de interactuar con la materia eléctricamente neutra, ya no había 

colisiones, y pudieron continuar libremente por el espacio en expansión constituyendo la radiación de fondo 

de microondasΧ tero aún tendría que pasar mucho tiempo para que en algunas regiones, ligeramente más 

densas, se condensasen nubes de gas para formar galaxias y estrellas, en donde se desencadenaría la 

formación del resto de los elementos químicos. 

Esta teoría del Big-Bang tiene un fuerte apoyo científico en tres hechos experimentales: la expansión del 

universo, descubierta por el astrónomo estadounidense Edwin Hubble en 1929; la radiación de fondo de 
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microondas (eco del Big Bang), prevista en 1948 por Ralph Alpher y Robert Herman (colaboradores de 

Gamow), y de forma independiente en 1964 por Robert Dicke y James Peebles, y encontrada de forma 

accidental en 1964 por Arno Penzias y Robert Wilson, investigadores de los laboratorios Bell; y la 

concordancia precisa entre las cantidades de hidrógeno y helio previstas en el modelo estándar, calculada 

en 1948 por Ralph Alpher,  y confirmada posteriormente por mediciones reales. 

 

Formación de las galaxias 

Los modernos instrumentos situados en el espacio en las dos últimas décadas, como el telescopio Hubble 

(HST por sus siglas en inglés: Hubble Space Telescope), o la sonda WMAP [ƴ2-1], han proporcionado 

información importante y fiable acerca de los primeros millones de años del universo. Un hecho significativo 

es que las primeras estrellas se formaron antes que las primeras galaxias: efectivamente, las mediciones 

del fondo de microondas realizadas por WMAP muestran una polarización de la luz entre los 200 y los 500 

millones de años después del Big Bang, debido a la ionización del gas del universo, efecto provocado por la 

radiación ultravioleta (UV) emitida por las primeras estrellas, que en aquel momento se encontraban  en 

proceso de agrupamiento para formar protogalaxias. Esta etapa se denomina fase de reionización (puesto 

que el gas ionizado ςplasma- ya se había neutralizado antes, unos 380.000 años después del Big-Bang. Véase 

ƴAnexo C: fase de desacoplo de los fotones). 

Respecto a las verdaderas galaxias gigantes parece que se formaron unos 1.000 Ma después del Big Bang, en 

un proceso de colisión y fusión de pequeñas protogalaxias que se acumulaban en los nodos de los filamentos 

que se formaban, según modelizaciones, en el universo joven. 

Como sabemos, cuanto más lejos observamos en el firmamento más jóvenes son las estructuras que vemos. 

Así, a una distancia de 10.000 millones de años-luz (al) [ƴ2-2], vemos cómo eran los objetos unos 3.800 Ma 

después del origen del universo (13.800 ς 10.000 = 3.800). Las imágenes del cielo profundo proporcionadas 

por el telescopio espacial Hubble muestran que el universo primitivo estaba formado por muchas galaxias 

irregulares pequeñas y unas pocas galaxias gigantes, que se formaron a partir de las colisiones y fusiones de 

las pequeñas. Este proceso de formación de galaxias gigantes dio lugar a la aglomeración de materia 

equivalente a varios miles de masas solares en una zona central 

relativamente reducida, que acababa colapsando sobre sí misma, debido 

a la fuerza gravitatoria, para dar lugar a la formación de un súper agujero 

negro central (del orden de millones a miles de millones de masas 

solares), esencial para el equilibrio de la galaxia en formación, al generar 

la gravedad necesaria para mantener la unidad y  dotarla de un centro de 

giro. Una característica de estas jóvenes galaxias es su fortísima emisión 

de ondas de radio, miles de veces superior al de las evolucionadas y 

cercanas galaxias άnormalesέ actuales. Estas galaxias tan lejanas fueron 

descubiertas en 1950, cuando los telescopios ópticos de la época solo 

permitían ver un punto de luz, aparentemente una estrella, por lo que 

recibieron la denominación de cuásares (del inglés: quasi-stellar radio 

source). Fue en 1963 cuando el astrónomo estadounidense Marteen 

Schmit pudo descubrir un altísimo corrimiento al rojo, muy superior al de las ƎŀƭŀȄƛŀǎ άƴƻǊƳŀƭŜǎέ, señal 

inequívoca de su enorme distancia, lo que justificaba su apariencia puntual, pero también la colosal 

intensidad de su radiación visible y radiofrecuencia. 
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Actualmente, y gracias a las extraordinarias prestaciones del Hubble, se ha podido comprobar que algunos 

de estos objetos, que desde tierra parecen puntuales, han resultado ser los núcleos extraordinariamente 

luminosos de galaxias normales, también llamadas galaxias activas, (ƴFigura 2-1), pero enormemente 

alejadas en el espacio (es decir, en el tiempo). Los datos estadísticos muestran que los cuásares solo se 

encuentran a grandes distancias, la mayoría situados a unos 12.000 millones de años-luz (al), es decir, 

cuando el universo tenía solo unos 1.800 Ma. Tampoco se detectan cuásares a menos de 100 millones de al, 

y más allá de los 12.000 millones de al solo se encuentran pequeñas protogalaxias irregulares. Esta 

distribución temporal de las estructuras galácticas es un claro indicio de que los cuásares se corresponden 

con una etapa temprana de la formación de las galaxias, a partir de la cual la emisión radioeléctrica fue 

disminuyendo, según evolucionaron hacia los valores de las galaxias cercanas actuales consideradas como 

άƴƻǊƳŀƭŜǎέ. Esta constatación realizada por el HST es también una prueba contundente en contra del 

modelo estacionario del universo, que tuvo su apogeo en las décadas de 1950 y 1960. 

Hoy se sabe que la enorme actividad de las jóvenes galaxias es debida al gigantesco agujero negro central, 

devorando el material cercano que cae de forma acelerada hasta alcanzar velocidades cercanas a la de la luz, 

transformando el disco central en rápida rotación en un enorme foco emisor de energía electromagnética. 

La actividad de los cuásares se atenúa a medida que se consume el material situado en las cercanías del 

agujero negro, alcanzando finalmente la condición de galaxia normal, con un ŀƎǳƧŜǊƻ ƴŜƎǊƻ άŎŀǎƛέ 

estabilizado y rodeado de estrellas en órbitas aproximadamente circulares. 

9ƭ άŎŀǎƛέ ŘŜƭ ǇłǊǊŀŦƻ ŀƴǘŜǊƛƻǊ ǘƛŜƴŜ ŀǇƭƛŎŀŎƛƽƴ a nuestra Vía 

Láctea (ƴ Figura 2-2), cuyo súper-masivo agujero negro central, 

de unos 4 millones de masas solares, ha podido ser detectado 

gracias al poco material que aún continúa cayendo. Se trata de 

una fuente de emisión en ondas de radio situada en la 

constelación de Sagitario, denominada Sagitario A*, a una 

distancia de unos 26.000 al de nuestro planeta. En 1996, un 

equipo liderado por el astrónomo alemán Reinhard Genzel 

estudió el movimiento de unas decenas de estrellas cercanas al 

centro galáctico, encontrando que se movían muy rápidamente 

en torno a un objeto sumamente masivo y de pequeñas 

dimensiones: no cabía duda, se trataba del súper agujero negro 

central, ȅŀ άestabilizadoέ, de nuestra galaxia. 

Es de suponer que la Vía Láctea, en su día, también fue un cuásar 

El proceso evolutivo de las galaxias hace que estas no conserven su morfología de modo permanente. En 

1925 el importante astrónomo estadounidense Edwin Hubble, a raíz de sus numerosas observaciones,  hizo 

una sencilla agrupación de las galaxias en tres categorías: irregulares, espirales y elípticas. 

Las galaxias irregulares (tipo Irr) están formadas por estrellas jóvenes de color azulado (denominadas de 

tipo I), distribuidas de forma irregular. Estas galaxias son poco masivas y por lo tanto poco luminosas. Al 

parecer, un 20% de todas las galaxias son irregulares.  

Las galaxias espirales (tipo S) (como la Vía Láctea, ƴ Figura 2-2),  normalmente se encuentran dispersas en el 

espacio, no soliendo formar parte de los cúmulos galácticos. Presentan una estructura bien diferenciada: un 

bulbo central, el disco y un halo exterior. El bulbo está formado por una alta densidad de estrellas viejas 

rojizas (denominadas de tipo II), que recuerda a una pequeña galaxia elíptica. El disco es una estructura más 
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o menos plana y circular, en el que se sitúan los característicos brazos espirales (que dan nombre a este tipo 

de galaxias), orbitando alrededor del bulbo. El disco y los brazos espirales son ricos en nubes de gas y polvo 

en donde nacen nuevas estrellas (tipo I). El halo es una estructura esférica que rodea a las dos anteriores, 

estando formado por una baja densidad de estrellas viejas y también por materia oscura [ƴ2-3]. Se supone 

que las galaxias espirales se forman a partir de las colisiones y fusiones de galaxias irregulares.  

Las galaxias elípticas (tipo E) son muy masivas y normalmente se encuentran en los centros de los cúmulos 

galácticos. La materia se distribuye formando un elipsoide regular, más  o menos alargado, en el que no se 

aprecian estructuras. Estas galaxias están formadas por estrellas antiguas, rojizas (tipo II), con una región 

central mucho más brillante que el resto debido a una mayor densidad estelar. Presentan muy pocas nubes 

de gas y polvo interestelar, por lo que prácticamente ya no generan nuevas estrellas. Se supone, tal como 

reproducen las modelizaciones, que las galaxias elípticas son evoluciones de galaxias espirales gigantes  que 

han consumido su disco. Estas galaxias, junto con las espirales, son las más abundantes en el universo. 

Los modelos matemáticos y las observaciones muestran también que pueden existir otras morfologías como 

consecuencia del choque y fusión de galaxias gigantes ya consolidadas. Este puede ser el destino de la Vía 

Láctea, que, como sabemos, está previsto ǉǳŜ άŎƻƭƛǎƛƻƴŜέ Ŏƻƴ ƭŀ ǘŀƳōƛŞƴ gigante y espiral Andrómeda, 

debido a su mutua atracción gravitatoria, dentro de unos 3.000 Ma, para volver a reencontrarse otros 2.000 

Ma más tarde. 9ƴǘǊŜŎƻƳƛƭƭŀƳƻǎ άŎƻƭƛǎƛƻƴŜέΣ ǇƻǊǉǳŜ, debido a la gran separación entre sí de las estrellas, 

ambas galaxias se entrecruzarán, pasarán una a través de la otra, siendo muy poco probables los impactos 

estelares. Es posible que las fuerzas de marea desgajen ambas galaxias dando lugar a una forma exótica, 

como es el caso de la Galaxia de las Antenas. ¿Qué pasará con nuestro sistema solar? 

 

Nuestra Vía Láctea es una galaxia de tipo espiral formada por 200 a 400 mil millones de estrellas, con 

brazos espirales ricos en nubes de polvo y gas, verdaderos criaderos de estrellas jóvenes donde 

probablemente se han formado y se siguen formando sistemas planetarios adecuados para la vida, como 

es el caso de nuestro Sistema Solar. La existencia de numerosas galaxias, similares a la nuestra, es un 

tanto a favor para que pueda existir vida en otras regiones del universo. 

 

Formación de las estrellas 

Como hemos visto en el apartado anterior, las primeras estrellas se formaron incluso antes que las primeras  

galaxias, seguramente entre los 200 y los 500 Ma después del Big Bang, cuando el universo aun continuaba 

siendo muy denso. Se supone que estas primeras estrellas (tipo III)  eran muy masivas, de algunos cientos de 

masas solares, con una vida de solo unos cuantos millones de años, para acabar explotando en forma de 

supernovas. Sin embargo, la expansión del universo y la formación de las primeras galaxias (unos 1.000 Ma 

después del Big Bang), hizo que cambiasen las localizaciones en donde las estrellas podían continuar 

germinando: ahora el espacio intergaláctico presenta una densidad de gas insuficiente, mientras que en 

ciertas regiones del interior de las galaxias, debido a la atracción gravitatoria, se acumula gas y polvo en la 

cantidad y densidad adecuada para que la estrellas puedan formarse. 
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Evolución de una nube molecular 

El proceso se inicia a partir de una enorme nube molecular [1.000 a 100.000 masas solares (Ms)], densa (más 

de 1.000  partículas/cm3) y fría (unos 10 K), formada principalmente por gas (en masa: un 75 % de H2, un 25 

% de He, y pequeñas cantidades de otros elementos) y algo de 

polvo, dependiendo de la historia de la nube (por ejemplo, que 

Ƙŀȅŀ ǎƛŘƻ άŎƻƴŘƛƳŜƴǘŀŘŀέ Ŏƻƴ ƭŀ ƳŀǘŜǊƛŀ ŜȄǇǳƭǎŀŘŀ ǇƻǊ ǳƴŀ 

supernova cercana). Estas formaciones no son uniformes: tanto el 

gas como el polvo se distribuyen en estructuras complejas 

filamentosas, con zonas de alta densidad, en las que se formarán 

las estrellas. Cuando estas estructuras son perturbadas por algún 

agente exterior (ƴFigura 2-3), como la onda de presión de un brazo 

galáctico o la explosión de una supernova, lo normal es que el gas 

se contraiga, con un incremento local de la temperatura y de la 

presión interna, para, a continuación, expandirse y recuperar sus 

condiciones iniciales. Sin embargo, existe un umbral para la masa 

de la nube a partir del cual la menor perturbación, o incluso de 

forma espontánea, se puede desencadenar un proceso en el que la 

gravitación no puede ser contrarrestada por la reacción de la 

presión, haciendo inevitable la contracción de la nube. Esta masa 

umbral ǎŜ ŘŜƴƻƳƛƴŀ άmasa de Jeansέ, en honor al físico británico 

James Jeans, quién pudo demostrar que, bajo ciertas condiciones 

de masa, presión y temperatura, las nubes interestelares podían 

resultar inestables: la inestabilidad aumenta con la masa de la nube, la disminución del tamaño y la caída de 

la temperatura de la nube, en cierto modo, con la densidad 

molecular (contracción). Esto justifica el hecho de que las grandes 

masas de gas cósmico en proceso irreversible de colapso se 

fragmenten sucesivamente en trozos cada vez más pequeños, 

debido a que la masa de Jeans disminuye al aumentar la densidad 

del gas. Finalmente, la gran masa inicial de gas y polvo acabará 

reducida a numerosos fragmentos, generalmente del orden de 

una o dos veces la masa final de la estrella, a partir de los cuales 

acabarán naciendo las estrellas. Una consecuencia de este 

proceso es la formación agrupada de estrellas jóvenes, por 

ejemplo el cúmulo abierto de las Pléyades (ƴFigura 2-4). 

 

Evolución de las «pequeñas» nubes protoestelares, Teoría de Kant y Laplace (año 1796) 

Las άǇŜǉǳŜƷŀǎέ nubes resultantes del párrafo anterior continúan su propio proceso de colapso (ƴFigura 2-5), 

con el consiguiente aumento de presión y de la velocidad de giro (conservación del momento angular). Las 

partículas más rápidas determinan el plano ecuatorial de la nube donde la tendencia gravitatoria a 

contraerse es contrarrestada por la cantidad de movimiento angular, mientras que las partículas situadas en 

otroǎ Ǉƭŀƴƻǎ άŎŀŜƴέ Ƴłǎ ŦłŎƛƭƳŜƴǘŜ ŀƭ ŘƛǎŎƻ Ŝƴ ǇǊƻŎŜǎƻ ŘŜ ŦƻǊƳŀŎƛƽƴΣ ǘŀƳōƛŞƴ ŘŜƴƻƳƛƴŀŘƻ disco de 

acreción, en el que posiblemente surgirán los futuros planetas si la metalicidad [ƴ2-4] es suficientemente 

elevada. Simultáneamente, también se produce una acumulación de materia en la zona central del disco, 
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creando un núcleo de forma esférica, aun de gran tamaño, donde tendrá lugar eƭ άƴŀŎƛƳƛŜƴǘƻέ ŘŜ ƭŀ ŦǳǘǳǊŀ 

estrella. Inicialmente, la densidad del núcleo es baja y gran parte de la energía gravitatoria de la contracción 

se disipa por radiación. 

Transcurridos unos 100.000 años la envoltura del núcleo 

comienza a hacerse opaca debido al aumento de densidad, 

impidiendo que gran parte del calor generado en el proceso 

de compactación pueda disiparse. Esto acelera el ritmo al que 

aumenta la temperatura, hasta que la presión interna es lo 

suficientemente alta para contener la contracción gravitatoria 

del núcleo, con un diámetro estimado como la órbita de 

Júpiter, pero conteniendo aun menos del 1% de la masa total 

de la nube. Pero esta situación tampoco puede permanecer 

estable por mucho tiempo: la incansable gravedad continúa 

con su tarea, arrastrando más y más material sobre el núcleo, 

haciendo que se reanude el proceso de contracción-

calentamiento. 

El siguiente hecho significativo ocurre cuando la temperatura 

del núcleo supera los 2.000 K: las moléculas de hidrógeno 

(H2) se disocian en átomos de hidrógeno libre (2H), proceso endotérmico que absorbe gran cantidad de 

calor, provocando una repentina caída de temperatura y de la presión interna del núcleo, cuyo diámetro se 

contrae bruscamente a un valor de solo algunos diámetros solares.  

La materia del disco continúa cayendo sobre el ahora reducido núcleo, descargando su energía potencial 

gravitatoria, hasta que ocurre un nuevo suceso: la presión y la temperatura alcanzan valores tan altos, que 

los átomos pierden sus electrones, dejando lo núcleos atómicos desnudos. Este proceso, que también es 

endotérmico, produce una nueva contracción violenta.  

En este continuo proceso de contracción-calentamiento, llega un momento en que la temperatura en el 

núcleo alcanza el millón de grados (106 K), provocando la fusión del deuterio (isótopo estable del hidrógeno, 

abundancia: 0.015 %), generando relativamente poca energía, dada su escasez, con emisión en el infrarrojo 

(IR). La presión de la radiación interior del núcleo ralentiza la contracción, pero no la detiene. A partir de esta 

fase se crean flujos bipolares que contribuyen a reducir el momento 

angular de la protoestrella. Para estrellas de masa menor de 0,07 

masas solares (Ms), este paso constituye la última fase de su 

evolución, que ahora se interrumpe, ŘŀƴŘƻ ƭǳƎŀǊ ŀ ǳƴŀ άǎǳō-esǘǊŜƭƭŀέ 

denominada enana marrón. Pero para las estrellas con más de 0.07 

Ms Ŝƭ ǇǊƻŎŜǎƻ ŜǾƻƭǳǘƛǾƻ ŎƻƴǘƛƴǵŀΧ 

Transcurridos unos 10 o 20 Ma, para masas inferiores a 2 masas 

solares (Ms), se alcanza la llamada fase T Tauri (ƴFigura 2-6), 

nombrada así por el prototípico del grupo, la estrella T Tauri. Son las 

άŜǎǘǊŜƭƭŀǎέ Ƴłǎ ƧƽǾŜƴŜǎ ǾƛǎƛōƭŜǎ, que aún no han entrado en la 

secuencia principal (que veremos enseguida), debido a que no se ha alcanzado la temperatura suficiente 

para que se inicie la fusión del hidrógeno en el centro del núcleo. La gran cantidad de energía gravitacional 

άŘŜǎŎŀǊƎŀŘŀέ, en un diámetro aún varias veces superior al de la futura estrella, genera una fuerte radiación 

IR, eyecciones de masa de la superficie y violentos vientos estelares, ǇǳŘƛŜƴŘƻ Ŝǎǘƻǎ άōŀǊǊŜǊέ Ŝƭ Ǝŀǎ ȅ el 
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polvo del disco de acreción, deteniendo así la migración de los planetas, estabilizando sus posiciones 

(ƴCapítulo 3). 

Las estrellas en fase T Tauri son muy activas y variables, con temperaturas superficiales similares a las de la 

secuencia principal, pero mucho más luminosas (hasta 30 veces) debido a su mayor diámetro.  Más de la 

mitad de  las estrellas T Tauri se encuentran en sistemas binarios, y la mayoría de las estudiadas presentan 

άŘƛǎŎƻǎ ǇǊƻǘƻǇƭŀƴŜǘŀǊƛƻǎέ en los que posiblemente surgirán planetas. Los espectros de estas estrellas 

muestran la presencia de litio (Li), elemento que ya no aparece en las estrellas de la secuencia principal (SP), 

debido a que se destruye al superar los 2,5 millones de grados (2.5 · 106 K), a no ser que, como veremos, 

Ƙŀȅŀ ǎƛŘƻ άaportadoέ ǇƻǊ ƭŀ ŎŀƝŘŀ ŘŜ ŜȄƻǇƭŀƴŜǘŀǎ (ƴCapítulo 3).  

Los hechos más significativos se producen cuando el núcleo de la estrella supera 

los 10 millones de grados, momento en el que se inicia una cadena de sucesos que 

fueron descritos en las décadas de 1960 y 1970 por el eminente matemático y 

astrofísico británico Fred Hoyle [ƴ2-5]: a estas temperaturas los núcleos desnudos 

de los átomos de hidrógeno (protones) disponen de la suficiente energía para 

producir fusiones nucleares (ƴFigura 2-7), a través de una serie de reacciones 

denominada cadena protón-protón, dando lugar a la unión de cuatro núcleos de 

hidrógeno libres para formar un núcleo de helio, emitiendo grandes cantidades 

de energía [ƴ2-6]. Existe también otro proceso alternativo para la fusión de helio, 

denominado ciclo CNO (carbono-nitrógeno-oxígeno), en el que también se forma helio a partir del 

hidrógeno, pero en este caso se requiere la presencia de carbono que actúa como catalizador. Ambos 

procesos se suelen simultanear, variando la proporción de uno u otro en función de la temperatura nuclear: 

la cadena protón-protón es la más abundante en torno a los 10 millones de grados (como es el caso de 

nuestro Sol), mientras que el ciclo CNO lo es para las estrellas más masivas, cuyas temperaturas en el núcleo 

alcanzan los 20 millones de grados. La enorme presión interna, debida a la temperatura y a la radiación, 

impide que el núcleo continúe contrayéndose, estabilizando su tamaño. Con independencia del ciclo 

utilizado en el proceso de fusión del hidrógeno para formar helio, esta es la fase más estable y duradera de 

las estrellas, en el que permanecen durante la mayor parte de su vida (~ 90 %), por lo que se denomina 

secuencia principal (SP). Durante esta fase las estrellas consumen su combustible (hidrógeno) de forma 

estable, pero en periodos cuya duración es enormemente variable, dependiendo de la masa:  

¶ 2 a 3 millones de años para las estrellas más masivas. 

¶ Miles de millones de años para las estrellas de tamaño medio, como el Sol. 

¶ Centenas de miles de millones de años para las estrellas más pequeñas, como las enanas rojas. 

A medida que disminuye la cantidad de hidrógeno en el núcleo, este debe de contraerse para aumentar su 

temperatura y equilibrar el colapso gravitatorio, extendiendo progresivamente la fusión a nuevas capas de 

hidrógeno que aun no han sido procesadas. Esto hace que la luminosidad de las estrellas se incremente de 

forma regular durante la secuencia principal de las estrellas (en el caso del Sol, se estima un aumento del 8 % 

por cada 1.000 Ma). 

El hecho de que la zona habitable se distancie de la estrella, a medida que esta evoluciona en la secuencia 

principal, reduce de forma significativa la denominada zona habitable continua (ZHC) (ƴ Capítulo 6) 

En todos los casos, las observaciones muestran que las estrellas permanecen rodeadas por un disco 

residual de polvo y gas durante un tiempo de solo 1 a 10 Ma. Este disco contiene la materia prima 

indispensable con la que seguramente se formarán los planetas, satélites y otros cuerpos menores. Como 
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veremos, los planetas se crean en una reducida zona central de los discos, donde la disponibilidad de 

materiales es suficiente para su formación. En el caso del SS, la distancia Sol-Neptuno es de solo 30 unidades 

astronómicas (UA) [ƴ2-7], frente a un diámetro inicial del disco protosolar de unas 200 UA. 

 

Objeción de Maxwell 

El proceso de acreción secuencial, descrito a finales siglo XIX, presentaba el inconveniente de no conservar, 

aparentemente, el momento angular, pues la estrella (Sol en la época) contenía el 99,85 % de la masa, pero 

¡más del 90 % del momento angular reside en los planetas! La contracción nebular debería de provocar 

enormes velocidades rotacionales en la estrella, que no se observaban en la práctica. Durante la segunda 

mitad del siglo XX se modificó el modelo para tomar en consideración, además de la gravedad y la fuerza 

centrífuga,  conceptos físicos como: viscosidad, campos magnéticos y viento solar. 

 

Una aproximación (intuitiva), para resolver la objeción de Maxwell 

Antes de comenzar recordemos cómo se desplazan los objetos en 

los sistemas estelares, utilizando como ejemplo (ƴFigura 2-8) el 

Sistema Solar: vemos que las velocidades tangenciales de los 

planetas son mayores cuanto más cerca se encuentran del Sol (para 

más información consúltense las leyes de Kepler), es decir, los 

ƻōƧŜǘƻǎ Ƴłǎ ŎŜǊŎŀƴƻǎ ŀ ƭŀ ŜǎǘǊŜƭƭŀ άŀŘŜƭŀƴǘŀƴέ ŀ ƭƻǎ Ƴłǎ ŀƭŜƧŀŘƻǎΣ ƻ 

lo que es lo mismo, los objetos más lejanos se ǉǳŜŘŀƴ άǊŜȊŀƎŀŘƻǎέ 

respecto a los cercanos. Esto mismo ocurre también con el gas y las 

partículas de polvo de los discos protoplanetarios: las partículas más 

cercanas a la estrella central se mueven más rápidamente que las 

que orbitan más lejos. 

Consideremos el disco protoplanetario, con el polvo y gas inicial 

moviéndose en órbitas casi circulares, en un equilibrio entre las fuerzas gravitatoria, centrífuga, viscosa y 

magnética, siendo predominantes las dos primeras. Ahora tomemos dos pequeños fragmentos del disco (de 

la misma masa para simplificar), contiguos y que interaccionen entre sí por rozamiento 

y transferencia de momento angular (ƴFigura 2-9). El fragmento interior, más veloz (Vi), 

ǎŜ ŦǊŜƴŀΣ ǇƛŜǊŘŜ ƳƻƳŜƴǘƻ ŀƴƎǳƭŀǊ ȅ άŎŀŜέ ƘŀŎƛŀ ƭŀ ŜǎǘǊŜƭƭŀΣ ƳƛŜƴǘǊŀǎ ǉǳŜ Ŝƭ ǎŜƎƳŜƴǘƻ 

exterior, más lento (Ve), es acelerado, gana momento angular y se desplaza hacia el 

exterior. En el balance final se pierde algo de energía debido a la viscosidad del medio 

(rozamientos), y parte del momento angular se trasvasa a la zona exterior del disco 

(zona de planetas). Integrando este proceso a todo el disco, durante el tiempo de 

formación del sistema planetario, ǇƻŘŜƳƻǎ άƛƴǘǳƛǊέ ƭŀ ǘǊŀƴǎŦŜǊŜƴŎƛŀ ŘŜƭ ƳƻƳŜƴǘƻ ŀƴƎǳƭŀǊ ŀ ƭƻǎ ǇƭŀƴŜǘŀǎΣ  

mientras que la masa del disco cae sobre la estrella. 

 

Estrellas: fábricas de los elementos químicos 

Como veremos (ƴ Capítulo 5), los seres vivos de nuestro planeta estamos formados en un 96 % por carbono 

(C), hidrógeno (H), oxígeno (O) y nitrógeno (denominados conjuntamente elementos CHON), y si añadimos 
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el fósforo (P) y el azufre (S), el porcentaje sube hasta el 98 %. Pero además existen en torno a una docena 

más de elementos químicos, que, aunque en pequeñas cantidades, también son indispensables para la vida 

que conocemos. 

Al principio de este capítulo hemos visto que el hidrógeno (H) y el helio (He), junto con pequeñas cantidades 

de berilio (Be) y litio  (Li), se formaron unos 380.000 años después del Big Bang (ƴAnexo C: dominio de la 

materia). Para conocer cómo se formaron los restantes elementos que existen en la naturaleza, 92 en total, 

hemos de regresar al arranque de la secuencia principal de las estrellas: el equilibrio entre la gravedad y la 

presión generada por la fusión de hidrógeno en helio en el núcleo de la estrella se mantiene durante largo 

tiempo, pero llega un momento en que la concentración del helio es lo suficientemente alta para interferir 

en las colisiones de los núcleos de hidrógeno. Este hecho, 

denominado envenenamiento por helio, reduce de forma 

progresiva el ritmo de las reacciones, hasta que la fusión 

nuclear se para. Inmediatamente la presión interna 

disminuye y la gravedad gana una nueva batalla: la 

estrella sufre una fuerte contracción. Por su parte, la 

materia del centro de la estrella también reacciona 

aumentando su presión y temperatura, desencadenando 

nuevas fusiones de hidrógeno, que ahora se desplazan a las capas que rodean al núcleo de helio, a medida 

que se alcanzan las temperaturas mínimas necesarias (ƴFigura 2-10). El  nuevo helio que se va generando, 

Ƴłǎ ǇŜǎŀŘƻ ǉǳŜ Ŝƭ ƘƛŘǊƽƎŜƴƻΣ άŎŀŜέ y se acumula en el núcleo de la estrella cada vez más pesado,  más 

denso y más caliente. 

Ahora las nuevas capas de fusión del hidrógeno soportan menos presión que en el núcleo y esto hace que las 

zonas exteriores de la estrella experimenten una gran expansión, al tiempo que se enfrían, tomando un color 

rojizo en la superficie: la estrella se ha transformado en una gigante roja. Cuando nuestro Sol alcance esta 

fase, dentro de unos 6.000 Ma, su diámetro exterior quizás alcance el diámetro de la órbita terrestre. 

 

El proceso evolutivo de las estrellas depende de su masa 

Si se trata de estrellas poco masivas, menos de 1/2 masas solares (lo que 

afecta al 80 % del total de las estrellas), el núcleo de helio permanecerá 

inactivo y solo se producirá fusión de hidrógeno en la capa que lo rodea. 

Las capas exteriores de la gigante roja, muy dilatadas, serán expulsadas 

poco a poco por la radiación de alta energía liberada en las reacciones 

centrales, que será reemitida en luz visible dando lugar a la formación de 

bellos objetos llamados nebulosas planetarias (antiguamente, por su 

forma, se creyó que eran planetas) ƴFigura 2-11. En el centro de la 

nebulosa planetaria queda un núcleo residual sumamente denso (varias 

toneladas por cm3), denominado enana blanca, en este caso enana blanca 

de helio. Dado que ya han dejado de producirse reacciones de fisión en el 

núcleo, este se contraerá sobre si mismo e iniciará un lentísimo proceso 

de enfriamiento, para acabar άapagándoǎŜέ al cabo de billones de años, 

formando una enana negra. Por el momento aun no existen enanas negras, pues su tiempo de formación es 

muy superior a la edad actual del universo.  
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En el caso de que la gigante roja tenga un tamaño similar al del Sol (aproximadamente un 10 % del total de 

las estrellas), la contracción del núcleo hace que la temperatura llegue a 

superar los 100 millones de grados, desencadenando nuevas reacciones en las 

que el helio procedente de la etapa anterior comienza a fusionarse para 

formar núcleos de carbono (ƴFigura 2-12), mediante el proceso denominado 

triple-alfa: a partir de la colisión casi simultánea de tres núcleos de helio-4 

(partículas alfa) se obtiene un núcleo estable de carbono-12 y energía. El 

corazón de la estrella se mantiene encendido hasta que la concentración del 

carbono sea lo suficientemente alta para que el proceso se detenga 

(envenenamiento por carbono). Dado que la colisión casi simultánea de tres 

núcleos de helio es altamente improbable, el envenenamiento por carbono es 

más fácil que el envenenamiento por helio de la fase anterior, de modo que el proceso triple-alfa tiene una 

duración de solo miles de años, en vez de miles de millones de la fusión de hidrógeno en helio (SP). Al 

detenerse el proceso triple-alfa, la estrella se contrae nuevamente, aumentando su temperatura interior, lo 

que provoca que el helio vuelva a fusionarse en carbono en la capa que envuelve al núcleo, y a su vez que el 

hidrógeno se fusiona en una segunda capa para formar helio (ƴFigura 2-12). También en este caso, al final de 

la vida de la estrella, se formará una gigante roja que expulsará las capas exteriores para crear una nebulosa 

planetaria, en cuyo centro quedará un núcleo desnudo, denominado también enana blanca, que ahora 

estará formada por helio y carbono, tal como ocurrirá dentro de unos 6.000 Ma con nuestro Sol.  

Pero si las estrellas son más masivas que el Sol, el proceso no se detiene 

con la formación de carbono. Los ciclos de contracción-calentamiento 

continúan, dependiendo únicamente de la masa inicial de la estrella, 

siempre y cuando las temperaturas alcanzadas en el núcleo superen el 

umbral necesario para desencadenar la fusión de los elementos residuales, 

cada vez más pesados, de las etapas anteriores. En la ƴFigura 2-13 se 

muestran, para el caso de las estrellas más masivas, la distribución en 

capas de algunos de los elementos más significativos al finalizar la 

evolución y la vida de la estrella. 

En este proceso que acabamos de describir hay varios hechos destacables: 

¶ La duración de las sucesivas fases de formación de elementos en el núcleo es cada vez más corta, desde 

la fusión hidrógeno-helio que puede durar miles de millones de años, hasta la fusión del silicio-hierro en 

solo unas semanas. 

¶ La sucesión de reacciones es debida a que cada nuevo núcleo atómico que se crea es menos masivo que 

la suma de los componentes que se fusionaron para formarlo. Esta diferencia de masa, que se 

transforma en energía radiante de la estrella, es la que da estabilidad a los nuevos núcleos.    

¶ El elemento más pesado que se puede producir en este proceso es el hierro. Esto se debe a que este 

elemento es el más estable de la tabla periódica, el que tiene menos energía nuclear por nucleón. Así se 

justifica que el proceso de fusión nuclear se detenga con la formación hierro en el núcleo de la estrella, 

ya que sería necesario aportar energía para crear elementos más pesados. 

 

 

 


