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PRIMERA PARTE

Desarrollo historico del sistema del mundo

INTRODUCCION

La Astronomia es la mas antigua de las ciencias naturales; se dife-
rencia de las demis por su desarrollo lento y graduade, desde los tiem-
pos primitivos hasta el presente. En ninguna otra ciencia tiene tanto
que agradecer cada generacién a las predecesoras, asi en hechos como en
ideas fundamentales. El desarrollo completo de la nocién de una Tierra
redonda y movil que sigue su curso con los demds planetas a través del
espacio, no puede atribuirse ni a un solo pensador ni a una sola época.
Iis mas bien el resultado de un proceso de educacion, cuyo objeto no fué
un individuo sino el género humano. Los grandes astrénomos de todas
las épocas han construido sobre cimientos que sentaron sus antecesores.
lLa teoria de la atraccién universal fué basada por Newton sobre las
leyes descubiertas por Kepler, sobre las observaciones y medidas de
sus contemporaneos franceses y sobre la Geometria de Apolonio.
Kepler empled como material las observaciones de Tycho Brahe y formuld
sus célebres leyes basindose en la teoria de Copérnico. Por otra parte el
descubrimiento del verdadero sistema del munde por Copérnico solo fué
posible por medio de un estudio cuidadeso del movimiento aparente de
los planetas, tal como se representa en los epiciclos de ‘l'olomeo, y
cuanto mas se contempla la gran obra de Copérnico mds sorprende el
ver cuan precisas eran las teorias y los hechos que Tolomeo e Hiparco
le proporcionaron, Finalmente, Hiparco cimenté sus ideas astronomi-
cas en las observaciones hechas por los babilonios v los asirios, las cuales
databan ya de muchos siglos.

Cada uno de los grandes periodos del saber, en el mundo antiguo,
parece haber tenido un sistema astronémico propio, caracterizado por la
idiosincrasia especial de cada uno de los pueblos.

ASTRONOMIA, T



2 INTRODUCCION

Varios relatos de los anales chinos parecerian demostrar que el mo-
vimiento del Sol era conocido ya en aquel pais desde tiempos muy anti-
guos. Un suceso, no muy claro, menciona la crénica Schu-King, de
tiempos de Confucio (500 a. de.]. C.); se refiere al trdgico fin de Hi
v Ho, astrénomos al servicio de un emperador chino. Digamos, de paso,
que Hi y Ho son seguramente los titulos y no los nombres de aquellos
funcionarios. Ambos se habian olvidado de predecir un eclipse, por
haberse dado a la bebida; el eclipse ocurrié de una manera inesperada,
lo cual originé un gran panico en todo el pais, e Hi y Ho fueron ejecu-
tados. Algunos creen que este rtelato se refiere al eclipse del
afio 2154 6 al del afio 2127 antes de Jesucristo; pero el texto aparece tan
confuso, que no es posible asegurar si se trata verdaderamente de un
eclipse, Aumenta esta duda al considerar que el eclipse siguiente del
cual hablan los anales chinos es el que ocurrio el afo 775 antes de
Jesucristo. Ademads es aventurado afirmar que esta narracion sea
auténtica.

En la Astronomia de los indios vemos claramente reflejadas las rare-
zas del espiritu contemplativo de aquel pueblo. Su imaginacion les lleva
a considerar periodos de tiempo que dejan muy atrds hasta los niimeros
corrientes en la Astronomia moderna. En sus anales se encuentran alu-
siones a una conjuncion de todos los planetas acaecida en el afio
2102 antes de Jesucristo. Laplace demostré que esta conjuncion no
fué seguramente observada sino calculada contando hacia atras, con
datos aproximados. Hoy puede asegurarse que los antiguos indios
no poseian conocimientos muy vastos, ¥ que hacia los ultimos siglos
antes de Jesucristo fué, por el contrario, la Astronomia de los pueblos
de Occidente la que ejercié un considerable influjo sobre la Astrono-
mia india.

Mientras que los antiguos egipcios, en contra de lo que generalmente
se ha supuesto, parece que no poseian ninglin conocimiento astronémico
profundo, los babilonios dedicaron ya en tiempos muy antiguos gran
atencién a las observaciones celestes, que al principio utilizaron sola-
mente con fines astrolégicos. De la exactitud notable que obtuvieron, y
de la cual todavia conservamos datos fidedignos, sobre.la periodicidad de
los eclipses, la posicion aparente de los planetas v las revoluciones lu-
nares, podemos deducir que efectuaron observaciones continuas durante
muchos siglos. Ni teorias astronomicas, ni ensayos de explicacion del
sistema del mundo y de los fenémenos celestes, no se ha podido demos-
trar que los haya habido en Babilonia.

De un pueblo que, como los primitivos griegos, tenia tendencia a
especular sobre el origen y la naturaleza de las cosas, mientras descuidaba
las observaciones de los fenomenos, no era dable esperar un sistema
astronomico perfecto. Pero algunas de sus concepciones estan tan es-
trechamente unidas a la Astronomia de las edades posteriores, que no
podemos dejar de mencionarlas. Tales son las que presentan a los cuer-
pos celestes como Sujetos a una serie de esferas de cristal, en cuyo
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centro comiin se encuentra la Tierra. En la esfera exterior estin coloca-
dos los millares de estrellas fijas que tachonan el firmamento, mientras
que el Sol, la Luna v los planetas tienen sus esferas interiores propias.
La transparencia de todas las esferas gs completa, de manera que los
cuerpos colocados en las esferas exteriores pueden columbrarse a tra-
vés de todas las interiores. Todas estas esferas giran alrededor de la
Tierra en veinticuatro horas, produciéndose asi la salida y la puesta de
los astros. Del rozamiento de las esferas entre si resulta una especie
de «miisica celestials que anima el espacio, pero es demasiado delicada
para ser percibida por el oido humano.

Hay que reconocer que la opinién de que las estrellas estin sujetas
a una esfera hueca de cristal era muy natural, pues a aquellos astros
se los vela dar vueltas alrededor de la Tierra dia tras dia, generacién
tras generacion, sin que experimentasen la menor variacion en su posi-
ci6n relativa. Sin existir entre ellas una union sélida, parecia imposible
yue tantos miles de cuerpos pudiesen recorrer largas trayectorias sin que
variasen sus distancias mutuas, IEn especial era muy dificil comprender
como giraban todas alrededor de un eje comiin. Iin cambio, suponiéndo-
lus a todas fijas sobre una esfera solida, esta dificultad desaparecia. Uni-
camente los planetas no podian encontrarse en aquella esfera, ya que
varia su posicion respecto a las estrellas.

Esta idea del cielo en forma de esfera quedé muy grabada en la
memoria de los hombres. Tanto el sistema de Tolomeo como el de
Copérnico, parten de la hipotesis de que el Universo esta construido en
forma de esfera, y aun Copérnico traté de probar la naturalidad de la
forma esférica por medio de la analogia con una gota de agua. Huellas
de la misma hipotesis aparecen todavia hasta Kepler.

El primero que abandond el camino de la especulacion y trato de
construir un sistema sobre la observacion y la experiencia fué el mate-
miético Fudoxio; pero tampoco supo desligarse del efecto inmediato de
la percepcion por los sentidos, y de esta manera cred un sistema compli-
cado de esferas giratorias, con el que, ciertamente, podia representar de
una manera satisfactoria los movimientos mas extrafios. También te-
nemos que mencionar aqui al mas grande de los discipulos de Platon,
Aristoteles, porque la fuerza de su espiritu universal ha influido pode-
rosamente en el pensamiento humano durante varios siglos, Mds aiin que
Eudoxio, cuyas hipétesis defendia con mucho ahinco, Aristételes hace
constar el valor de la observacién y de la experiencia frente a la especu-
lacién; pero su filosofia no logré dar una explicacién nueva de los
fenomenos astrondmicos, ni pudo salir, lo mismo ‘que la de Eudoxio, de las
esferas celestes. x La Tierra, supuesta esférica, descansaba, seglin €l, en
el centro del mundo, y las pocas observaciones que llevé a cabo no le
condujeron a resultados més exactos sobre el movimiento de los cuer-
pos celestes.

El honor de haber dado a la Astronomia el caricter de ciencia, solo
podemos otorgarlo a Hiparco. No solamente parece que sus observa-
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ciones fueron mucho mds precisas que las de sus predecesores, sino que
él fué quien primero fij6 las leyes del movimiento aparente de los pla-
netas y construyé tablas con ayuda de las cuales podian calcularse aque-
lios movimientos. Hiparco siguia sosteniendo la teoria de los movimien-
tos epiciclicos de los planetas, que habia sido ya establecida por Apo-
lonio de Perga (230 a. de J. C.), aun cuando generalmente se le da
el nombre de su sucesor Tolomeo, posterior en unos trescientos afnos.

A partir del tiempo de Hiparco, la evolucion del concepto general de
la constitucion del Universo, o del «sistema del mundo» como suele de-
nominarse, presenta tres grandes épocas, cada una de las cuales se dis-
tingue de las ofras dos por un sistema completamente distinto de prin-
cipios fundamentales: : _

1. El denominado sistema de¥Tolomeo, que en realidad es debido
a Hiparco o a un astronomo todavia méds antigno. En este sistema, la
Tierra no tiene movimiento alguno, y los movimientos aparentes de las
estrellas y planetas a su alrededor se consideran como reales.

2, El sistema de Copérnico, seglin el cual el Sol es el verdadero
centro del movimiento planetario y la Tierra es un planeta que gira alre-
dedor de su eje y da vueltas alrededor del Sol.

3. El sistema de Newton, segun el cual todos los movimientos de
los cuerpos celestes encuentran su explicacion en la tnica ley de la gra-
vitacién universal.

Este desarrollo natural de la ciencia ensefia el orden en que pueden
serle presentadas a la inteligencia las leyes del Universo. Nosotros con-
servaremos, por esta razon, el mismo orden, y dedicaremos un capitulo a
cada uno de los grados de aquella evolucién. Empezaremos por aquellas
apariencias (ue son conocidas de todo el mundo, o al menos de todo el
que contemple el cielo con atencion suficiente. Supendremos a un obser-
vador situado en el campo, en una noche clara, v le mostraremos coémo
los cuerpos celestes parecen moverse de hora en hora. Después le hare-
mos ver los diferentes cambios de posicion que puede apreciar en los
cuerpos celestes si continfia su observacion durante meses y afios. Com-
binando los movimientos aparentes encontrados, el observador se fami-
liarizara con el sistema de Tolomeo sobre el sistema del mundo.

Teniendo clara idea de este sistema, no hay mas que dar un paso
para pasar al de Copérnico, que consiste solamente en la demostracion
de que ciertos movimientos extrafios que son comunes al Sol y a los
planetas, provienen en realidad de la revolucion de la Tierra alrededor del
Sol, y que la rotacién diaria aparente de la boveda celeste es consecuen-
cia de la rotacion de la Tierra alrededor de su propio eje. FEstas leyes
del movimiento real de los planetas, explanadas completamente por Ke-
pler, fueron recogidas después por Newton y condensadas en la ley
tnica de la gravitacion hacia el Sol. Tal es el proceso de la evolucion de
la ciencia; a seguirnos por este camino invitamos, en primer lugar, al
lector.



CAPITULO PRIMERO

La Astronomia antigua. El movimiento
aparente de los cuespos celestes

1. I,A ESFERA CELESTE

Un hecho que nos es familiar desde la infancia, es que todos los
cuerpos celestes — Sol, Luna y estrellas — parecen estar colocados en
una boveda que elevandose sobre nuestra cabeza desciende por todos
lados hacia el horizonte. La Tierra, sobre la cual parece descansar, im-
pide verla mas abajo. Pero, si la Tierra fuese completamente transpa-
rente, podriamos seguir la boveda con la mirada por debajo de nuestros
pies, en cualquier direccion, v ver alli el Sol, la Luna y las estrellas. La
boveda celeste que tenemos encima formaria con la mitad inferior una
esfera completa, en el centro de la cual pareceria estar el observador.
Esto es conocido desde la antigiiedad. Las posiciones aparentes de los
cuerpos celestes, asi como sus movimientos aparentes, han sido determi-
nados siempre con relacion a la esfera. Fl hecho de que esta tltima solo
exista en la imaginacién no disminuye su valor, ya que nos permite re-
presentar las direcciones de los cuerpos celestes,

No importa que esta esfera nos la figuremos mayor o menor, mien-
tras se convenga en cue el observador esté en su centro, de manera que
se halle igualmente alejado de todos los puntos de la periferia. En el len-
guaje y en ¢l sentido de la Astronomia de precision se considera como
infinita, ya que asi, si el observador se considera transportado a otro
punto, aunque sea a otro astro, siempre puede suponerse en el centro.
En realidad, los cuerpos celestes no se han de considerar situados en
la esfera infinita, sino en la visual dirigida por el observador a un punto
de la esfera. FEstas relaciones se comprenden facilmente si se supone que
€l observador es un punto luminoso que irradia luz en todas direcciones
liacia la esfera celeste infinitamente lejana. Entonces las posiciones apa-
rentes de los diferentes cuerpos celestes serdn las sombras proyectadas



O LA ASTRONOMIA ANTIGUA

por ellos sobre la esfera (fig. 1). Es evidente que todos los cuerpos que
vistos por el observador O estén en la misma linea visual aparecerin en
¢l mismo punto de la esfera; asi, los tres puntos ! se veran como si
estuvieran en 7'. Si el ob-
servador mira, por ejem-
plo, hacia la Tuna, la som-
bra arrojada por ésta se
proyectara sobre la esfera
en un punto que estard en
la linea recta que pasa por
el ojo del observador a
través del centro de la
Luna y se prolonga hasta
la esfera celeste. Si men-
talmente se traslada a la
" Luna y mira hacia la Tie-
rra, la vera proyectada en
un punto de la esfera dia-
metralmente opuesto a
aquel sobre el que antes
se proyectaba la Luna. A
cualquier planeta que se
crea transportado, siem-
pre verd proyectada la Tierra y los demds planetas sobre esta esfera
imaginaria, de una manera andloga a como nosotros perc1btmos los cuer-
pos celestes proyectados sobre la misma.

Esto es todo lo que la Astronomia conserva de las esferas de cristal de
los griegos. De un cuerpo solido que contenia todas las estrellas,
esfera se ha convertido en un concepto completamente inmaterial, una
niera concepcion de la inteligencia, que solamernte sirve para definir las
direcciones en que se ven los astros.

2. MovIMIENTO DIURNO DE LOS ASTROS

Si contemplamos los astros durante algunas horas, los veremos mo-
verse continuamente; los que estin hacia el este, se elevan; los que
estin hacia el sur se mueven hacia el oeste, y los que estin hacia el
oeste bajan hacia el horizonte. Sabemos que este movimiento es sola-
mente aparente y debido a la rotacién de la Tierra alrededor de su eje;
pero como que por ahora solo vamos a deseribir las cosas tales como
aparecen, podemos hablar del movimiento como si fuese real. La ob-
servacion durante algunos dias seguidos ensefia, ademas, que toda la
esfera celeste parece girar cada dia alrededor de un eje. A esta rota-
cion, en virtud de la cual el Sol estd alternativamente encima y debajo
del horizonte, debemos la sucesién del dia y de la noche. Las particulari-
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dades de este movimiento se pueden reconocer observando el curso apa-
rente nocturno de las estrellas. De esta observacion se deduce inme-
diatamente que hay un punto en el cielo que estd continuamente en reposo.
En el hemisferio boreal este punto estd hacia el norte, entre el cenit v el
horizonte, y se llama polo norte. Alrededor de este polo todos los astros
parecen dar vueltas como si girasen alrededor de un centro fijo, cada
uno en una circunferencia cuyo radio esférico es la distancia del cuerpo
celeste considerado al polo. En realidad, no hay ninguna estrella situada
exactamente en el polo, pero existe una separada del polo poco més de un
grado o sea dos didmetros lunares, la cual describe una circunferencia

*
#*

* E'? 3 * * ]
b 3 * *
3 2y *
¥ (i_! *x f * x
S * =1
; 3 # *
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¥ e i *x '8
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Fig. 2. — Estrellas circumpolares a la latitud de 400

t:_i? pequeiia, que a simple vista no se observa ningin cambio de posi-
cion. A esta estrella se le da, por este motivo, el nombre de estrella
polar. Puede encontrarse facilmente imaginando unidas por una recta
las dos estrellas posteriores de la constelacién conocida con el nombre de
Osa Mayor y prolongdndola cinco veces hacia el norte (fig. 2).

Sigamos ahora una estrella boreal situada entre el polo y el hori-
z?nte, para observar el efecto del movimiento diurno cerca del polo.
Imfito veremos que la estrella, en vez de moverse hacia el oeste, en
realidad avanza hacia el este. Después de haber atravesado la l’inea
ﬂf)}‘te-sur (meridiano) empieza a subir siguiendo una trayectoria cur-
wlmefi hasta alcanzar el nordeste, en cuya posicién su movimiento se
efecttia sobre una trayectoria vertical. Después, lentamente, se dirige
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hacia el oeste, corta la linea norte-sur por encima del polo a la misma
distancia de éste que cuando paso por debajo, y descendiendo en el oeste
seglin una trayectoria curvilinea, se encontrard, después de transcurridas
24 horas, otra vez debajo del polo. El paso por el meridiano por encima
del polo se llama culminacion superior, y el paso por el meridiano por
debajo del polo, culminacién inferior. En la figura 2 se representa este
movimiento alrededor del polo por medio de flechas. A simple vista, no
podemos observar todo el camino recorrido por una sola estrella porque
la luz del dia se interpone; si prosiguiéramos la observacion todas las
noches durante un afio podriamos apreciarlo en cada punto de su curso.
Una estrella que recorre una trayectoria como la que acabamos de indicar
1o se pone nunca, y puede verse todas las noches.

Si imaginamos descrita una circunferencia alrededor del polo de
modo que sea tangente al horizonte (fig. 2) todas las estrellas que estén
situadas en el interior de esta circunferencia se moveran en la forma
descrita; por este motivo se llama circulo de visibilidad perpetua, y
las estrellas interiores v que no se ponen nunca se llaman estrellas circum-
polares. 'Todas las estrellas exteriores a esta circunferencia desaparecen
bajo el horizonte mds o menos tiempo, segin su distancia al polo.
Una estrella exterior a la circunferencia y que diste solo algunos grados
de ésta, se pondra entre el oeste y el norte, y después de transcurridas
algunas horas saldra por un punto comprendido entre el norte y el este.
Si nos alejamos atn mas del circulo de perpetua visibilidad, encon-
traremos que las estrellas en su culminacion superior pasan o culminan
por el meridiano hacia el sur, no lejos del cenit, v que se ponen mds
pronto y permanecen mas tiempo debajo del horizonte. En la figura 3,
que es una proyeccion sobre el plano vertical que pasa por el polo, se
hallan en este caso las estrellas que, como la &, estin situadas entre el
ecuador celeste A0 v el circulo menor MN (que corresponde al circulo
de la figura 2). Si llegamos al ecuador mismo, que dista del polo un
cuadrante 6 go” y que es la proyeccion del ecuador terrestre sobre el
cielo, la mitad de la trayectoria estard encima v la otra mitad debajo del
horizonte SN. Hacia el sur, las circunferencias descritas por las es-
trellas se reducen, y més de la mitad de su curso aparente se efectiia
debajo del horizonte. Cerca del sur S, solamente se pueden ver durante
un corto tiempo encima del horizonte, y mas alla hay por fin una re-
gion SP'R en la cual son siempre invisibles. La circunferencia SR
situada debajo del horizonte y tangente a éste en el punto S, se llama, de
una manera aniloga al circulo anterior, circulo de perpetua invisibilidad ;
tiene el mismo didmetro que el otro y el polo sur (P') es polo de este
circulo, de la misma manera que el polo norte () es polo del circulo
de visibilidad constante. Fn la regién MPN estin situadas las estrellas
circumpolares tales como s (fig. 3); en la region SAMNQR los astros
sale y se ponen, como s’ y s”; en la regién SP'R estan los que no salen
nunca o sea los constantemente invisibles (s°). La parte del cielo que esta
debajo del horizonte se indica en la figura por medio del sombreado. Los
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circulos, excepcién hecha del meridiano, que pasa por el norte, por el
sur, por el polo ¥ por el cenit, estin representados por lineas rectas en
la figura 3.

Si en la Tierra viajamos hacia el sur, veremos como el polo norte va
bajando hacia el horizonte mientras que nuevos astros salen por el hori-
zonte sur; por consiguiente los circulos de visibilidad e invisibilidad per-
petua van disminuyendo. Al alcanzar el ecuador terrestre, el polo sur
se ha elevado hasta el hori-
zonte sur vy el polo norte ha
bajado hasta el horizonte nor-
te. El ecuador celeste va aho-
ra de este a oeste pasando

por el cenit y todos los astros -
describen circulos, una mitad
de los cuales estd encima y
L ¥

la otra mitad debajo del ho-

rizonte. El plano deestos %f////////%/’%f//g%/ /
/%///

.
AR ' 4

&
/ )L
reales queda debajo del ho- /////’///

rizonte. Fig. 3

Si siguiendo hacia el norte
llegasemos hasta el mismo polo terrestre veriamos subir constantemente
el polo celeste ; el circulo de visibilidad perpetua iria siendo cada vez mayor
y por tltimo al alcanzar el polo de la Tierra veriamos la estrella polar en
el cenit, el ecuador en el horizonte y todos los astros visibles describirian
circulos paralelos a éste.

De estos hechos se deduce que la latitud geogrifica de un lugar es
igual a la altura angular del polo sobre el horizonte (o lo que es lo mismo,
a la distancia del cenit al ecuador contada sobre el meridiano celeste). En
la figura 3 se ve que todas las estrellas cuya distancia al polo es menor
que la altura de éste (PCN) o latitud geogrifica del lugar, son estrellas
circumpolares.

De lo que precede, podemos deducir las leyes del movimiento diurno
en la siguiente forma:

1. La esfera celeste, con el Sol, la Luna y las estrellas, parece girar
durante un dia alrededor de un eje inclinado que pasa por el ojo del
observador.

2. El extremo elevado de este eje indica en el hemisferio norte la
dJ:recci('m norte; el otro pasa a través de la Tierra y va hacia el polo sur,
diametralmente opuesto al polo norte y que estd, por consiguiente, debajo
del horizonte de los paises boreales.

3- Todas las estrellas fijas se mueven simultineamente durante el

M Z
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movimiento v permanecen a una distancia invariable unas de otras como
s1 estuvieren sujetas a tna esfera solida.

4. En el hemisferio boreal de la Tierra todos los astros que estdn al
norte del ecuador celeste. circulo equidistante de los polos norte y sur,
ejecutan mas de la mitad de su recorrido encima del horizonte; en el he-
misferio sur, en cambio, describen menos de la mitad.

3 MoOVIMIENTO DEL SOL CON RELACION A LAS ESTRELLAS

La clasificacién mds sencilla que se puede hacer de los cuerpos celestes
visibles a simple vista es: Sol, Luna y estrellas. Pero entre las altimas hay
cinco que cambian constantemente su posicién reciproca, mientras que la
gran mayoria parece guardar la misma posicién relativa en la esfera ce-
leste afio tras afio y siglo tras siglo: estas cinco estrellas errantes son los
planetas, va conocidos por los antiguos. Sus nombres son: Mercurio, Ve-
nus, Marte, Jiipiter y Saturno. También son astros con movimiento pro-
pio el Sol y la Luna, asi como los cometas. Los otros astros que general-
mente se perciben a simple vista se llaman estrellas fijas porque, excepcion
hecha del movimiento diurno comin antes mencionado, no parecen mio-
verse. Hoy se llama simplemente estrellas a las estrellas fijas.

Si determinamos las posiciones del Sol, la Luna y los planetas entre las
estrellas, durante una serie de dias consecutives, observaremos ciertos
cambios lentos, que vamos a describir empezando por el Sol. El lector
debe tener presente que no se trata ya ahora del movimiento aparente
diurno, sino de ciertos movimientos mucho mas lentos de algunos cuerpos
celestes con relacién a las estrellas fijas, es decir, movimientos que se po-
drian observar aunque la esfera celeste no girase como en una pieza alre-
dedor de un eje.

Si determinamos, noche tras noche, la hora exacta en que una estrella
fija cualquiera, en virtud de su movimiento diurno, pasa por un punto
fijo, por ejemplo aquel en que aparece y desaparece detras de un cam-
panario, encontraremos en seguida que la ocultacion o reaparicion tienen
efecto cada noche unos cuatro minutos antes que la noche anterior. La
esfera de las estrellas fijas da, pues, una vuelta, no en 24 horas exactas,
sino en 23 horas y 56 minutos. Si anotamos, segun esto, la posicion de la
estrella con relacion a la linea norte-sur o meridiano, cada dia, exacta-
mente a la misma hora, la encontraremos cada vez mas hacia el oeste.
Como ejemplo podemos tomar la estrella mas brillante de la constelacién
del Leon, Régulo. Si la observamos el 22 de marzo veremos que pasa
por el meridiano a las 10 de la noche; en cambio el 22 de abril ya esta,
a las 10 de la noche, dos horas al oeste del meridiano, por el cual pasa
a las 8 de la noche. El 22 de mayo culmina a las 6, antes de la puesta del
Sol, por lo cual no se puede observar a simple vista su paso por el meri-
diano. A fines de junio pasa por el meridiano por la tarde, en plena
luz del dia, y no se llega a ver hasta el crepusculo, cuando va ha adelan-
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tado mucho hacia el oeste del meridiano; a fines de julio se pone durante
el creptisculo, y es casi invisible, por efecto de la luz solar. Fsto nos en-
sefia que el Sol se ha ido acercando continuamente a la estrella por el
oeste, hasta que en agosto esta tan cerca de ella, que ésta desaparece.

Si continuamos esta sencilla descripeion encontraremos que el 22 de
agosto, Régulo pasa por el meridiano a mediodia, casi al mismo tiempo
que el Sol. En septiempre el Sol ha adelantado, Régulo culmina a las 10
de la mafiana y se la puede ver salir durante el crepusculo matutino,
antes que el astro del dia, el cual se aleja cada vez mas hacia el este, de
modo que la estrella sale cada vez mas temprano, hasta que en febrero
sale a la puesta del Sol y se pone a la salida del mismo, Finalmente en
marzo vuelve a pasar por el meridiano a las 10 de la noche; al cabo de
un afio el Sol y la estrella han vuelto a ocupar su posicion reciproca pri-
mitiva. Régulo ha salido y se ha puesto 366 veces, mientras que el Sol lo
ha hecho solamente 365; este ultimo ha efectuado, por consiguiente, una
vuelta menos, a causa de su lento movimiento hacia el este.

Si las estrellas fuesen visibles durante el dia, podria seguirse el movi-
miento aparente del Sol entre ellas en el transcurso de 24 horas. Si hubié-
semos observado, por ejemplo, Régulo en la mafiana del 22 de agosto
de 1021, encontrariamos el Sol situado algo al sur y al oeste de la estrella
(en la posicion r de la figura 4); v por la tarde estaria casi al sur (posi-
cién 2). A la mafiana siguiente ocuparia la posicion 3 y la estrella estaria

ahora algo al oeste, saliendo, por consiguiente, mis temprano 2
que el Sol. Este mismo dia, a la puesta, el Sol ocuparia la C):m
posicion 4. #3217

La trayectoria que describe el Sol durante un afio entre las Fig. 4
estrellas se llama ecliptica. Lo mismo que los polos del ecna-
dor, los polos de la ecliptica son dos puntos del cielo diametralmente
opuestos, situado cada uno de ellos en el centro de los dos hemisferios en
que la ecliptica divide a la esfera celeste. La determinacion del movimiento
del Sol a lo largo de la ecliptica, puede considerarse como el punto de
partida de la Astronomia cientifica. '

Desde los tiempos antiguos se dividid la ecliptica, asi como la faja que
se extiende a ambos lados de ella (zodiaco), en 12 partes, llamadas signos
del zodiaco. Una observacion superficial ensefia va que la sucesion de las
estaciones tiene relacion con los cambios de la altura que el Sol aleanza
al pasar por el meridiano y con la duracién del dia; pero sélo después de
la determinacion exacta de la posicion de la ecliptica y del movimiento del
Sol sobre ella, pudo conocerse con exactitud la causa de los cambios que
se observan en el movimiento diurno del Sol. Estos cambios son conse-
cuencia de que la ecliptica v el ecuador no coinciden, sino que esos circu-
los estdn inclinados uno con respecto a otro, formande un angulo de 23°
a 24°. La inclinacion de estos dos circulos maximos (1) se llama oblicui-
dad de la ecliptica.

(1) Cirenlos maximos de la esfera celeste son aquellos cirenlos en cuyo centro
se encuentra el observador (la Tierra).
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Como todos los circulos maximos, la ecliptica y el ecuador se cortan
en dos puntos diametralmente opuestos. Si el Sol esta en uno de estos pun-
tos, saldra exactamente por el este y se pondra por el oeste; la mitad de
su moyimiento diurno la efectuard sobre el horizonte y la otra mitad
debajo del mismo. El dia y la noche son entonces iguales, y por esta
causa, los dos puntos citados se llaman equinoccios.

El 21 de marzo aproximadamente, el Sol estd en el equinoccio de pri-
mavera. Durante los tres meses siguientes va alejandose del ecuador
hacia el norte, v el 22 de junio estd a unos 23° % de él. El punto corres-
pondiente de la ecliptica se llama solsticio de verano porque el Sol parece
estar alli inmévil respecto al ecuador, al cual, no obstante, empieza a acer-
earse de nuevo. Cerca del solsticio, o sea en verano, el Sol sale entre el
norte v el este y culmina (en Fspafia) a una altura considerable, ponién-
dose entre el norte ¥ el oeste. Al mismo tiempo, mas de la mitad de su
carrera diurna la efectiia encima del horizonte va que esta al norte del
ecuador celeste; los dias son entonces mas largos que las noches, y la
mayor duracion del dia lo mismo que la gran altura meridiana del Sol
aumentan la temperatura en el estio.

Durante los tres meses siguientes, desde fines de junio hasta sep-
tiembre, el Sol se va acercando hacia el ecuador, alcanzandolo aproxima-
damente el 23 de septiembre, en el punto llamado equinoccio de otoiio;
entonces vuelven a tener el dia v la noche la misma duracion. Durante los
seis meses siguientes, el Sol esta al sur del ecuador; hasta el 22 de di-
ciembre se va alejando cada vez mas hacia el sur, alcanzando este dia,
en el solsticio de inviermo, su mayor declinacion austral, o sea
23° 14 (1). En este solsticio, y para los paises boreales; méas de la mitad
de la trayectoria diurna esta debajo del horizonte, las noches son mas
largas que los dias, y asi la poca duracion de éstos como la pequena altura
del Sol a mediodia traen como consecuencia el frio del invierno. Para
el hemisferio austral todas estas circunstancias se invierten; alli se tiene
invierno, a causa de la poca altura del Sol, mientras en el hemisferio bereal
reina el verano, y verano mientras en el hemisferio boreal se tiene
invierno,

Sobre el origen de la division del zodiaco en signos v constelaciones no
tenemos ninguna referencia histoérica cierta, pero puede asegurarse que es
de origen babilonico. Las constelaciones del zodiaco ocupan, como se ve
en las cartas celestes, espacios muy diferentes. Al principio eran consi-
deradas sencillamente como doce ¢casas para el Soly, que las recorria
en el transcurso de un afio. Hiparco encontré que este sistema de divi-
sion era completamente insuficiente para la Astronomia de precision, y di-
vidio, por este motivo, la ecliptica y el zodiaco en doce partes iguales, cada

(1) La distancia angnlar del Sol al equinoccio de primavera, medida sobre el
ecuador, se llama su ascensidn recla, ¥ la distancia al ecuador, medida perpendicu-
larmente en direccién a los polos, se llama declinacidn, boreal o anstral ; la dis-
tancia angular al equinoccio de primavera, medida sobre la ecliptica, es la lon-

gitud del Sol. La distancia a la ecliptica, o latitud, es para el Sol casi siempre
cero. (Véase la segunda parte.) : i
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una de 30°, llamadas signos del zodiaco, ddndoles el nombre de las conste-
laciones més cercanas. Empezando por el equinoccio de primavera, el pri-
mer arco de 30° tomé el nombre de Aries, el segundo, de Taurus y asi
sticesivamente, l.a costumbre de indicar las posiciones de las estrellas,
con referencia a la ecliptica, por signos, ha durado hasta el pentltimo siglo,
pero después ha sido suprimida completamente por ser molesta y poco
practica. La ecliptica se divide ahora lo mismo que otro circulo cual-
quiera, en 300 grados, a partir del equinoccio de primavera y en el sen-
tido del movimiento del Sol.

4. PRECESION DE LOS EQUINOCCIOS; ANO SOLAR

Por comparacién de sus observaciones propias con las de sus prede-
cesores, Hiparco encontrd que las distancias de las estrellas al punto vernal
o equinoccio de primavera, si aquéllas estaban al este de dicho punto, eran
cada vez mayores, y si estaban al oeste iban disminuyendo, de modo que
el punto vernal, asi como el equinoccio de otofio, adelantaban lentamente un
grado por siglo hacia el oeste. Sus sucesores precisaron mas exactamente
esa precesion de los equinoccios: es de 50”,3 por afio o cerca de 1° en
70 anios. Una observacion mas cuidadosa mostro, después, que este cam-
Lio es la consecuencia de un movimiento lento del ecuador, que a su vez
procede de un cambio en la posicion del eje de la Tierra. La ecliptica cam-
bia tan poco de posicién con referencia a las estrellas, que ese cambio sélo
puede descubrirse mediante las observaciones precisas de los tiempos mo-
dernos. En realidad, pues, la precesion consiste en un movimiento circular
muy lento del polo del ecuador alrededor del polo de la ecliptica; la dura-
cion de una vuelta completa es de unos 26 000 afios aproximadamente.
Esta duracién no ha sido calculada de una manera exacta, pues a causa de
algunas perturbaciones que sufre el movimiento, éste no es ni siquiera
uniforme, pero no puede haber gran error en el niimero indicado. El
movimiento, extremadamente lento, de la ecliptica, del cual volveremos a
hablar, y por lo tanto de su polo, complica un poco el movimiento del polo
del ecuador alrededor del primero; pero, en términos generales, la curva
descrita es casi un circulo de 47° de didmetro. En tiempo de Hiparco, la
estrella polar estaba a 12° de distancia del polo norte. Desde entonces, el
‘polo se ha ido acercando cada vez mds a la estrella, y alcanzard la distancia
minima de menos de medio grado en el afio 2100, a partir del cual se
volvera a alejar lentamente. Al cabo de 12 000 afios, estard cerca de la
constelacion de la Lira, cuya estrella mas brillante, Vega, podra aspirar al
nombre de estrella polar. El ecuador efectiia un movimiento andlogo al
del polo, ya que le separa una distancia constante de go°® del extremo del eje
polar, y por ello cambia constantemente la posicion de los equinoccios.

El lector debe tener siempre presente que los diferentes movimientos
de que tratamos en este capitulo, y que se efectiian en la esfera celeste,
son solamente aparentes y proceden del movimiento de la Tierra misma,
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como veremos al hablar del sistema de Copérnico. La rotacion diurna de la
esfera celeste es consecuencia de la rotacién de la Tierra alrededor de su
eje, v la precesion un efecto del cambio de direccion de este eje. De la
causa de la precesion hablaremos més adelante.

Una consecuencia importante de la precesion es que la revolucion que
durante un afio efecttia el Sol con respecto a las estrellas no se corresponde
exactamente con la sucesion de las estaciones. Esta tltima depende de
la posicion del Sol con respecto al punto vernal, ya que el momento en que
el Sol cruza el ecuador hacia el norte determina (en el hemisferio boreal)
el comienzo de la primavera, sea cual sea la posicion del Sol respecto a
las estrellas. Cuando después de pasar el Sol por el punto vernal da la
vuelta completa al cielo y vuelve al mismo punto, lo alcanza unos veinte
minutos antes, por efecto del movimiento del ecuador o precesion del equi-
noccio hacia el oeste. En un afio, la diferencia es pequefia; pero con el
transcurso de los siglos aumenta, y al cabo de 1000 afios llega a ser casi de
14 dias. Segin esto, hay que distinguir entre el aiio sidéreo v el aiio trépi-
co; el primero es el tiempo que tarda el Sol en completar una revolucion en
la esfera celeste, y el segundo el tiempo que transcurre entre dos pasos
sucesivos por el equiinoccio, por lo que recibe también el nombre de aiio
equinoccial.

La duracién de estos dos afios es:

Afio sidéreo = 365425636 = 365 6" 9™ ¢ (1).
Afio tropico = 365424220 = 365° 5" 48™ 46°

Como que la sucesion de las estaciones depende del afio trépico, es éste
el que sirve de fundamento para el calendario y para la organizacion de la
vida civil. Su duracién es 11™ 14* mds pequefia que 365 74 dias. Algunas
consecuencias de esta diferencia se indicaran al explicar el calendario.

5. MovIiMIENTO DE LA LUunA

Nadie ignora que la Luna da la vuelta a la esfera celeste en un mes
aproximadamente, v que durante su revolucion presenta una serie de
fases distintas, que dependen de su posicién respecto al Sol. Estas fases
se llaman novilunio o luna nueva, cuarto creciente, plenilunio o luna llena,
v cuarto menguante,

En la luna nueva, la Luna y el Sol estin en conjuncion, es decir, los
dos astros tienen la misma longitud ; en la luna llena, los dos astros estan
en oposicion, es decir, sus longitudes respectivas difieren en 180°%; en los
cuartos creciente vy menguante las longitudes de ambos astros difieren
en go®. Un estudio atento de estas fases durante una sola lunacién hace
ver que la Luna es un cuerpo esférico y opaco, que recibe su luz del Sol;
este hecho fué conocido va en la antigtiedad.

(1) Se designan los dias, horas, minutos (tiempo) y segundos (tiempo), por

d, b, m v 5: Jos grados (arco), minutos (arco) y segundos (arco) por o, 'y
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Del mismo modo que el Sol recorre la esfera celeste en un afio, la
Luna efectfia su revolucién en 27 dias. Su movimiento sobre la esfera
puede observarse facilmente. Si, hacia el cuarto creciente, se determina
hora por hora la posicion de la Luna respecto a una estrella brillante,
pronto se reconoce que en el transcurso de una hora adelanta hacia el
este una distancia aproximadamente igual a su diametro. A la noche
siguiente habréd avanzado de 12 a 14° mds hacia el este, saliendo tres
cuartos de hora més tarde, v con el mismo retraso pasard por el meri-
diano y se pondra. Después de 279 8", volvera a ocupar respecto a las
estrellas la misma posicion en que se observd la primera vez.

Si partimos de la posicion que ocupa la Luna cuando es nueva, veremos
que al cabo de 27 '/, dias volverd a ocupar la misma posicion en la esfera
celeste, pero no respecto al Sol, y por lo tanto no serd todavia luna
nueva. Esto es debido a que el Sol ha avanzado también hacia el este
durante este intervalo, y este avance es tan considerable, que la Luna em-
plea méas de dos dias en alcanzar otra vez al Sol y volver a ser luna
nueva. El tiempo efectivo de una revolucion, o revolucion sidérea, que la
Luna emplea en dar la vuelta alrededor de la Tierra, es, por consiguiente,

a Y

Fig. 5

de 27 '/, dias; el tiempo transcurrido entre luna nueva y luna nueva o
sea el tiempo que la Luna tarda en volver a ocupar la misma posicion
respecto al Sol, tiempo que suele llamarse rewvolucion sinddica, es, en
cambio, de 29" 13"

La comparacién de las fases lunares con las posiciones relativas de
la Luna y del Sol demuestra que este ultimo estd mucho mis lejos de
nosotros que la Luna. Fijémonos en la figura 5, en que E es la Tierra
0 la posicion de un observador sobre ella, M la Luna y S el Sol, el cual
ilumina la mitad de la Luna. Si, como en la figura, el observador ve ilu-
minado la mitad del disco ltmar, o sea en cuarto ereciente, el angulo for-
mado por las direcciones de la Tierra y del Sol, visto desde la ILuna,
tendrd que ser recto. Si el Sol estuviese a una distancia cuatro veces
mayor que la que nos separa de la Luna, el observador encontraria en tales
circunstancias que el angulo SEM seria de 75°; y cuanto mas cerca estu-
viese el Sol mas pequefio seria todavia aquel dngulo en el momento del
cuarto creciente o del cuarto menguante. Ahora bien: este dngulo es casi
de 9o°, con una diferencia insignificante, a no ser que para efectuar tal
medicién se empleen aparatos muy perfectos. A la escala del dibujo, el
Sol se encuentra en realidad en el punto de interseccién de la linea de
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puntos con la prolongacién de MS, o sea a 400 veces la distancia EM.

La idea de determinar la distancia al Sol, o mas bien la relacién entre
las distancias que nos separan del Sol y de la Luna, por medio de la
determinacién del dngulo SEM, proviene ya de Aristarco (siglo 111 antes
de Jesucristo). El angulo, segun aquel astréonomo, era de 87° que corres-

- ponderia a una distancia del Sol veinte veces mayor que la que nos separa

de la Luna; pero este resultado es veinte veces mds pequefio que el ver-
dadero, siendo el angulo casi de go® (89° 51'). Aristarco no podia deter-
minar con exactitud este angulo, porque su método, aunque en principio
es cierto, no es aplicable en la practica. Iia dificultad que se presenta para
su empleo proviene de lo accidentado del suelo lunar, y la consiguiente
imposibilidad de fijar el momento en que esta iluminada exactamente la
mitad del disco de la Luna, es decir, en que el angulo EM S es de go°.

Si seguimos el curso de la Luna en la esfera y lo senalamos sobre un
mapa celeste, encontraremos que no es el mismo que sigue el Sol; es decir,
que la Luna no recorre la ecliptica. La o6rbita que deseribe la Luna sobre
la esfera celeste estd inclinada 5° con relacion a la ecliptica. Los puntos
opuestos en donde se cortan la orbita lunar y la ecliptica se llaman nodos.
Desde el nodo ascendente (()) hasta el nodo descendente ((¥) la 6rbita
lunar estid encima o al norte de la ecliptica, v desde el nodo descendente
hasta el ascendente debajo o al sur de la ecliptica. A consecuencia de
un movimiento de los nodos hacia el oeste, a razén de un grado por
cada revolucién, cambia constantemente la posicion de la érbita de la
Luna, la cual corta a la ecliptica siempre bajo el mismo dangulo, pero de
modo que los puntos de interseccién no son fijos, sino que cambian de
lugar a lo largo de la ecliptica, retrogradando unos 20° por afo, por cuyo
motivo la Luna no oculta en todas sus revoluciones las mismas estrellas.
Iin julio de 19035, por ejemplo, la Luna cruzd la ecliptica, por el nodo
ascendente, cerca de Régulo, en la constelacion del Ledn; pero a conse-
cuencia de la retrogradacion, el nodo ascendente alcanzo en el transcurso
de 9 74 afios la constelacién de Acuario, de manera que en 1914 era el nodo
descendente el que se encontraba en la constelacion del Leon. Al cabo de
18 afios y 7 meses los nodos han recorrido completamente la ecliptica y
la érbita de la Luna vuelve a encontrarse en la posicién primera, de suérte
que en enero de 1924 el nodo ascendente ha estado otra vez en la cons-
telacion del Leon.

6. Ecripses pE SoL v pE LuNa
En los tiempos antiguos, la ocurrencia casual y casi instantdnea de un
eclipse debi6 ser motivo de asombro y de panico, como lo es todavia hoy
en los pueblos por civilizar. Pero no fué preciso observar durante mucho
tiempo los movimientos del Sol y de la Luna para encontrar la causa de
este fenomeno. Los hombres que se ocupaban en el estudio de la Natura-
leza y en especial de los fendmenos celestes, debieron echar de ver que
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cuando la Luna se interpone entre la Tierra y el Sol ha de ocultar la luz
de este tltimo. Si ambos astros recorriesen la misma orbita aparente,
ocuirriria un eclipse de Sol a cada luna nueva. A causa de la inclinacion
de ambas orbitas, la Luna pasa generalmente al norte o al sur del Sol
sin ocasionar eclipse; pero cada vez que el Sol, en el novilunio, dista
de alguno de los nodos un éngulo menor que cierto limite, ocurre,
para alguna regién de la Tierra, un eclipse de Sol, por lo menos parcial.
Este 4ngulo, medido desde el centro de la Tierra, depende solamente de
las dimensiones aparentes del Sol y de la Luna, y es de unos 19°. Como
que el Sol, en el transcurso de un afio, pasa por ambos nodos de la 6rbita
de la Luna, tendrd que haber para la Tierra, por lo menos, dos eclipses
de Sol por afio.

La causa de los eclipses de Luna tampoco pudo permanecer descono-
cida durante mucho tiempo, y debié bastar la observacion de una serie
crecida de eclipses v de los tiempos en que ocurrieron, para hacer ver
que siempre acaecian en la luna llena, es decir, cuando la Tierra esta
en la linea de unién del Sol y de la Luna. El conocimiento de que la Tierra
proyecta una sombra en la cual penetra la Luna, lo mismo que en un
eclipse de Sol la Tierra penetra en la sombra arrojada por la Luna, no
debi6 hacerse esperar, y asi vemos que en tiempos muy antiguos los astro-
nomos estaban completamente familiarizados con la causa de ambas clases
de eclipses.

El motivo por el cual los eclipses de Luna no ocurren a cada pleni-
lunio sino de una manera excepcional, es el mismo que hemos indicado
para los eclipses de Sol. El centro de la sombra proyectada por la Tierra
esta, como el centro del Sol, siempre en la ecliptica, y, por consiguiente,
si la Luna llena no esta muy cerca de la ecliptica, o sea muy cerca de los
nodos, no penetrard en la sombra proyectada por la Tierra sino que pasa-
ra dejandola al norte o al sur. A consecuencia del gran tamafio del Sol
(su didmetro es mas de cien veces mayor que el de la Tierra) la sombra
central arrojada por la Tierra a la distancia a que esta colocada la Luna es
bastante mas pequena que la Tierra misma. De esto se deduce que para un
eclipse de Luna se requiere una distancia considerablemente menor de la
Luna a uno de sus nodos que para un eclipse de Sol. Los eclipses de
Luna se presentan con menos frecuencia que los de Sol, y aun de cuando
en cuando transcurre un afio sin que ocurra ninguno de aquellos.

La naturaleza y la duracién de un eclipse difieren segtin las posiciones
¥ tamafios aparentes del Sol y de la Luna. Supongamos, primergmente,
que en un eclipse de Sol la Luna pase exactamente por delante del centro
del Sol, o sea que en el novilunio esté la Luna exactamente en uno de
sus nodos. Es evidente que en este caso, cuando el didzmetro aparente -
de la Luna sea mayor que el del Sol, este @iltimo quedari cubierto total-
mente; entonces se realiza un eclipse total de Sol. Esto sélo puede
ocurrir cuando el observador se encuentra situado exactamente en la pro-
longacién de la linea que une los centros de los dos astros, Sol y Luna,
0 muy cerca de ella. Si en las mismas circunstancias el tamafio aparente

AsTRONOMES, 2
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de la Luna es menor que el del Sol, el disco solar no puede ser cubierto por
completo, sino que quedara un anillo luminoso alrededor del borde de la
Luna; en este caso se tiene un eclipse anular de Sol (1) (Ag. 6). Sila
Luna no pasa centralmente por delante del Sol, solamente ocultara una

parte de éste, y el eclipse sera

un eclipse parcial de Sol (fi-
gura 7)., Lo mismo ocurre en
los eclipses de Luna: si este
astro penetra parcialmente en
el cono de sombra arrojada
por la Tierra, tendremos un
eclipse parcial de Luna; si

Fig. 6 Fig. 7 penetra totalmente dentro de

ella, tendremos un eclipse to-

tal. Los eclipses anulares de Luna no son posibles, porque el diametro de la

sombra arrojada por la Tierra, a la distancia de la Luna, es mayor que el
diametro de la Luna misma.

Las figuras 8 y g representan con claridad las circunstancias en que
se verifican los eclipses. S es el Sol, E la Tierra, M la Luna. Un obser-
vador colocado en los puntos O (fig. 8), fuera de la parte sombreada, vera
completamente el Sol: para este observador no habria eclipse. En los
puntos P, dentro de la parte sombreada mds débilmente, el Sol aparecera
parcialmente eclipsado, v tanto mas cuanto mas cerca del centro esté el

Fig. 8

observador. Esta parte de la sombra se llama penumbra. Finalmente
hay una pequefa region, mas fuertemente sombreada en el grabado, para
todos los puntos de la cual el Sol estd totalmente eclipsado por la Luna;
esta region es la aleanzada por el cono de sombra de la Tuna, cono cuya
base es la Luna misma y cuyo vértice esta a poca distancia de la superfi-
cie terrestre. Los didmetros aparentes del Sol y de la Liuna son, por con-
siguiente, casi iguales, es decir, que los didmetros verdaderos estan casi
en la misma relacion que la que hay entre sus distancias respectivas a
nuestro planeta; a veces dicho vértice alcanza a la superficie de la Tierra,
v los lugares que penetran en la sombra tienen eclipse total de Sol; otras

mayor que el del Sol, v que por esta cansa no podia haber eclipses anulares
de Sol. El primer eclipse anular gue fué considerado como tal fué el del g de
abril de 13567, visible en Italia ¥ de cuya observacién habla Clavio. Pero todavia
Kepler traté de probar que el anillo visto durante el eclipse era debido a la
atmoésfera de la Tierra o de la T,una,
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veces no alcanza a la superficie, y en este caso ocurre un eclipse anular.
En un eclipse total de Sol, el diametro de la sombra arrojada sobre la
superficie terrestre alcanza raras veces a 200 Km, y asi se compre}'lde que
para un lugar dado es raro que ocurra un eclipse total de Sol, y si ocurre
es de corta duracién. Para un lugar situado exactamente en la linea central
del eclipse, la duracién de la totalidad serd tanto mayor cuanto mayor
sea el diametro aparente de la Luna con relacion al del Sol, es decir, cuanto
mas cerca esté la Luna y mas lejos esté el Sol. Pocas veces dura mds de
seis minutos, y como maximo puede ser de unos ocho minutos. Si el vér-
tice de la sombra no alcanza a la superficie de la Tierra, es decir, si la Luna
aparece con menor diimetro aparente que el Sol, un observador situado
en la linea central verd un eclipse anular, cuya duracion es también muy

Fig. o

pequeda, doce minutos como maximo. [n cambio, las diferentes fases que
presenta un eclipse en conjunto, asi central como parcial, tienen una dura-
cion considerable, va que suelen transcurrir algunas horas entre el primer
contacto (hacia el oeste: comienzo del eclipse) y el Gltimo contacto (hacia
el este: fin del eclipse).

La sombra arrojada por la Luna, o su prolongacion, aleanza a la su-
perficie terrestre, primero, en puntos situados al oeste, porque la Luna
pasa por delante del Sol en direccion de oeste a este; en un intervalo
de 4 a 5 horas recorre unos 120° de longitud, y por fin abandona la Tierra
por el este. En los puntos de la superficie terrestre alcanzados primera-
mente por la sombra, sale en aquel momento el Sol, v para los que alcanza
en ultimo lugar se pone.

La figura g representa las circunstancias de un eclipse total de Luna.
Como que el didmetro de la Tierra es aproximadamente cuatro veces ma-
yor que el de la Luna, su sombra arrojada tiene también una longitud
cuatro veces mayor que la arrojada por nuestro satélite, v al cortar la or-
bita lunar lo hace seglin un arco bastante mayor que el didmetro de la
Luna, 1a cual, por consiguiente, puede penetrar por completo en la sombra.
Supongamos que la Luna pasa centralmente a través de la sombra proyec-
tada por la Tierra. Tan pronto como penetre en la penumbra P, empezara
el _ecﬁpse; un habitante de la Luna observaria en aquel momento un
eclipse parcial de Sol motivado por la interposicion de la Tierra. Cuando,
una 'hOFa mds tarde, la Luna penetra en el cono de sombra pura, parece
como si le hubiesen cortado un pedazo. La oscuridad aumenta constante-
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mente, v por fin la Luna ha penetrado por completo en el cono de
sombra, en cuyo instante comienza el eclipse total. Después de unas dos
horas v media alcanza el horde oriental del cono de sombra, con lo cual
termina el eclipse total, v después de otra hora rebasa el borde oriental de
la penumbra, terminandose el fenémeno.

Durante la totalidad, raras veces desaparece por completo la Luna;
generalmente aparece de un color cobrizo o de ladrillo. Esta débil ilumi-
nacion es producida por los rayos solares desviados hacia el cono de
sombra central por la atmésfera terrestre, v es mas clara o mas palida
segtin sea el estado atmosférico en los lugares del borde de la Tierra
iluminados por los ravos solares.

En casi la mitad de los eclipses de Luna, pasa ésta por encima o por
debajo de la sombra proyectada por la Tierra, de modo que aun en el
instante de la maxima oscuridad, sélo una parte del astro esta dentro
del cono de sombra; entonces se tiene un eclipse parcial de Luna. Si la
Luna queda por completo en la penumbra, sin penetrar en el cono de som-
bra, se tiene un eclipse pemwmbral, tan poco visible, que casi siempre pasa
mmadvertido.

Los eclipses de Luna pueden observarse desde todos los lugares para
los cuales se halle la Luna sobre el horizonte; son un fendmeno real,
objetivo, puesto que el astro penetra realmente en la sombra arrojada por
la Tierra. Para un lugar determinado de ésta, los eclipses de Luna
son, por este motivo, mas frecuentes que los de Sol, aunque para la Tierra
en general son mas frecuentes, como hemos dicho ya, los de Sol que los
de Luna.

Los antiguos astronomos median la magnitud de un eclipse por «di-
gitosy, nombre que todavia esta en uso. Dividian el diametro del disco del
Sol o de la Luna en doce partes iguales llamadas «digitosy, y la magnitud
del eclipse se media por el namero de digitos eclipsadoes, por ejemplo, 12
si el eclipse era total, 6 cuando el Sol o la Luna quedaban eclipsados sola-
mente la mitad. A veces los digitos eran fracciones de superficie v no de
diametro; asi, por ejemplo, se decia que la Luna estaba eclipsada 4 digitos
para indicar que una tercera parte de su superficie quedaba eclipsada y no
la tercera parte de su diametro.

Los eclipses totales de Sol ofrecen ocasiones, que por lo raras son mas
apreciadas, de estudiar los fenomenos de que es asiento la corona solar;
de esto hablaremos en otro capitulo.

Volvamos ahora al movimiento aparente del Sol y de la Luna en la
esfera celeste. Como que la 6rbita descrita por la Luna corta a la eclip-
tica en dos puntos (nodos), y el Sol recorre la ecliptica en un afio, se
deduce que hay dos periodos cada afio en los cuales el Sol estd proximo
a los nodos vy en que por esta causa pueden producirse eclipses. Estos
periodos, que podriamos llamar periodos eclipticos, duran, para los eclip-
ses de Sol, por término medio, 36 dias (los 18 dias que preceden v los 18
que siguen al paso del Sol por un nodo); para los eclipses de Luna, esta
duracion no es mas que de 23 dias. A causa del movimiento retrogrado
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de 1os nodos de la 6rbita lunar, estos periodos no se reproducen con el
intervalo de un afio, sino que se adelantan cada afio unos 20 dias, por tér-
mino medio.

Existe una relacién sencilla entre los movimientos del Sol y de la Luna,
cuyo conocimiento facilitaba bastante a los astronomos antiguos la predic-
cion de los eclipses. Deciamos en la pagina 15, que la Luna da una vuelta a
la esfera celeste en unos 27 '/, dias. Como los nodos de su érbita tienen
un movimiento retrégrado, la Luna tarda en pasar dos veces por el mismo
nodo un tiempo poco menor del citado: esto es, 27,2122 dias. El Sol, a su
vez, tarda en volver a pasar por el mismo nodo 346,6201 dias. La relacion
entre estos dos niimeros es tal, que 242 revoluciones de la Luna con re-
lacién al nodo (llamadas revoluciones draconiticas) corresponden a 19 re-
voluciones del Sol. Exactamente se tiene:

242 revoluciones draconiticas de la Luna . . 6585357 dias
19 revoluciones draconiticas del Sol. . . . 6585780 dias

Si, segtin esto, parten el Sol v la Luna de un nodo al mismo tiempo,
al cabo de 6585 dias volveran a encontrarse muy cerca del mismo nodo.
Ahora bien: durante este intervalo habran tenido lugar 223 lunaciones, o
lunas nuevas y lunas llenas, pero ninguna tan cerca del nodo como la
primera v la ultima. El equivalente exacto de estas 223 lunaciones es de
€585,3212 dias; asi, en el caso supuesto, tendra lugar el 223 encuentro
(conjuncién) del Sol y de la Luna un poco antes de llegar al nodo, a una
distancia que, segtin puede calcularse, es de 28', 6 sea un poco menos que
un diametro lunar. Si en el origen del tiempo indicado no se encontraban
el Sol y la Luna precisamente en el nodo, sino a una cierta distancia del
mismo, por ejemplo, 3° hacia el este o hacia el veste, se encontraran, por lo
tanto, después de dicho periodo, y dentro de una aproximacion de medio
grado, en el mismo punto, 3° hacia el este o hacia el oeste.

El periodo que acabamos de mencionar es el periodo de Saros y puede
aplicarse de la siguiente manera. Se anota el tiempo exacto de la fase
media de un eclipse de Sol o de Luna y después se afaden 6583 7" 42m
Y se encontrara el tiempo en que ocurrird un eclipse muy parecido. Redu-
cido a afios este intervalo, se convierte en 18 afios y 10 u 11 dias, segiin
que el 29 de febrero haya salido cuatro o cinco veces durante este tiempo.
Si registramos todos los eclipses ocurridos durante un intervalo de 18 afios
veremos como se repite la misma serie, después de este intervalo, pero
10 u 11 dias mas tarde; la nueva serie de eclipses no corresponders a los
mismos lugares en que fueron observados los correspondientes a la serie
anterior o por lo menos a la misma hora, puesto que el momento de
la fase media serd 7 %/, horas més tarde que la primera. Al cabo de
tres periodos ocurriran los eclipses casi a las mismas horas, pero en-
tonces, como que el periodo es algo menor de 6385'/, dias, no
serdn exactamente de la misma magnitud y algunas veces no se verifi-
carin; va hemos dicho que cada eclipse sucesivo cae, al final del periodo,
28" mas hacia atras, con relacién al nodo, v por elle la conjuncién aca-
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bara por efectuarse, en el transcurso del tiempo, tan lejos del nodo,
que ya no sera posible el eclipse. Por la misma razén, en cada periodo
se encontrara que faltan algunos eclipses del anterior y que aparecen
otros nuevos. Un eclipse de T,una nuevo, serd primero de pequeia mag-
nitud ; en cada periodo sucesivo, o sea después de 18 anos, sera de mag-
nitud mayor, hasta que por fin serd total; asi se conservara durante algtn
tiempo, después volverd a ser parcial, pero por el lado opuesto de la
Luna, seguirdn otros eclipses parciales cuya magnitud ird disminuyendo
y por fin dejarda de haber eclipse. El intervalo completo qite comprende
la sucesion de un eclipse de Luna es de 50 a 60 periodos, o unos 1000 afios.
Los eclipses de Sol, que son posibles mas lejos del nodo (pag. 20) se su-
ceden durante mas tiempo, de 65 a 70 periodos, o sea mas de 1200 afios.

Como ejemplo de aplicacion del periodo de Saros, sacado de los tiem-
pos modernos, citaremos los siguientes eclipses totales de Sol:

1850 agosto, 7, Océano Pacifico;

1868 agosto, 18, India;

1886 agosto, 20, Océano Atlintico, Africa meridional ;
1904 septiembre, 9, Océano Pacifico, América meridional ;

o 1022 septiembre, 21, Australia.
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Alejandria, funddndose en observaciones antiguas, singularmente en las
de Hiparco. Casi todo lo que conocemos de la ciencia astrondmica de los
griegos ha sido sacado de dicha obra. También nos han sido legados frag-
mentos de ohras de otros autores antiguos que en su mayor parte aluden
a apariciones astronémicas o desarrollan teorias, con las que podemos
formarnos alguna idea de la Astronomia antigua; pero la obra de Tolo-
meo es el finico tratado completo que de aquel tiempo poseemos. Aunque
su sistema es erroneo en muchos puntos importantes, describe los movi-
mientos de los cuerpos celestes, por lo general, con mucha exactitud. Im-
perfecto dentro de la Astronomia moderna, el Almagesto es, para aquel
tiempo, un brillante ejemplo del espiritu de investigacion.

El objeto del presente capitulo es el estudio de los movimientos apa-
rentes de los planetas, cuya explicacion mas sencilla es la que puede darse
con ayuda del sistema de Tolomeo. En consideracién a su interés histo-
rico, haremos un pequefio bosquejo de los principios e ideas sobre que
se apoya el sistema, y daremos a conocer, al mismo tiempo, el método de
exposicion de Tolomeo. Sus leyes fundamentales, tomadas, como hemos
dicho, de Hiparco y sus antecesores, son las siguientes:

1. 1,0 CUERPOS CELESTES DESCRIBEN CircuLos—Tolomeo habla aqui
primero del movimiento diurno, a consecuencia del cual cada cuerpo ce-
leste gira alrededor de la Tierra o, mejor dicho, describe un camino circu-
lar diurno alrededor del polo celeste. Tolomeo, y después de él todos
los astrénomos hasta los tiempos de Kepler, creia que todos los movi-
ientos celestes se efectuaban en circulos, por ser éstos las mas perfectas
de las figuras planas; pero como que la irregularidad de muchos de estos
movimientos era evidente, supuso que la Tierra no estaba en el centro de
los circulos. Alli donde un circulo no bastaba para representar el mo-
vimiento de un cuerpo celeste, introdujo una combinacion de movimien-
tos circulares, de los que hablaremos después.

2. La Tierra 8 UNA ESFERA. — Tolomeo demuestra que la Tierra es
redonda de este a oeste, por el hecho de que los astros no salen ni se
ponen para todos los habitantes de la Tierra a la misma hora. Comparando
los instantes en que se observa un eclipse de Luna en diferentes lugares,
se ve que el fendémeno parece ocurrir tanto més temprano después de la
puesta del Sol, cuanto mas hacia el oeste se encuentra el observador, v
coma que en realidad el tiempo y duracién de un eclipse de T.una son
iguales en todos los lugares, se deduce que el Sol se pone tanto mas tarde
cuanto mas hacia el oeste se encuentra el observador. Si, por otra par-
te, Ja Tierra no fuese redonda de norte a sur, una estrella que pasase
por el meridiano hacia el norte o el sur del cenit, tendria que hacerlo
también cuando el observador se trasladase hacia el norte o hacia el sur.
Pex:o al viajar hacia el sur se ven las estrellas del norte acercarse al
horizonte, mientras que salen nuevos astros por el horizonte austral. Esto
demuestra que el horizonte mismo cambia de posicion y de direccion al
moverse el observador. Ademés, por cualquier lado que nos aproximemos
a objetos elevados sobre el mar, su base, oculta al principio a causa de
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la curvatura de la superficie liquida, s6lo empieza a ser visible al acer-
carnos. Asi podriamos citar otros fenémenos, de los que los antiguos de-
ducian la forma esférica de la Tierra.

3. LA TIERRA ESTA EN EL CENTRO DE LA ESFERA CELESTE.— Si la
Tierra estuviese separada de este centro, se observarian irregularidades
en el movimiento diurno aparente de la esfera celeste, y las estrellas pare-
cerian moverse mds de prisa en el lado hacia el cual la Tierra estuviese si-
tuada. Si la Tierra estuviese al este del centro, estariamos mas cerca de
los cuerpos celestes que salen que de los que se ponen, y los astros se mo-
verian aparentemente con mas rapidez en el este que en el ceste. Como
no se observa ninguna de estas irregularidades, sino que el movimiento
diurno se efectiia con toda uniformidad, la Tierra tiene que estar en el
centro del movimiento.

4. L TiERRA NO TIENE NINGUN MOVIMIENTO PROGRESIVO. — Si lo tu-
viera, se moveria desde el centro hacia un lado de la esfera celeste, v el
movimiento diurno de los astros dejaria de ser uniforme en todas sus
partes, Pero como la uniformidad del movimiento que se acaba de men-
cionar se observa afio tras ano, la Tierra debe conservar su posicion en el
centro de la esfera.

Es interesante analizar estos principios de Tolomeo, para ver qué
hay en ellos de cierto y de erréneo. El primer principio. de que los cuer-
pos celestes se mueven describiendo circulos, es completamente cierto si
solo se considera el movimiento diurno. Tolomeo ignoraba que precisa-
samente este movimiento es aparente y que es debido al movimiento de
rotacién de la Tierra alrededor de su eje. El segundo principio es absolu-
tamente cierto y las pruebas aducidas por Tolomeo para demostrar la
esfericidad de la Tierra se encuentran todavia en los libros escolares de
nuestros dias. Muy rara es la mezcla de verdad y de error que se encierra
en el tercer principio v en el cuarto, al afirmar que la Tierra esta inmovil ;
pero no podemos considerar estos principios como erroneos en absoluto,
y aun nosotros afirmamos también en cierto sentido, en el tnico en que
cabe hablar de una esfera celeste, que la Tierra permanece en el centro de
la esfera. Soélo que Tolomeo no comprendié que esta esfera no es mas
que una esfera ideal que el observador transporta consigo adondequiera
que vaya. Su demostracién de que el centro del movimiento celeste esta en
la Tierra es justa hasta cierto punto; pero lo que €l demuestra en reali-
dad es el movimiento de rotacion de nuestro globo alrededor de su eje.
No vio que si el observador lleva consigo el eje de rotacion de direccion
invariable, la argumentacién en pro de la inmovilidad de la Tierra
queda nula.

Una nocion clara de las ideas astrondémicas de Tolomeo, la dan sus
respuestas a dos objeciones hechas contra su sistema. La primera se
refiere a una paradoja que este sistema presenta, va que supone que un
cuerpo como la Tierra puede hallarse suspendido en el aire sin estar sos-
tenido por ningtin apoyo. Los que oponen esta objecion, dice, juzgan por
lo que observan en los cuerpos que tienen a su alrededor y no por lo que
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es propio del Universo. En el espacio celeste no hay ni arriba ni abajo,
porque a una esfera no son aplicables estos conceptos. Fo que llamamos
zbajo es sencillamente la direccion de nuestros pies, hacia el centro de.la
Tierra, direccién segtin la cual caen los cuerpos pesados. La Tierra mis-
ma no es mas que un punto en comparacién con el espacio celeste, y esta
sostenida por las fuerzas que sobre ella ejerce el Universo, inmensa-
mente mayor,

Dice ademas Tolomeo que no faltaban quienes, aceptando sus opi-
niones, aseguraban no obstante que nada impedia suponer que el cielo
estaba inmévil y que la Tierra giraba alrededor de su eje dando una
vuelta cada dia. A los que tal opinan, les contesta que si sélo consideramos
el movimiento de los astros, no hay nada que oponer a esta idea, que tiene
el privilegio de la sencillez; pero que considerando lo que ocurre a nues-
tro alrededor y en el aire, resulta absurda. Hace después un estudio sobre
el movimiento relativo de los cuerpos pesados y ligeros, y saca la conse-
cuencia de que si la Tierra girase en efecto con la velocidad enorme que
exigiria, el aire tendria que quedarse atrds. A la objecién de que la Tierra
arrastra consigo el aire, contesta que aun asi no arrastraria los cuerpos que
vuelan en el aire.

En el sistema de Tolomeo, todos los movimientos quedan explicados
por una serie de movimientos circulares. Los movimientos del Sol v de
la Luna en la esfera celeste ya los hemos descrito; el primero efectiia una
revolucion en el cielo de oeste a este en el transcurso de un afo, la segunda
de la misma manera en el transcurso de un mes. Aunque no con com-
pleta uniformidad, estos movimientos siempre se efecttian en el mismo
sentido. Con los cinco planetas ya conocidos por los antiguos, Mercurio,
Venus, Marte, Jupiter v Saturno, sucede ya una cosa diferente. Iistos
astros se mueven tan pronto hacia el este, como hacia el ceste, v a
veces ‘quedan fijos con relacion a las estrellas ; pero en general predominan
los movimientos hacia el este, v los planetas oscilan, en efecto, alrededor
de un cierto punto central que a su vez posee un movimiento regular
hacia oriente. Si imaginamos un planeta Jdpiter ficticio, que efecttie
una revolucion en la esfera celeste en 12 afios, con un movimiento uni-
forme hacia el este, se vera al planeta Jtpiter verdadero oscilar como un
péndulo a un lado y a otro del Japiter ficticio, pero sin alejarse de éste
mas de 12°. La duracién de cada oscilacién doble es de unos 13 meses;
esto es, si el Jupiter verdadero ha pasado sobre el ficticio hacia el oeste,
por ejemplo, el 1.° de enero, prosigue su oscilacién hacia el oeste durante
unos tres meses, se para después poco a poco, y regresa otra vez lenta-
mente hacia el Japiter ficticio, al cual rebasa en direccién al este a me-
diados de julio. Se detiene en su maxima desviacion hacia el este a fines
de octubre y vuelve a retroceder hacia poniente. El movimiento hacia el
oeste se llama reirégrado y el movimiento hacia el este directo; entre los
dOS_t:rzox'in1ientos hay un punto en que el planeta parece quieto, en cuya
posicion se dice que estd estacionarto. El movimiento hacia el oeste se
llama retrogrado por ser opuesto tanto al movimiento del Sol con rela-
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cién a las estrellas como a la direccion general del movimiento de los
planetas. Ya Hiparco noto, tres siglos antes de Tolomeo, que este mo-
vimiento oscilante podia explicarse suponiendo que el Jipiter verdadero
efectiia durante un afio una revolucion sobre una orbita circular alrededor
del Jupiter ficticio. A este circulo se le dié el nombre de epiciclo, y asi se
formé la célebre teoria de los epiciclos, que como explicacion del movi-
miento de los planetas aparece en el Almagesto. El movimiento de un
planeta, seglin esta teoria, puede verse en la figura 10. E es la Tierra

Fig. 10

alrededor de la cual gira el Jupiter ficticio recorriendo el circulo de pun-
tos 1, 2, 3, . . . 9. Para formar el epiciclo que recorre el Jtpiter ver-
dadero, tenemos que suponer que un radio del epiciclo, en cuyo extremo
se encuentra el Jupiter verdadero, da una vuelta regularmente, cada afo,
alrededor del planeta ficticio. FEste radio ocupard sucesivamente las posi-
ciones I 1,22, 33, ... 90, Sidespués unimos por un trazo continuo
los puntos 1’, 2, 3', . . . @' que ocupa el planeta verdadero, se obtienen
una serie de lazos que representan la trayectoria verdadera. Es facil com-
prender que si bien el radio en cuyo extremo estad Jipiter, efectiia una
vuelta completa en un afio y vuelve a su posicion primitiva, en cambio tiene
que efectuar mas de una revolucion entera para describir un lazo completo,
a causa del movimiento progresivo del planeta ficticlo, vy por esta
razon emplea unos 13 meses. Asi, por ejemplo (fig. 10), el radio, al llegar
a 88/, ha efectuado una vuelta completa con relacién a la direccion 11/,
porque 88’ es paralelo a 11’; pero a causa de la curvatura de la trayec-
toria no llega a la mitad del segundo lazo hasta alecanzar la posicién 99,
También se ve en la figura que el planeta parece moverse hacia atris cerca
de 1" y que en 2’ esta estacionario. Mds alld de 2’ el movimiento es directo
y asi contintia hasta 8 en donde el planeta se para por segunda vez.
Después vuelve a retroceder y el fendémeno se repite. De la misma ma-
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nera que el radio epiciclico de Jtipiter, el de Marte y el de Saturno efectiian
también una vuelta en un afio. Cuando el planeta estd en oposicién con el
Sol, o sea cuando la Tierra estd en la linea que une el planeta y el Sol,
el radio del epiciclo indica la direccién en que se encuentra la Tierra
(11, 99’ en la figura 10); en cambio, cuando el planeta estd en conjuncion
con el Sol. o sea cuando el Sol esta en la linea que une la Tierra y el pla-
fieta, el radio indica la direccién contraria a la de la Tierra (557). Este
Lecho era va conocido por los astrénomos antiguos y aun basaron todos
sus cdlculos sobre este hecho; pero parece que no se dieron cuenta de la
circunstancia, muy importante, de que el radio epiciclico de los tres pla-

Safurno h

Fig. 11. — Sistema de Tolomeo

netas indicados es siempre paralelo a la recta que va de la Tierra hacia
el Sol. Si se hubiesen fijado en ella, no les hubiera pasado inadvertido
que podia prescindirse de los epiciclos para explicar los movimientos pla-
netarios, con sélo suponer que la Tierra se mueve alrededor del Sol, y
no el Sol alrededor de la Tierra.

De muy diferente manera se comportan en sus movimientos Mercurio
y Venus, cuya particularidad consiste en que los planetas ficticios a cuyo
alrededor oscilan, estin siempre en la direccon del Seol, lo cual, como sa-
bemos ahora, es debido a que el Sol mismo es el centro de sus movimientos.
No se les ve nunca separarse a mas de una determinada distancia del
Sol a un lado y a otro: Venus a 45° y Mercurio de 16 a 2g°. Ya Heracli-
des de Ponto, en el siglo 1v antes de Jesueristo, considerd el Sol como
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centro del movimiento de estos dos planetas, y dificilmente se comprende
como, después de conocer las leyes de sus oscilaciones, pudiese haber
quien supusiese otra cosa; pero Tolomeo rechazd este sistema y supuso
que sus orhitas estaban entre el Sol y la Tierra.

La figura 11 representa la disposicion del sistema planetario segun
Tolomeo. Kl cuerpo celeste mas cercano a la Tierra es la Luna, cuya
distancia llegaron a calcular los antiguos, aunque no muy exactamente.
Siguen los planetas en el mismo orden que en realidad guardan, salvo
que debe colocarse la Tierra en donde Tolomeo coloca el Sal. En este
sistema, la Tierra ocupa el centro; después, en circulos concéntricos con
la orbita de la Luna, vienen Mercurio, Venus, el Sol, Marte, Jupiter y
Saturno. Mds alla de la orbita de Saturno estd la esfera de las estrellas
fijas. Hste orden debe ser considerado como puramente intuitivo, y no
como resultado de ninguna medida o demostracion; pero los antiguos

astronomos ya admitian que los astros que

/M mas lentamente se movian eran los mas le-
i janos. De esto, sin duda, dedujeron que la
Luna era el planeta mas cercano, y Marte,
Jipiter y Saturno los mas lejanos; pero las -
posiciones relativas del Sol, Mercurio y Ve-
nus debieron considerarse dudosas, puesto
que los tres efectuaban una revolucién com-
pleta en un afo,

Hiparco v T'olomeo hicieron, acerca de la

A duraciéon de las revoluciones planetarias, y
M de las irregularidades de sus movimientos,
Pig. 12 estudios que merecen mencion. Aunque sus

medios de observacion eran muy incom-
pletos, encontraron que los movimientos de los planetas con relacion a las
estrellas, no eran en manera alguna regulares, v que no soélo era esto
cierto para el Sol y para la Luna, sino también para los planetas ficticios
antes mencionados. Introdujeron entonces la nocién de los circulos ea-
céntricos, y aun considerando los movimientos como circulares y regu-
lares, admitieron la existencia de circulos cuyo centro C (fig. 12) no
coincidia con el de la Tierra E. Al pasar el planeta por el punto P de su
orbita mas cercano a la Tierra, su movimiento aparente es mas rapido
que en una posicion media, porque la velocidad angular de un cuerpo que
se mueve uniformemente es mayor cuanto mas cerca esta el cuerpo del
observador ; por el contrario, en 4 la velocidad angular es menor, y el
movimiento parece, por consiguiente, mas lento que en la posicion media.
Lntre estos dos puntos P v A, diametralmente opuestos, la velocidad
cambia continuamente de un maximo a un minimo y viceversa, con lo
cual es posible explicar el movimiento planetario con relativa exactitud.
Comparando las velocidades angulares en varios puntos de la orbita de
un planeta, Tolomeo estaba asi en condiciones de determinar la distancia
de la 'I'ierra al centro de la o6rbita, o méis bien la relacién entre esta
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distancia y la del planeta mismo, sélo que la distancia asi determinada
es doble que la verdadera. El punto P recibio el nombre de perigeo, A
el de apogeo, 1a distancia EC de la Tierra al centro el de excentricidad.
Como que las dimensiones absolutas no podian determinarse, los anti-
guos astronomos tomaron como excentricidad la relacion entre la lon-
gitud EC y el radio CP.

Para la determinacion del movimiento de la Luna, Hiparco, lo mismo
gue Tolomeo, debieron fundarse casi por completo en las observaciones
de los eclipses de Luna. El primero de estos eclipses utilizado por ellos se
cree que fué observado en Babilonia en el primer afio del reinado de Mar-
docempad (1), entre los dias 29 y 30 del mes egipcio Thoth. Segun la
cuenta moderna, fué el 19 de marzo de 721 antes de Jesucristo (2).

Desde esta fecha hasta los tiempos de Tolomeo, se extiende la serie de
eclipses mas de 8 6 g siglos. Si las observaciones de estos eclipses que
nos han sido transmitidas fuesen mas exactas, tendrian hoy todavia un
gran valor para el estudio del movimiento de la Luna; pero, en realidad,
ccurre lo contrario, y hoy podemos calcular las circunstancias de un
eclipse antiguo, por medio de nuestras tablas y efemeérides, casi tan
exactamente como los astronomos de aquel tiempo eran capaces de ob-
servarlas.

A pesar de la poca precision de las observaciones empleadas por ellos,
Hiparco, lo mismo que Tolomeo, descubrieron en el movimiento de la
Luna particularidades que atestiguan en ellos una profundidad y un talento
sorprendentes. Comparando los intervalos de tiempo que median entre
los eclipses, encontraron primeramente que la Luna no se mueve con una
ley uniforme, sino como el Sol, es decir, recorriendo algunos puntos de
st trayectoria mas lentamente que otros (desigualdad eliptica). Para ex-
plicar esto, admitieron una 6rbita excéntrica, como la del Sol, de cuyo
centro debia estar la Tierra a una distancia igual a la décima parte de la
distancia que va de la Luna al centro de su érbita circular. Hasta aqui
la orbita de la Luna era andloga a las 6rbitas del Sol y de los planetas
ficticios, excepcién hecha de su gran excentricidad; pero una serie de
observaciones demostré que el perigeo v el apogeo no estaban siempre en
los mismos puntos, como sucede con las érbitas del Sol y de los planetas,
sino que se movian recorriendo en nueve afios toda la trayectoria (movi-
miento de los 4dpsides). Si la figura 12 representa la érbita de la Luna, el
centro C daria la vuelta a la Tierra E en nueve afios, y la 6rbita cambiaria
de posicion continuamente en un sentido determinado.

Tolomeo encontré también, midiendo el angulo formado por el Sol
v la Luna en varios puntos de la érbita de ésta, otra irregularidad en vir-
tud de la cual la Luna oscila mas de un grado alrededor de su posicién
Wbahilénico, Mardukpaliddin,

_[B) En tiempo cronolégico, que se diferencia del astronémico en faltar el
:lno+ce::o dP(; 1_la era cristiana, de manera que el aflo — 1 precede inmediatamente
+ 1. Para los tiempos anteriores a Jesucristo som, por consiguiente, los nd-

Eeros de afios menores en una unidad segdin la cuenta astronémica que segn
cuenta cronoldgica.
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sobre el circulo excéntrico, en un periodo que no difiere mucho del
tiempo empleado en su revolucion alrededor de la Tierra; esta irregu-
laridad recibié el nombre de eveccion. Para representarla, Tolomeo tuvo
necesidad de introducir un epiciclo como en los planetas ; pero el radio era
tan pequefio, que la orbita no presentaba ningun lazo.

Con lo dicho se comprenderd la complicacion de esta teoria, con la
cual, no obstante, llegd a representar el movimiento de la Luna con toda
la aproximacion compatible con las observaciones de aquel tiempo, y sin
otro artificio que una combinacion de movimientos circulares, la cual
no estaba en pugna con la opinién, generalizada entonces, de que todos
los movimientos cosmicos eran circulares y uniformes.

8. CALENDARIO

Uno de los fines primordiales que persiguieron los primeros inves-
tigadores de los movimientos celestes fué el de encontrar una medida
comoda y segura del tiempo. Esta aplicacion, que alcanza hasta los
tiempos mas remotos, se resuelve de una manera natural con los métodos
de la Astronomia antigua, ya que ha llegado hasta nosotros sin grandes
variaciones, y depende de los movimientos, ya estudiades, del Sol y de
la Luna,

Las divisiones astronémicas del tiempo se expresan en dias, meses
y anos. La semana no corresponde a ningtn ciclo astronémico aunque
parece que por parte de los antiguos observadores se le atribuyo cierta
relacién con los planetas. De los periodos de tiempo antes indicados, el
‘dia es el mas natural en los lugares habitados de la Tierra. Cerca del
polo, la unidad de tiempo mas natural seria el afio; pero en los paises
habitados por el hombre, la sucesion del dia y de la noche se efecttia
con tanta uniformidad que fué tomada como medida inequivoca del
tiempo por todo el mundo y en todas las épocas. Para los fines estricta-
mente cronolégicos, el dia hubiera podido servir como unidad de tiempo,
unica tedricamente necesaria, y si en una época cualquiera se hubiesen
empezado a contar los dias empezando por I y sin interrupeion, mencionan-
do la fecha de cada acontecimiento por el niimero correspondiente al dia
en que sucedi, reinaria ciertamente menos inseguridad que ahora en
muchas citas histéricas. Pero de este modo la sucesion de los dias hubiera
exigido el empleo de niimeros tan grandes, a medida que se sucedian los
siglos, que el procedimiento hubiese resultado altamente incomodo en los
computos ordinarios, y por esta razon no se ha empleado nunca en la
vida civil. En cambio, en los calculos de la Astronomia en los que muy
a menudo entra, contada en dias, la diferencia de tiempo entre dos aob-
servaciones separadas por muchos afios, se ha empleado esta forma de
computo con gran ventaja. El punto de partida de esta forma de contar el
tiempo, propuesta por Joseph Justus Scaliger en 1582 y denominada
periodo juliano, fué fijado en el 1.° de enero del afio —4712 (4713 a. de
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Jesucristo, segun la expresion cronolégica). El inconveniente que ’de
ello resulta, de tener que emplear niimeros muy grandes, no es motivo
de gran preocupacién para los astronomos. Asi, por ejemplo, el 1.2 de
enero de 1921 expresado en dias julianos (1) es: (D. J.) =2 422 601,

Después del dia, es el afio la unidad de tiempo mas natural. Todas
las labores agricolas estdn tan estrechamente unidas a la sucesion de las
estaciones, que el hombre ha debido usarla como medida mds sencilla
mucho tiempo antes de haber comprendido sus causas astrondmicas. Por
su mayor duracién, el afio responde muy bien al fin de medir intervalos
muy largos de tiempo.

El niimero de dias que contiene el afio es demasiado crecido para que se
puedan contar con él comodamente ciertos periodos, habiendo sido pre-
ciso introducir una nueva unidad intermedia entre el dia y el afio. Esta
unidad la proporcionaron el movimiento y las fases de la Luna. Obser-
vando la reaparicion de la luna nueva entre los rayos del Sol, que se
repite a intervalos de unos 30 dias, se encontrd, para periodos de una
duracién media, una unidad de tiempo muy aproximada, el mes, v un
interés duradero se unio a esta unidad, va que sirvio para regir la suce-

~ sion de los ritos religiosos que se instituyeron para celebrar la reaparicién
de la Luna.

Si el mes lunar tuviese un nimero fijo de dias, por ejemplo, 30, y el
afio exactamente 12 meses, el empleo de estos ciclos para medir el tiempo
1o hubiera ofrecido ninguna dificultad ; pero el mes tiene algunas horas
menos que 30 dias, y el afio 12 14 meses lunares. El deseo de combinar
estas unidades originé en el calendario antigno una perturbacion que
dificult6d su uso, y cuyo efecto ulterior todavia sufrimos hoy con la des-
igual duracion de nuestros meses. Exponer aqui todos los recursos a que
se acudio para salvar estos inconvenientes, seria tarea muy larga, v en
estas paginas nos limitaremos a dar una breve idea de las reformas
que hubo de sufrir el pfimitivo calendario.

El mes lunar o intervalo entre dos novilunios consecutivos tiene
29 14 dias. Para contar los meses, acomodandolos a la sucesion de las
fases de la Luna, se admitié su duracién alternando uno de 29 dias con
ctro de 30. Pero el periodo de 29 14 dias no es tampoco exacto; es en reali-
dad un poco corto con relaciéon al verdadero, que es tres cuartos de
hora mas largo. En el transcurso de tres afios habria, por consiguiente,
por acumulacion de este exceso, un dia de diferencia y seria necesario
afiadir un dia a uno de los meses. Si se contara por meses lunares, el afo,
supuesto de 12 de estos meses, tendria 354 dias, o sea 11 dias menos de su
verdadera duracion. Es de notar, sin embargo, que tinto entre los grie-
g0s como entre los romanos estuvo en uso este afio lunar y que es
empleado hoy todavia por algunos mahometanos. Para completar los
dias que faltaban, los romanos afiadieron cada dos afios un mes bisiesto,

(1) Los dfas julianos ofrecen otra pequeiia ventaja. Si se divide el nfimero
que expresa el dia correspondiente a una fecha determinada, por 7, el dia sera
un lunes si el resto es cero, martes si el resto es 1, efc.
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denominado Mercedonius, entre el 23 y el 24 de febrero del calendario
de Numa, alternando su duracion entre 22 y 23 dias.

La irregularidad y la incomodidad que en los computos causaban los
meses lunares, indujo a la mayor parte de los paises civilizados antiguos
a su abolicion, ya que el tinico motivo de conservarlos estaba en los ritos
religiosos que se acostumbraban celebrar en la luna nueva, v a los
cuales los judios y algunos otros pueblos orientales daban gran impor-
tancia.

Entre los egipeios encontramos el afio de 12 meses de 30 dias cada
uno, con adicion de 5 dias complementarios, o sea en total 365 dias.
Como que la duracion verdadera del aiio es unas seis horas mayor, el
equinoccio se retrasaria, segtin este calendario, seis horas todos los afios,
y al cabo de 120 afios ocurriria un mes (30 dias) mas tarde. En el
transcurso de 1460 afios, cada estacion habria comenzado en cada uno de
los doce meses, para volver a empezar en la misma fecha que al principio
de dicho periodo. A este periodo los egipcios lo denominaron perioda
de Sothis, de Sirio (Sopt, Soth) cuya ascension heliaca (I) observaban
con mucho interés. En realidad, la duracion verdadera del periodo hu-
biera debido ser de unos 1500 afios. '

En el calendario de los griegos, la dificultad se soluciond en parte por
la introduccion del ciclo que descubrid Meton (en el siglo v antes de Jesu-
cristo) y que lleva su nombre. Este ciclo consta de 19 afios, durante los
cuales las fases de la Luna se suceden 235 veces. Il error es muy pe-
queiio, como se deduce de los nimeros siguientes que se apoyan en datos
modernos :

235 lunaciones Hehen . . . . . e 00300 1687 24
19 afios tropicos verdaderos . . . . 6039 14 27
19 afios julianos de 365 14 dias . . . 6939 18 o

Si tomamos, por consiguiente, 235 meses lunares y los distribuimos en
los 19 afos, la duracion media de estos afios sera suficientemente exacta
para todos los usos civiles, Los afos de cada ciclo se contaban desde 1
a 19; el numero del afio se llamaba mibmero de oro.

El ntimero de oro (Aureo nfimero) esta todavia en uso en el calendario
eclesiastico para caleular la fecha del domingo de Pascua; la Pascua,
con las fiestas que se relacionan con ella, es la tinica festividad religiosa
que, en los paises cristianos, depende del movimiento de la Luna. La
Pascua cae en el primer domingo después de la luna llena del equinoccio
de primavera, esto es, de la primera que ocurre después del 20 de marzo,
Las fechas del plenilunio dependen del ciclo de Meton, y se repiten, por
consiguiente, en los mismos dias o muy cerca de ellos al cabo de 19 afios.

Si anotamos la fecha en que ocurre la luna llena pascual, no volve-
remos a encontrarla el mismo dia en los 19 afios consecutivos; pero en

(1) La ascension helfaca de una estrella significaba enfre los antiguos su
primera reaparicién en el cielo matntino después de haber salido de entre los
rayos solares,
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el afio 20™ caerd en el mismo dia que en el primer afio o llevard sola-
mente un dia de diferencia, y a partir de aqui se repetird la serie. El
ntimero de oro da asi la manera de caleular, con exactitud suficiente para
los fines religiosos, cudntos dias después del equinoccio de primavera
ocurre la luna llena pascual. Para calcular el dia que corresponde al do-
mingo de Pascua (1) se requieren todavia otros datos: la denominada
letra dominical (la letra que corresponde al primer domingo del afio, si
se designa el 1.° de enero por la letra A, el 2 de enero por B, etc.) y
la epacta, que da la edad de la Luna, en dias, el 1.° de enero.

Los calculos de la Iglesia para determinar el domingo de Pascua
se efectiian con tablas de la Luna muy antiguas, de manera que se puede
llegar a encontrar una semana de error respecto a los plenilunios calcula-
dos con las tablas modernas,

La base para el cilculo del calendario que esta actualmente en uso en
los paises cristianos es la reforma de Julio César. En su tiempo, el
calendario romano habia llegado a un estado de desorden, porque la du-
racion nominal del afio dependia en gran parte del capricho y de las
ordenes arbitrarias del pontifice miximo. Entonces se sabia ya que la
duracion verdadera del afio solar era de unos 365 14 dias, y Julio César
fijo la duracién legal del afio en 365 dias, con la adicién de un dia cada
cuatro afios. La duracion de los diferentes meses, tales como los cono-
cemos ahora, fué fijada por los sucesores inmediatos de César.

El calendario juliano permaneci6é invariable durante dieciséis siglos.
Si la duracion del afio tropico fuese exactamente de 365 14 dias, todavia
continuariamos empleandolo. Pero hemos visto (pag. 14) que el afio solar
€s 11 1y minutos mds corto, lo cual hace que en 128 afos se haya contado
un dia de mds. Por esta causa los equinoccios en el siglo xvI ocurrieron
IT 6 12 dias antes de lo que indicaba el calendario, es decir, el 10 6 €l g
de marzo en vez del 21. FEl objeto de la reforma gregoriana del calen-

(1) Gauss di6 nna férmula muy sencilla v practica para calenlar la fecha de
la fiesta de Pascua para cualquier afio.

=

Designando el nimero del afioc por N y los restos de la divisibn — por a,
19

194 + % 2b 4 4¢ +6d + ¥
——por d y——— - ——~por ¢, se encuentra
que el dia de Pascua es el (22 + d + ¢) de marzo o el (d + e — g) de abril.
En vez de x e y hay que poner los valores ntméricos signientes (para el
ealendario gregoriano) :

= b, — C
por % or ¢,
7 P

Desde 1583 hasta 1600 % = 22, % = 2
»  I7oo w1799 i =
» 180 » 18g9 =23, T
» 1900 » 2099 =2, =%

Ademés debe tenerse en cuenta que en caso de resultar el 26 de abril debe
ponerse el 19 de abril, v en vez del 25 de abril solamente el 18 de abril, cuando
para d se haya encontrado el valor 28 Vv a > 1o. Para los anos sigunientes, el
domingo de Pascua es :

1924, 20 de abril ;
1025, 12 de abril ;
1026, 4 de abril.

AstrRoxomfs, 3
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dario, ordenada a propuesta del italiano Lilio por el Papa Gregorio XIIT,
fué ponerlo de acuerdo con el calendario antiguo, o mejor dicho, con el de
la época del concilio de Nicea. La reforma se refiere a dos puntos:

1. El 5 de octubre de 1582 del calendario juliano se denominé el 15;
se saltaron, por consiguiente, 10 dias en la cuenta del tiempo, con lo cual
los equinoccios volvieron a caer precisamente en el 21 de marzo y en el
23 de septiembre.

2. El tltimo afio de cada siglo, 1600, 1700, etc., no debia ser siempre,
como ocurria en el calendario juliano, afio bisiesto, sino solamente cuando
el niimero del siglo fuese divisible por 4. Asi, mientras que 1600, 2000,
2400, etc., seguirian siendo afios bisiestos con 366 dias, 1700, 1800, 1900,
2100, etc., deberian ser afios corrientes de 365 dias.

Fsta reforma fué adoptada muy pronto por los paises catolicos, y mas
lentamente en los paises protestantes (por ejemplo, en Inglaterra, en 1752).
En los dominios de la Iglesia griega todavia se emplea en parte el calen-
dario juliano, en Rusia fué abolido en 1918, y en Rumania en 1919.
Como los afios 1700, 1800 y 1900 no fueron, segiin el nuevo calendario,
afios bisiestos, el calendario julidno esta ahora 13 dias atrasado respecto
al nuestro.

La duracion media del afio gregoriano es de 365 5" 49™ 12° la del
afio tropico 365 5" 48 46°. El primero es, pues, 26° mas largo, error que
solamente al cabo de mas de 3000 afios llegard a completar un dia, por
cuyo motivo no tiene importancia practica.



CAPITULO II

Sistema de Copérnico, o verdadero movimiento
de los cuerpos celestes

1. CopErNICO

La autoridad de Tolomeo, cuyo sistema hemos explicado en el pentl-
timo parrafo del capitulo anterior, fué tan grande en los siglos que le siguie-
ron, que sus ensefianzas fueron admitidas hasta fines de la edad media. La
historia de la Astronomia ofrece en general poco interés durante este
intervalo. So6lo a los arabes debe la posteridad algunos adelantos de los
conocimientos astronomicos en aquellos tiempos. Hombres como Alba-
tegnius, Abul Wefa y otros, corrigieron los métodos antiguos v descu-
brieron otros nuevos para la determinacion de las posiciones de los
cuerpos celestes, construyendo tablas mds exactas de sus movimientos.
Midieron la oblicuidad de la ecliptica y calcularon, con mas exactitud que
los griegos, los eclipses de Sol y de Luna. Pero si bien es cierto que las
predicciones de la ciencia llegaron a ser casi exactas, en el conocimiento
de las leyes de los movimientos celestes no se dié ningtin paso decisivo.

La gloria de haber sido el primero en explicar la verdadera natu-
raleza de los movimientos celestes pertenece a Copérnico. Aunque ya
algunas veces, en tiempos anteriores, se expusieron ideas parecidas a
las suyas, especialmente por Aristarco de Samos, diferian en muchos
puntos de las del canénigo de Frauenburg sin que llegaran a constituir
un sistema completo.

El gran mérito de Copérnico y el fundamento de su derecho a la
p.rioridad, consiste en que no se limité a la simple exposicion de su
sistema, sino que consagré la mayor parte de su vida al desarrollo y a
la exposicion del mismo. Prescindiendo de los inevitables errores que
aparecen en su teoria, su gran obra, en la que aquélla estd desarrollada,
«De revolutionibus Orbium coelestium Libri VI, Norimbergae, 1543», ha
de considerarse como el libro de Astronomia mas importante desde los
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tiempos de Tolomeo. En pocos libros como en éste se halla el trabajo de
una vida entera.

Los principios fundamentales del sistema de Copérnico se encierran
en dos leyes, que, aunque aparentemente distintas, estin de tal modo
ligadas que una de ellas no podia ser cierta sin que lo fuese la otra.

Estas leyes son:

1. El movimiento diurno de la esfera celeste es solamente aparente,
v es debido a la rotacion de la Tierra alrededor de un eje que pasa
por su centro.

2. La Tierra es un planeta y da vueltas alrededor del Sol como cen-
tro del movimiento. FEl verdadero centro de los movimientos planetarios
es el Sol y no la Tierra.

A causa de esta segunda ley se denomina el sistema de Copérnico
«teoria heliocéntrica», mientras que la teoria antigua, que suponia a la
Tierra en el centro del Universo, se denomina «geocéntrica».

Copérnico empieza discutiendo la primera ley. Explica que un mo-
vimiento aparente puede ser producido por el movimiento real del obser-
vador lo mismo que por el movimiento del objeto observado, y demues-
tra asi que el movimiento diurno de los astros puede explicarse lo mismo
por la rotacién de la Tierra que por la de la esfera celeste, al igual que
al marinero que navega sobre un mar tranquilo le parece que su barco
esta quieto v que la playa se mueve, cuando en realidad sucede lo con-
trario. ;Qué es mas probable, que se mueva la Tierra o todo el Universo
exterior? Como-que la esfera celeste es mayor que la Tierra, su movi-
miento tiene que Ser mas rapido, para que pueda dar una vuelta entera en
veinticuatro horas. Por este motivo es ya més verosimil que la Tierra,
un punto en comparacién con la esfera celeste, gire, y que, por el con-
trario, el Universo esté inmoévil.

El segundo principio del sistema de Copérnico, o sea que el movimiento
anuo aparente del Sol en la esfera celeste es consecuencia de la revo-
lucién anua de la Tierra alrededor del Sol, explica, no sélo la revolucion
aparente del Sol, si que también el movimiento epiciclico de los planetas,
del sistema de Tolomeo.

En la figura 13, S es el Sol, ABCD la dérbita descrita por la Tierra,
¥ I, 2... 6 seis posiciones de ésta en su orbita, correspondientes a inter-
valos de unos 14 dias; EFGH es la esfera celeste aparente, o mas exac-
tamente, la ecliptica o proyveccion de la orbita de la Tierra sobre la esfera
celeste. Un observador, en 1, ve el Sol en la direccion 1 S v la traslada,
¥a que no tiene nocion de la verdadera distancia, a la esfera celeste en el
punto 1°. Cuando la Tierra llega a la posicién 2, el observador ve el Sol
en la direccion 2 § 2, o en la esfera celeste en 2’. En el transcurso de 14
dias, el Sol habra recorrido aparentemente en la esfera celeste un angulo,
que es igual al verdadero movimiento angular de la Tierra alrededor del
Sol. De la misma manera aparecera el Sol, para las posiciones 3, 4, 5, 6
de la Tierra, en las posiciones 3, 4/, 5, 6', v cuando la Tierra haya efec-
tuado una revolucion ABCDA, el Sol habra recorrido relativamente la
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circunferencia EFGHE. Asi, del movimiento anuo de la Tierra alrededor
del Sol resulta el movimiento aparente anuo del Sol, que parece des-
cribir la ecliptica en la esfera celeste. :
Veamos ahora cémo el mismo movimiento hace innecesario el com-
plicado sistema de los epiciclos, por medio del cual los astronomos an.te—
riores a Copérnico representaban el movimiento de los planeta?. El prin-
cipio sobre el cual se apoya esta explicacion es el siguiente: Si un ob'ser—
vador, puesto en movimiento sin que él lo perciba, observa un objeto,

Fig. 13. — Moyimiento real de la Tierra v aparente del Sol

le parecerd que éste se mueve en una direccién opuesta y con igual
velocidad.

En la figura 14, supongamos a un observador terrestre A, transpor-
tado circularmente alrededor del Sol, sin que perciba tal movimiento, y en
la creencia de que se halla inmévil en el centro del movimiento S. Veamos
como se le aparece el movimiento aparente del planeta P supuesto ahora
€n reposo. Si primeramente el observador esta en 4 vera al planeta
en la direccién y a la distancia AP. Pero como. segtn dijimos antes, cree
estar en S atribuye al planeta, en la misma direccién v a la misma dis-
tancia, la posicién a. Cuando, ignorindolo, avanza de 4 a B, crevendo
estar siempre en S, supone que el planeta va hacia atris pasando de a
a b. El cambio aparente de posicién hasta b lo hace de manera que Sb
€s igual y paralelo a BP. Al alejarse del planeta siguiendo el arco BCD,
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parece que es aquél el que se aleja en sentido contrario, o sea por bed.
Si se traslada de izquierda a derecha siguiendo el camino DE, el planeta
parece desviarse de derecha a izquierda segun de. En fin, si se acerca
otra vez al planeta siguiendo el arco EFA, parece que el planeta se le
acerca segun efa, hasta que en la posicion A4 pasa el planeta a la posicion
a primitiva. Por consiguiente, respecto al
,f—-mf{\ observador que se supone en reposo en S,
3 el planeta P, que en realidad estid quieto,
recorre la circunferencia abedefa, que es la
imagen de la circunferencia ABCDEF A4, re-
corrida realmente por el observador.

Si el planeta P estd igualmente en mo-
vimiento, su movimiento circular aparente
se sumara al movimiento verdadero, y el
astro describird entonces una circunferen-
cia aparente alrededor de un centro movil,
Asi tendremos el movimiento de los plane-
tas alrededor de un centro moévil tal como
se explica en el sistema de Tolomeo. Vimos
alli que en aquel sistema se representaba el
movimiento de tales astros suponiendo un
planeta ficticio que se mueve en la esfera
celeste con movimiento uniforme, mientras
que el planeta verdadero efectia una revo-
lucion en un afo alrededor del ficticio como
centro. Este movimiento del planeta ficti-
cio, en el caso de Marte, Jupiter y Saturno,
es en realidad el movimiento del planeta
verdadero alrededor del Sol, mientras que
la circunferencia que describe el planeta
Fig. 14. — Movimiento aparente yerdadero alrededor del ficticio es solamente

de los planetas en el sistema g . .
de Copérnico. un movimiento aparente, reflejo del movi-
miento de la Tierra alrededor del Sol.

Si se compara el movimiento epiciclico de la figura 10 con el movi-
miento representado en la figura 14, se vera que coinciden en todos los
detalles si se supone que el movimiento de P en la figura 14 se efectua
sobre la esfera. Para los planetas interiores, Mercurio y Venus, el mo-
vimiento epiciclico. a consecuencia del cual parecen oscilar alrededor del
Sol, es consecuencia de su revolucion efectiva alrededor de este astro,
mientras que el movimiento progresivo merced al cual siguen al Sol es
debido al movimiento anuo de la Tierra,

Ahora podemos comprender facilmente como encuentran su expli-
cacion en el sistema de Copérnico los movimientos retrogrados v las po-
siciones estacionarias de los planetas. La Tierra y todos los planetas se
mueven en torno del Sol en el mismo sentido, de oeste a este. Cuando la
Tierra y un planeta exterior se encuentran a un mismo lado del Sol, por

e/
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ejemplo, en E, y P, (fig. 15), se mueven en el mismo sentido, hacia E.,
y P,; pero como la Tierra recorre su Orbita mas rapidamente que el
planeta, para un observador terrestre parecera que el planeta se mueve
hacia el oeste, o sea hacia atrds, mientras que su movimiento real se
efecttia hacia el este; pasard, por consiguiente, aparentemente de
(proyeccion de P;) a P', (proyeccion de P,) en la esfera infinitamente
alejada. Si la Tierra estd al otro lado del Sol (en E; y E;) la direccion
de su movimiento actual serd opuesta a la del planeta (P, y P;) por cuyo
motivo el movimiento del planeta dirigido hacia el este, o directo, tendra
mayor velocidad por habérsele sumado la de la Tierra, pareciendo recorrer
en la esfera celeste el arco de P’y a P’.. Entre estos dos sentidos del movi-
miento hay un punto para el cual el planeta parece inmovil o estacionario.
Para los planetas interiores, Vienus y Mercurio, el movimiento aparente se
verifica hacia el oeste (retrogrado) si el planeta se encuentra entre la Tierra
y el Sol, ya que su velocidad es mayor que la de la Tierra. Cuando el
planeta esta al oeste del Sol permanece estacionario, y avanza hacia el
este (directo) cuando esti al otro lado del Sol. En general, el movi-
miento de un planeta es directo (hacia el este) cuando las rectas que unen
posiciones simultineas del planeta y de la Tierra, se cortan entre ambos,
y es retrogrado
(hacia el oeste)
cuando, si se tra-
ta de planetas ex-
teriores, se cor-
tan fuera de la
orbita del plane-
ta, y exterior-
mente a la orbita
terrestre si se
trata de planetas
interiores. Kl
movimiento es
nulo, es decir, el

p?anetz} estd esta- Fig. 15. — Movimientos directo v retrégrado
cionario, cuando Y

i.as rectas de union son paralelas. Al llegar a este punto, hemos de hacer
Justicia al sistema de Tolomeo reconociendo cudn necesario era este primer
Paso para llegar a la verdadera teoria de los movimientos celestes. El gran
lnf.rito del sistema tolemaico consiste en la descomposicion de los movi-
mientos de los planetas, aparentemente tan complicados, en dos movimien-
tos circulares, el del planeta ficticio en la esfera celeste y el del planeta ver-
dadero alrededor del ficticio. Sin esta descomposicion, las oscilaciones cons-
t’a'{ites de los planetas de un lado a otro hubieran aparecido como un movi-
nuento demasiado complicado para poder prestarse a toda explicacion mec-
mica. En cambio, la consideracién mas somera del movimiento epiciclico
destacindose del movimiento regular v progresivo del planeta ficticio, tenia
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que conducir fatalmente al descubrimiento de una chocante analogia con el
movimiento anuo aparente del Sol, v puestas ya las cosas en este terreno
stlo se necesitaba dar un pequefio paso, una simple discusion geométrica,
para ver que es el Sol y no la Tierra el centro del movimiento planetario.
La consecuencia inmediata debia ser que solo la insuficiencia de los sen-
tidos impide reconocer que la Tierra gira en torno del Sol y que el
movimiento de éste, lo mismo que el movimiento epiciclico de los pla-
netas, no son reales sino aparentes, producides por el movimiento de la
Tierra misma. La teoria heliocéntrica no podia haber seguido una evolu-
cion diferente de ésta.

El sistema de Copérnico da inmediatamente el medio de caleular las
distancias relativas de los diferentes planetas tomando como unidad la dis-
tancia de la Tierra al Sol, o sea el niimero de veces que tales distancias
contienen a la unidad, aunque la longitud absoluta de esta unidad siga
siendo desconacida. Esta determinacién se apoya en que el epiciclo apa-
rente descrito por un planeta (fig. 14), tiene las mismas dimensiones que
la érbita terrestre. Cuanto mas cerca esté el planeta del observador,
mayvor parecera el epiciclo. El del planeta mas lejano conocido, Neptuno,
tiene un diametro de poco menos de 2° esto es, Neptuno se aparta, a
consecuencia del movimiento anuo de la Tierra, algo menos de 2° a ambos
lados de su pésicién media; reciprocamente, la 6rbita de la Tierra,
vista desde Neptuno, tiene un diametro de algo menos de 4° (exactamente
3% 50"). Por otra parte, el planeta Marte oscila generalmente 40° y a
veces mas de 45°% Un calculo trigonométrico sencillo da su distancia media,
al Sol, que es de 1 15 veces la de la Tierra, y ademas la variabilidad de sus
oscilaciones aparentes demuestra que la distancia varia con el tiempo.

Como es muy interesante ver cudn exactamente pudo calcular Co-
pérnico las distancias planetarias, reunimos en la tabla siguiente los na-
meros encontrados por €l para las distancias de los planetas al Sol y los
verdaderos. Como unidad se ha tomado la distancia de la Tierra al Sol.

Planeta Distaneia minima Distancia maxima
Copérnico Verdadera Copérnico Verdadera
Mercurio 0,326 0,308 0,403 0,467
Venus 0,709 0,718 0,730 0,728
Marte 1,373 1,382 1,666 1,666
Jipiter 4,980 4,952 5453 5,454
Saturno 8,66 9,00 9,76 10,07

Si se tiene en cuenta la imperfeccion de los medios de observacion de
aquel tiempo, estos resultados puede decirse que son exactisimos. La di-
ferencia mayor corresponde a Mercurio, que todavia es hoy, entre los pla-
netas principales, el de mas dificil observacién.

Las excentricidades de las orbitas fueron determinadas por Copérnico
de la manera siguiente. Suponia el centro de las orbitas planetarias, no
en el Sol, sino a una pequefia distancia del mismo (excentricidad). Ya
se sabia desde hacia tiempo que la teoria de los movimientos uniformes en
circulos. excéntricos, aunque representa bastante bien las irregularidades
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en el movimiento angular de los planetas, dobla las variaciones verdaderas
de la distancia. Copérnico dio, por este motivo, para la excentricidad, un
valor medio entre el suficiente para explicar el movimiento en longitud
v el que daria las variaciones de la distancia, afadiendo un pequefio epi-
ciclo de un tercio de esta excentricidad, y representé después ambas
irregularidades, suponiendo que el planeta describia dos veces este epi-
cielo durante una vuelta alrededor del Sol (1).

La obra de Copérnico representa el paso més grande que se haya dado
en Astronomia, al poner de manifiesto cudles son en el cielo los movimien-
tos reales, y cuiles consecuencia del movimiento del observador. Por otra
parte, aquella obra no solamente se basaba en la Astronomia de Tolomeo,
sino que compartia también muchos conceptos de la filosofia antigua
sobre la naturaleza de las cosas. Al igual que Tolomeo, Copérnico con-
sideraba el cielo como una esfera, y todos los movimientos celestes como
circulares, ya simples, ya compuestos; pero a las objeciones de Tolomeo
contra la teoria de la rotacion terrestre argiiia que se trataba de un movi-
miento natural, cuyas leyes eran completamente distintas de. las del movi-
miento repentino. Asi, su argumentacion carecia en realidad de base cien-
tifica, pero era correcta en sus conclusiones. Por lo demas, Copérnico
llegé hasta donde era posible en su tiempo. Su hipotesis de un pequefio
epiciclo igual al tercio de la excentricidad, representaba los movimientos
planetarios con toda la exactitud que las observaciones permitian; pero
era imposible fundar sobre una base dindmica el sistema del mundo, mien-
tras no se alcanzase un conocimiento mas perfecto de las leyes del mo-

vimiento.

2. LA OBLICUIDAD DE LA ECLIPTICA Y LAS ESTACIONES
EN EL SISTEMA DE CoPERNICO

Veamos como se explican las relaciones entre el ecuador y la eclip-
tica en el nuevo sistema. Como que, segtin esta teoria, la esfera celeste no
gira en realidad, la primera cuestién que se presenta es la de la significa-
cion que puedan tener el eje y los polos alrededor de los cuales aquélla
parece girar. Los dos polos celestes no son ya mas que los dos puntos
de la esfera hacia los cuales estd dirigido el eje de la Tierra. En la
figura 16, n y s son el polo norte y el polo sur, respectivamente, de la

(1) La teorfa de Copérnico se puede definir mateméticamente en coordenadas
rectangulares, siendo ¢ la excentricidad y g la anomalia media, de la manera
siguiente :

x @ (cos g — ¢ + ', e lcos 2 g)
¥ =a(seng 4 ', esen 2 g),
mientras que las expresiones aproximadas del mevimiento eliptico son :

I

x
y

afcos g — e + ', e cos2p)
a(sen g 4+ , ¢ setiiz ),

I

Las dos estén de acuerdo si en las primeras se pone */, ¢ en vez de e.
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Tierra; si se prolonga el eje de rotacion determinado por ellos hasta
la esfera celeste aparente, N y S serdn los polos norte y sur de la misma.
Del mismo modo, si aq es el ecuador terrestre, su prolongacién determina
el ecuador celeste A0, que divide la esfera celeste en dos partes. Si la
Tierra gira alrededor de su
eje ns en el sentido indicado
por la flecha a, la esfera ce-
leste parecera girar alrededor
de su eje aparente N.S, pero
en sentido contrario, y de tal
manera que los puntos (estre-
llas) situados cerca del polo
se moveran muy lentamente
(estrella polar) y los puntos
del ecuador lo haran con mas
rapidez, como indican las fle-
chas N y Q, anilogamente a
lo que acontece en los puntos
correspondientes de la super-
ficie terrestre. Como que el
polo celeste permanece inva-
Fig. 16 riablemente todo el afio en el

mismo sitio, el eje de rotacion

de la Tierra conserva siempre la misma direccion (fig. 17) durante toda
la duracion de una vuelta de nuestro planeta en torno del Sol. Ademais, he-
mos visto que existe un movimiento muy lento, pero continuo, del polo
sobre la esfera celeste, la precesion; de esto se deduce que la direccion

Fig, 17. — Orbita de la Tierra alrededor del Sol

del eje de rotacién de la Tierra va cambiando con gran lentitud en el trans-
curso de los afos.

Fijémonos ahora de nuevo en los fenémenos que, como la sucesion de
las estaciones, equinoccios, etc., dependen de las posiciones respectivas de
la Tierra y el Sol. Como antes hemos dicho, el Sol parece moverse en un
afio en la esfera celeste siguiendo una orbita llamada ecliptica. Ecliptica y
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ecuador celeste forman entre si un dngulo de unos 23 14° (1); esto indica
que el eje de rotacion de la Tierra no es perpendicular al plano de la
érbita descrita por ésta, sino que forma con €l un éngulo de unos 66 14°.

La figura 17 representa cuatro posiciones distintas de la Tierra en
su trayectoria anual alrededor del Sol. En la poscion A, el polo sur S
esta vuelto hacia el Sol, mientras que el polo norte N y toda la zona
comprendida dentro del circulo polar N (circulo que dista del polo 23 14°
y del ecuador 66 14°) estan en la oscuridad. En esta posicion (diciembre)
el Sol no sale nunca para los habitantes de la zona értica, y para los de
la zona antirtica no se pone nunca; en el hemisferio norte de la Tierra
es invierno v en el sur verano. Fuera de estas zonas, el Sol sale y se
pone, v la duracion relativa de los dias y de las noches en un punto cual-
quiera de la Tierra puede determinarse exactamente, conociendo el
circulo (paralelo geogrifico) a lo largo del cual se mueve el punto su-
puesto a consecuencia de la rotacién diurna. Con mayor claridad, la Tierra,
en la posicion A, estd representada en tamafio mayor en la figura 18:
las seis rectas inclinadas paralelas al ecuador son
proyecciones de los circulos polares, de los tropicos
y de los paralelos de 50° de latitud; 40 es el ecua-
dor, y NS el eje de la Tierra. Vemos en la figura
que un punto del circulo polar artico (66 14° de la-
titud geogrifica norte) es tangente al terminador, o
linea de separacion entre la luz y la oscuridad, esto
es: el Sol se ve una vez al dia en el horizonte. Del
paralelo 50° hay dos tercios en la oscuridad y un
tercio en la parte iluminada, y para cada lugar
situado en este paralelo, las noches tienen doble duracion que el dia.
Cuanto mds nos acerquemos al sur tanto mayores seran las partes
de circulo situadas en la parte iluminada v tanto menores las correspon-
dientes a la oscuridad, o sea tanto mas largos seran los dias y tanto
mds cortas las noches, hasta que en el ecuador ambos son iguales. En el
hemisferio sur es inverso el fenomeno: los dias son tanto mas largos
v las noches tanto mdas cortas cuanto mas nos acerquemos al polo sur,
y en el circulo polar antartico, o sea en los puntos situados en el parale-
lo 66 14" de latitud sur, sélo un momento cada 24 horas se ve el Sol en el
horizonte, teniéndolo encima del horizonte el resto del dia. Finalmente,
entre el circulo polar antartico y el polo sur, el Sol no se pone en todo
el dia. Es entonces verano para los habitantes del hemisferio sur e in-
vierno para los del norte.

Tres meses después, la Tierra estd en la posicion B (fig. 17), posicion
que corresponde a fines de marzo. Si prolongamos el plano del ecuador,
pasard por el Sol, el cual aparece, por consiguiente, en el ecuador celeste.
Todos los paralelos tienen una mitad en la parte oscura (no visible en
la figura). Los dias y las noches, por consiguiente, tienen igual duracion

() El'\raulor exacto de la oblicuidad de la ecliptica, para la fecha 1g00.0, €s
== 23° 27 8",26. Disminuye anualmente o”,46845.
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en toda la Tierra. En la posicion C, que la Tierra toma en junio, todo
ocurre al revés de cuando la Tierra estaba en la posicion A; como ahora
el polo norte esta vuelto hacia el Sol, en el hemisferio norte los dias son
mds largos que las noches, y en el hemisferio sur las noches mas largas
que los dias. En la posicién D que alcanza la Tierra en septiembre, las
noches y los dias vuelven a tener la misma duracion, como en B, y por
la misma causa; en la figura, solamente es wisible la parte oscura de
nuestro globo. Como se ve, todos los fendomenos, aparentemente com-
plicados, que antes hemos descrito, quedan explicados de una manera sen-
cilla en el sistema copernicano,

3. Twycuo Braue

Después que se hubo establecido el sistema de Copérnico, solo era po-
sible un nuevo progreso astronémico mediante un conocimiento mas pro-
fundo de las leyes de la Mecanica, o bien por observaciones mas exactas de
las posiciones de los cuerpos celestes. El avance se realizé en este tltimo
sentido, gracias al astronomo danés Tyvcho Brahe, que nacid tres afios
después de la muerte de Copérnico. Tycho Brahe, durante mas de veinte
ajios, empled en la observacion de los cuerpos celestes los mejores apa-
ratos, ideados o perfeccionados por €l mismo. Como todavia no se
conocia entonces el telescopio, sus observaciones no tardaron en ser
superadas en precision por otras mas exactas hechas con instrumentos
diéptricos, debiendo su valor y celebridad, especialmente, a la circuns-
tancia de haber servido a Kepler para el (lescubrzmlento de las leves del
movimiento planetario.

Como tedrico, Tycho Brahe no fué afortunado. Desechd el sistema
de Copérnico por una razon que en su tiempo era de mucho peso, esto es,
por la distancia inconcebible a que debian estar las estrellas fijas en caso
de ser cierto este sistema. Vimos va en la pagina 38 como se reproducia
en el movimiento epiciclico de los planetas el movimiento anuo de la
Tierra alrededor del Sol. Pero las estrellas fijas, situadas fuera del
sistema solar, debian moverse también aparentemente de la misma ma-
nera, si la teoria de Copérnico era cierta. Ahora bien: ni las observa-
ciones de Tycho, ni las de sus predecesores, habian acusado tal movi-
miento, Los partidarios de Copérnico sélo podian contestar a esto que
la distancia de las estrellas fijas debia de ser tan grande, que el movi-
miento de Ja Tierra no podia influir en sus posiciones aparentes, por ser
el didmetro de la orbita terrestre pequenisimo comparado con la distancia
a que las estrellas estan situadas. Un cambio de posicion de tres o cuatro
minutos de arco, o sea la novena parte del diametro de la Luna, en medio
afio, hubiera sido notado facilmente por Tycho Brahe, lo cual obligaba
a suponer que la distancia de las estrellas fijas era por lo menos mil ve-
ces la distancia de la Tierra al Sol, o cien veces la distancia a que esta
colocado Saturno, el planeta mas lejano conocido entonces. Dentro de las
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ideas corrientes en aquella época, era inconcebible que hubiese un espacio
tan extenso y vacio entre la érbita de Saturno y las estrellas fijas, porque
para los filésofos era axiomitico, desde Aristoteles, que el vacio repug-
naba a la Naturaleza, y que ésta no dejaba un espacio vacio sin llenar.

Por otra parte, la teoria de Copérnico explicaba de un modo muy
sencillo los fendmenos para que se la desechara por completo. Por esta
razon, Tycho Brahe emitié una hipétesis que era una mezcla de la de
Polomeo y de la de Copérnico; supuso que si bien los cinco planetas
se movian alrededor del Sol, éste, en cambio, se movia alrededor de la
Tierra, la cual estaba, por lo tanto, inmdvil en el centro del Universo.

Tal vez para la teoria copernicana fué una suerte que los aparatos
astronémicos de Tycho Brahe no alcanzasen un grado mds elevado de
perfeccién. Si hubiese encontrade que la paralaje anua de las estrellas
fijas no llega a un segundo y que, por consiguiente, éstas deben estar a
una distancia de la Tierra superior, por lo menos, a 200 000 veces la que nos
separa del Sol, los astrénomos, que no eran capaces todavia de admitir
un ensanchamiento repentino de su tltima esfera cosmica a una extension
mucho menor, habrian deducido sin titubear que Tolomeo tenia razon y
Copérnico estaba en un error.

El sistema de Tycho Brahe no llegé a imponerse, y apenas tuvo parti-
darios; el invento del anteojo disipd las dltimas dudas que pudiera
ofrecer el sistema de Copérnico, antes de que un sistema nuevo pudiese
arraigar,

4. KEePLER

UUna rara coincidencia de circunstancias favorables facilité el rdpido
desarrollo de las ideas copernicanas. Ante todo, se necesitaba para ello
un hoembre como Kepler, dotado de inteligencia profundamente especu-
lativa y de un espiritu matematico vigoroso e incansable y de férrea volun-
tad. Un destino benévolo quiso que Kepler estuviese en contacto con T'y-
cho Brahe; primero fué su ayudante y después su sucesor como matema-
tico del emperador en Praga. En este cargo, Kepler tomé sobre si la
empresa de calcular nuevas tablas del movimiento de los planetas con
ayuda de las observaciones de Tycho Brahe, de las cuales dedujo sus
famosas leyes del movimiento planetario. Copérnico habia admitido,
como hemos visto, las hipotesis de los antiguos seglin las cuales los mo-
vimientos celestes se componian de movimientos circulares uniformes, y
por este motivo se vié obligado a introducir un pequefio epiciclo que
debia explicar la irregularidad del movimiento. Las observaciones de
Tycho Brahe habian superado tanto a las de sus predecesores, que de-
mostraron claramente a Kepler la insuficiencia de tales hipotesis. Con una
feliz oportunidad, escogi6 para sus investigaciones el planeta Marte, que
£€ acerca mucho a la Tierra y cuya orbita tiene una gran excentricidad.
El estudio genial que hizo de las observaciones de este planeta por
Tycho Brahe, le condujo, después de calculos inmensos, al descubrimiento
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de que el movimiento de Marte no se efecttia en un circulo, sino en una elip-
se, en uno de cuyos focos se encuentra el Sol. Dentro de esta suposicion,
Kepler podia representar, exactamente, el movimiento observado del pla-
neta si al mismo tiempo consideraba variable su velocidad a lo largo de
la oOrbita. Asi llego, por fin, a las dos primeras de sus tres famosas
leyes del movimiento planetario, que publicé en su obra ¢Astronomia
nova... de motibus stellae Martis, Pragae, 1609 :

1.2 La orbita descrita por los planetas es una elipse, con el Sol en
itno de sus focos.

228 En el movimiento de revolucion alrededor del Sol, el radio vec-
tor del planeta barre dreas iguales en tiempos iguales.

Sea PA (fig. 19) la elipse que recorre un planeta, en uno de cuyos
focos S estd €l Sol. En el punto P,
perihelio, es donde el planeta esta
mas cerca del Sol. A partir de este
punto el planeta se aleja del Sol,
pasando por a, b, ¢, d, hasta que lle-
ga a A, afelio, en cuyo punto esta a
la distancia maxima. Después se
vuelve a acercar lentamente, siguien-
do la otra mitad de la trayectoria,
para alcanzar de nuevo el perihelio
y asi seguir su Orbita indefinida-
mente.

Fig. 10 Supongamos que a partir de P

: determinamos las posiciones que to-

ma el planeta al final de intervalos de tiempo iguales, por ejemplo, de 30 dias

cada uno. Sean a, b, ¢, d, las cuatro primeras de estas posiciones. Si

unimos estos puntos, asi como P, con el Sol, por medio de rectas (radios

vectores), determinamos cuatro areas, cada una de las cuales es barrida

en 30 dias por el radio vector del planeta. Segtn la segunda ley de Kepler,
estas areas son iguales entre si.

Hasta diez afios més tarde no encontré Kepler, siguiendo un camino
puramente especulativo (1), la tercera de sus leyes, que da la relacion entre
los periodos de revolucion de los diferentes planetas. Ya Copérnico sabia
que el tiempo de la revolucion de un planeta es tanto mayor cuanto mas
alejado esta del Sol, no selamente porque la érbita es mayor, sino tam-
bién porque el movimiento se efecttia en realidad con mas lentitud. Sa-

(1) Con entusiasmo dice ¢l mismo, en su obra sHarmonices mundi Libri Vs
{Lincii, 1610) : «Por fin he sacado en claro, v, sobrepujando mis esperanzas,
he encontrado como cierto, que toda la gama de las armonias existe en toda
su extensién y en todos sus detalles en los movimientos celestes, y no en la
forma que yo antes suponia, sino en otra completamente distinta vy perfecta...
Si me creéis, me alegraré, vy si os enojais, lo soportaré; aqui echo los dados
v escribo un libro, para que lo lean los contemporineos o la posteridad, es
ignal ; esperard miles de afios a su lector, si Dios mismo ha esperado durante
seis mil afios al que debia contemplar su obra.»
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turno, por ejemplo, estd 9 74 veces mas lejos del Sol que la Tierra, y si
llevara la misma velocidad que ésta, daria una vuelta completa a su
érbita en 9 ¥4 afios; pero en realidad emplea 29 afios; se mueve, por con-
siguiente, con una velocidad inferior a la tercera parte -(}e la ve'loFldad de
la Tierra. Copérnico no encontré, sin embargo, la relacion numerica entre
Jas distancias y los tiempos de revolucién, descubrimiento que estaba re-
servado a Kepler, que lo expreso asi:

3.2  Los cuadrados de los tiempos de revolucion de los meh:.-s son pro-
porcionales a los cubos (terceras potencias) de sus distancias medias
al Sol.

La conformidad de esta ley con la realidad queda demostrada en la
tabla siguiente, que contiene las distancias medias que conocia Kepler,
tomando como unidad la distancia de la Tierra al Sol, y los tiempos de
revolucién (tomando como unidad el afio terrestre), asi como los cubos
de aquéllas y los cuadrados de éstos:

Planetas Distancias Perindos Cubos de la distancla Cuadrados del periodo
Mercurio. . . 0,387 0,241 0,058 0,058
NERUST < ok NOT23 0,615 0,378 0,378
La Tierra, ..« 1,000 1,000 1,000 1,000
Maste & o uos BERY 1,881 3,540 3.538
Jupiter. . . . 5,203 11,86 140,8 1407
Saturno . . . 0,539 20,46 8680 867.9

Asi la antigua teoria de que los movimientos de los cuerpos celestes
se efectuaban en circulos o por lo menos en érbitas compuestas de circulos,
quedd desechada para siempre. La elipse vino a ocupar el lugar de la
circunferencia, y un movimiento de velocidad variable sustituyé al movi-
miento uniforme.

5. De KepLeEr A NewTON

La determinacion de las leyes del movimiento planetario, hasta donde
era posible dentro de la precision de las observaciones astronomicas de
aquel tiempo, fué obra de Kepler. No sélo quedaban asi precisadas la
posicién y las dimensiones de la érbita eliptica de cada planeta, sino que,
ademds, se disponia de un medio para predecir el punto de la érbita en que
se encontraria el astro en un instante determinado; desde aquel momento,
se pudo admitir la posibilidad de calcular la posicién del planeta en todos
los momentos futuros. La ciencia matemitica de entonces no podia hacer
1mas, porque solo habia conseguido una demostracién geométrica, pero no
tna explicacion mecénica del movimiento. Lo cierto es que las posiciones
de los planetas predichas de esta manera no estaban tampoco de completo
acuerdo con las observadas, y si Kepler hubiese podido disponer de las
mediciones mas exactas de nuestros dias, hubiera encontrado que sus
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leyes s6lo explicaban los movimientos planetarios de una manera apro-
ximada., No solamente habria encontrado que las drbitas elipticas cam-
bian poco a poco de posicion, sino también que los planetas oscilan a un
lado v a ofro de la posicion prescrita por la ley de las areas, que las
dreas barridas por los radios vectores son tan pronto mayores como
menores y que, por consiguiente, un calculo demasiado anticipado llevaba
a resultados erroneos. Y es que mientras quedasen sin respuesta las pre-
guntas de por qué los planetas describen 6rbitas elipticas, de por qué los
radios vectores barren areas proporcionales a los tiempos, de por qué
existe la relacion expresada en la tercera ley entre la distancia v el tiempo
empleado en una revolucion, no era posible explicar por qué los planetas
se apartaban de estas leyes. Tales problemas no podian abordarse mien-
tras no se conocieran las leyes generales del movimiento, que eran des-
conocidas en tiempos de Kepler, v mientras la explicacion geométrica no
fuera sustituida por una explicacién mecdnica.

El primer paso grande, en la investigacion de estas leyes, fué dado por
Galileo, el gran contemporaneo de Kepler. Este filosofo estudié de una
manera experimental el movimiento de los cuerpos terrestres sometidos a
la accion de la gravedad, investigando las leyes de la caida, del desliza-
miento y de la oscilacion. Podemos decir que con él empieza una época
de sana induccién en las ciencias exactas, mientras que hasta entonces
habia reinado el método deductivo o la mera especulacion: Como funda-
dor de la Dinamica, como defensor del sistema de Copérnico, como martir
de la predicacion de este sistema que €l creia verdadero y procuraba en
todas ocasiones divulgar, Galileo es quiza el cardcter mas interesante de
cu época. Toda duda que pudiese existir todavia sobre el sistema de Co-
pérnico, desaparecio gracias a los descubrimientos hechos por Galileo con
el anteojo. Las fases de Venus le ensefiaron que este planeta es, como
la Tierra, un cuerpo opaco, de forma esférica y que recibe la luz del Sol;
y en el sistema de Japiter con sus satélites, se reproducia en pequefia escala
el sistema solar, tal como lo habia imaginado Copérnico. El Universo se
negaba ya a proporcionar argumentos contra la nueva ley. A pesar de ello,
ia prohibicién de los libros que trataban del sistema heliocéntrico sub-
sistio hasta el afio 1758,

El primer ensayo para explicar los movimientos de los cuerpos por una
causa fisica general, lo hizo Descartes (Cartesius) en su famosa teoria
de los torbellinos, que durante algtin tiempo rivalizo con la teoria de la
gravitacion.

Este filosofo suponia que el Sol, como las demds estrellas fijas, esta-
ban bafados por un fliido sutil que se extendia hasta el infinito en
todas direcciones. La rotacion de un planeta ponia en movimiento rota-
torio las partes del fluido inmediatas ; éstas comunicaban su movimiento a
las particulas mas lejanas, hasta que, finalmente, toda la masa giraba
como un remolino o torbellino. Loes planetas eran arrastrados en torno del
Sol en ese remolino de éter. Los planetas mis lejanos se movian con
mas lentitud porque las particulas del éter mas alejadas eran menos afec-
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tadas por la rotacion del Sol. Dentro del gran torbellino del sistema solar
habia otros menores, con un planeta en el centro de cada uno, a cuyo alre-
dedor se movian los satélites nadando en el éter. Si Descartes hubiese
podido demostrar que las particulas de estos remolinos etéreos se movian
siguiendo elipses en cuyo foco estaba el astro central, que las areas barri-
das por el radio vector eran proporcionales a los tiempos, y que las velo-
cidades debian variar conforme a la tercera ley de Kepler, su teoria
habria triunfado; pero la hipotesis cartesiana no fué capaz de explicar
estos hechos, v en realidad debe considerarse como un retroceso, mas bien
que como un adelanto de la ciencia. No obstante, la importancia de Des-
cartes como filosofo v lo numeroso de sus discipulos favorecieron una
rapida difusion de sus ideas astronomicas, y entre sus partidarios se
encontraron hombres de mérito, como el matematico Juan Bernoulli.

Después de Galileo fué especialmente Huygens quien alland el camino
a la teoria de la gravitacion universal. Gran matematico y al mismo tiem-
po gran fisico y observador, Huygens ocupa un lugar preeminente en
la historia de las ciencias. Descubrié las leves de la fuerza centrifuga
y, con solo aplicar éstas al sistema solar, hubiera deducido como conse-
cuencia que los planetas son sostenidos en sus érbitas por una fuerza
que varia en razon inversa del cuadrado de su distancia al Sol.

El camino que conducia a la teoria de la grayitacion no tenia va pérdi-
da; pero el gran descubrimiento parecia exigir la apariciéon de un nuevo

genio.

AstRONOMIA, 4
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Nunea ' seponderara bastante latrascendencia. del ideseubrimiento de
la gravitacién uhiversal \por Isade Newton. |HEste progreso extraordinario
consiste en'fa demostracion ide-que el movimiente de los cuerpes, celestes
es producido por una fuerza universal, de la-cual, la fuerza que hace
caer una manzana al suelo no es mas que una manifestacion aislada. Con
este hallazgo, Newton rasgo el velo que cubria el misterio de los movi-
mientos celestes. Jamas sus predecesores sospecharon que pudiera exis-
tir analogia entre el movimiento continuo de los planetas en circunferencias
o elipses v los movimientos ohservados en la superficie de la Tierra, ni
pudieron imaginar que ambas clases de hechos estuviesen regidos por las
mismas leves, considerando como la cosa mas natural y cierta que los
cuerpos celestes se moviesen segtin leyes que nada absolutamente tenian
que ver con los fenomenos que se producen en la superficie terrestre.

La idea de una fuerza césmica que emana del Sol o de la Tierra y que
es causa de los movimientos celestes no es, en realidad, una creacion exclu-
siva de Newton. El mismo Tolomeo, y aun los filosofos més antiguos,
tenian ya la idea vaga de una fuerza que estaba dirigida siempre hacia el
centro de la Tierra, o lo que para ellos era equivalente, hacia el centro del
Universo. También Kepler sostenia la existencia de una fuerza que movia
los planetas y que emanaba del Sol. Pero ni Tolomeo ni Kepler pudieron
dar una explicacion medianamente satisfactoria de esta fuerza a base de
las leyes que rigen los fenomenos terrestres, porque tampoco era posible
formarse idea clara de su verdadera naturaleza sin el conocimiento de
las leyes generales del movimiento, al que no llegd ninguno de aquellos
astronomos.

El maypr error en que incurrian todos los investigadores hasta el
tiempo de Galileo, era el de considerar necesaria la accion continua de
alguna fuerza para que un cuerpo puesto en movimiento no se detu-

} BTeA
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viese. ‘Que Kepler compartia estas ideas, lo demuestra ¢l hecho de que
consideraba insuficiente una fuerza que solamente actuase en direccion
hacia el Sol para sostener el movimiento planetario y creia necesaria
una fuerza complementaria, que empujase constantemente el planeta ha-
cia adelante, y que €l atribuia a un efecto de la rotacion del Sol alrededor
de su eje. Es dificil decir — tan lentamente se desenvolvio la gran ver-
dad en ¢l espiritu humano — quién fué el primero que sefialé claramente
este error y afirmo que un cuerpo, una vez puesto en movimiento, debia
continuar moviéndose siempre mas, sin necesidad de ninguna fuerza.
J.eonardo de Vinci parece haber sospechado esta verdad, que es una
consecuencia de la ley de la inercia, v que estaba contenida en las leyes
de la caida de los cuerpos, de Galileo, v en la-teoria de las fuérzas cen-
trales de Huygens: Pero ninguno de estos investigadores, ni el mismo
Galileo, la enuncio en términos precisos, v hay que llegar hasta Newton
para encontrar claramente expuesta esta ley fundamental, en union de las
consecuencias que de ella pueden deducirse. T.a base de Jas ideas meca-
nicas de Newton se-encierra en las-tres leves del movimiento siguientes:

Un “cuerpo ‘en-movintiento sobre el cual no actita fuersa alguna;
se' mueve continwamente en linea vecta vy con "'r{ac:dan’ constante (ley
de la inercia).

2. Si sobre un cuerpo en movimiento actita una fuerza, se verifica
un cambio en el movimiento resullante de la primera ley, en la diveccion
de lo fuerza v proporcional a ella (paralelogramo de fuersds).

3. “La accian: y la reaccion son iguales y epuestas; asi, pues. si un
cierpo ejerce una fitf'?’.%‘fz sobre otro, éste ejercerd una fuersa igual sobre
el primero, en la misma direccidn pero en sentidor o,hrwfto (accion y
reaccion ).

La printera de estas leyes es la mds importante. La circunstancia que
impidio durante siglos su descubrimiento, es €l no existir sobre la super-
ficie de la Tierra ningtm cuerpo sobre el cual no actfie ninguna fuerza,
v por lo tanto ningtn cuerpo que se mueva indefinidamente en linea
recta. Todos los cuerpos que nos radean estan sometidos, por lo menos,
a la atraccién de la Tierra, esto es, a la accion de 1a gravedad, por efecto
de la cual caen, Otras fuerzas que dificultan €l movimiento libre son el
rozamiento y la resistencia del aire. Fué necesario realizar experimen-
10s minuciosos para demostrar que, sustraidos a la accién de estas fuer-
zas, los cuerpos se moverian indefinidamente v en linea recta.

- Sentado este prineipio, es ficil comprender cudn sencillo y directo
€s el razonamiento mediante el cual Newton se remontd desde los hechos
que se observan en la superficie de la Tierra hasta el gran principio al
cnal.estd unido su nombre para siempre. Sabemos, en primer lugar, que
existe en la Tierra una fuerza que actiia por doquiera, merced a la cual
todos los cuerpos son atraidos hacia el centro de nuestro globo. La accién
de esta fuerza se extiende, bll‘l disminucion sensible, lo mismo a los mas
ja:l_tos edificios que a la cima de las montafias mis elevadas. Ahora se
presenta naturalmente Ia pregunta: ;hasta dénde alcanza su accién? ;Se
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ejerce, por ejemplo, sobre la Luna? En caso afirmativo, la Luna seria
atraida hacia el centro de la Tierra, como lo es la piedra lanzada al aire,
como lo es la manzana que cae del arbol (1). ;No serd esta fuerza de la
gravedad la que retiene a la Luna en su orbita y que le impide salir de
ella y continuar moviéndose en linea recta, conforme a la primera ley
del movimiento? Para poder contestar a esta pregunta era necesario cal-
cular cual es la fuerza necesaria para retener a la Luna en su orbita, ¥
compararla con la fuerza de la gravedad. Ios astronomos de aquel tiempo
sabian perfectamente que la distancia que nos separa de la Luna es de
60 radios terrestres; pero esta unidad no era conocida con exactitud.
Newton supuso al principio que era de 10500 Km (2), v por este motivo
sus calculos no le dieron un resultado exacto. Esto ocurria cuando
Newton tenia 23 afios. Cerca de veinte afios tuvo abandonados sus
caleulos hasta que conocié las medidas efectuadas por el francés Picard,
de las que resultaba que el didmetro de la Tierra eta una quinta parte
mayor de lo que antes se suponia. Con este resultado encontré (3) que la
diferencia entre la orbita descrita por la Luna y una linea recta corres-
pondia a una desviacién de 4,0 m en un minuto, es decir, que un cuerpo
colocado a la distancia de la Luna cae recorriendo en el primer minuto
4,9 m en direccién hacia el centro de la Tierra, mientras que cerca de la
superficie terrestre el mismo espacio es recorrido por un cuerpo en /;, de
este tiempo, o sea en un segundo.

. Como que los espacios recorridos en la caida de los cuerpos son pro-
porcionales a los cuadrados de los tiempos empleados en recorrerlos, se
deduce que la fuerza de la gravedad en la superficie de la Tierra es 6060,
0 sea 3600 veces mayor que la fuerza que retiene a la Luna en su orbita.
Y siendo la distancia de la Luna al centro de la Tierra 60 veces mayor
que el radio de la Tierra, se deduce que la fuerza que reticne a la Luna
en su drbita es la misma que hace caer una piedra al suelo, solamente que
su intensidad disminuye proporcionalmente al cuadrado de la distancia al
centro de la Tierra.

~ Para un matematico es facil extender al movimiento de la Luna la
nocion de la fuerza que hace caer una piedra o una manzana; pero el no
matematico quiza no comprenda como puede la Luna caer constantemente
hacia la Tierra sin que disminuya la distancia entre ambos astros.

La figura 20 nos servira para aclararlo. Segtn ensefia la teoria de la

(1) Viendo caer una manzana del arbol fué como Newton concibid la idea
de que era la misma fuerza de gravedad la que retenia a la Luna.

(z2) Las medidas lineales las damos en kilémetros (Km), metros (m), etcé-
tera. 1 Km = 0,135 millas geograficas = o,621 millas inglesas ; 1 milla geogréfica

= 7,42 Km = 4,61 millas inglesas; r milla inglesa = 1,6t Km = o,217 millas
geogrificas. 1 m = 3,078 pies de Parfs — 3,186 pies del Rhin = 3,281 pies
ingleses ; T em = 0,360 pulgadas de Paris = 4,433 lineas de Paris; 1 em =

= 0,304 pulgadas inglesas,

(3) El desarrollo del descubrimiento de Newton se cree que fué como se
acaba de indicar ; pero es probable que esta evolucién hipotética no corresponda
a la realidad. La obra fundamental de Newton «Philosophiae naturalis principia
mathematican se publicé en Londres en 1687.
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caida de los graves, un cuerpo recorre 5 m durante el primer segundo,
tres veces mas, o sea 15 m, durante el segundo siguiente, 25 m durante el
tercero, etc. Supongamos que el cuerpo no cae en direccion vertical,
sino que es lanzado horizontalmente, como una bala de cafién; a causa
de la gravedad, se desviard, o, lo que és lo mismo, caera durante el primer
segundo 5 m, separandose esta cantidad de la linea recta seglin la cual fué
disparado ; en el segundo siguiente se desviara tres veces mas, en el tercero
cinco veces mas, etc., lo mismo que si hubiese partido sin velocidad ini-
cial. Sea AB (fig. 20) la superficie terrestre y 4D una recta tangente
en A, o sea la direccién de la visual de un observador que, desde 4, mi-
rase a través de un anteojo colocado horizontalmente. La superficie
terrestre se desviara de esta visual, a causa de su curvatura, unos 8 cm al
final del primer kilometro, 24 em mas al final del segundo kilometro, etc.
A los 8 Km de distancia la desviacion sera de 5 m. A la distancia de 16 Km
se ha de sumar el triplo de este resultado y la desviacién sera, por con-
siguiente, de 20 m, y asi sucesivamente. La desviacion sigue, por lo tanto,

& b a c

8

Fig. 20

lIa misma ley que rige la caida libre de los cuerpos pesados. En lugar de
disparar la bala de cafion desde A4, hagamoslo desde un punto elevado C,
en la direccion CE; cuanto mayor sea la velocidad del proyectil, tanto
mas lejos llegard antes de alcanzar la Tierra. Supongamos ahora que la
fuerza de la pélvora fuese tal, que la velocidad de la bala alcanzase 8 Km
por segundo y que el aire no opusiese resistencia alguna. A los 8 Km de
distancia del punto C, la bala habria llegado a a; pero como que la bala
alcanzaria dicha posicién al cabo de un segundo, se tendria que en vir-
tud de la ley de la caida de los graves habria caido la bala durante este
intervalo 5 m debajo de la recta CE. Acabamos de ver que a esa misma
distancia la superficie de la Tierra se encorva unos 5 m; por consiguiente,
la bala no se habria acercado a la Tierra desde el momento del disparo.
Durante el segundo siguiente la bala recorreria el espacio ab, pero a
causa de la gravedad caeria otros 15 metros, o sea un total de 20 m, hasta
el punto ¢; pero a esta distancia, la superficie de la Tierra estd encorvada
Otros 15 m, con lo cual la distancia cd es igual a la AC. Asi, pues, si no
encontrase la bala resistencia alguna, se moveria con velocidad constante
permaneciendo siempre a la misma distancia de la superficie terrestre,
de modo que a pesar de estar siempre cayendo daria la vuelta a la Tierra
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sin llegar nunca al suelo, y volveria a alcanzar el punto C al cabo de
1% 24™. La hala seria, por consiguiente, un satélite de la Tierra, como la
Luna, solo que mis cercano v con un periodo de revolucion mucho mas
corto. A la fuerza explosiva de la pélvora, que lanza la bala de cafidn
en linea recta, corresponde en la Luna un impulso primitivo, a conse-
cuencia del cual, segfin el principio de inercia, se moveria en linea recta
indefinidamente si no interviniese la aceion de la Tierra.

Siguiendo este razonamiento, se llega a la demostracion de ‘que la
gravitacion no es una propiedad exclusiva de la Tierra. Los planetas
se mueven alrededor del Sol como la Luna alrededor de la Tierra y
tienen que estar stijetos a una fuerza dirigida hacia el Sol. Esta fuerza no
puede ser otra que la gravitacion o atraccion del Sol mismo. Un céleulo
sencillo fundado en la tercera lev de Kepler, ensefia también que la fuerza
con la cual los planetas son atraidos por el Sol obra en razon inversa
de los cunadrados de sus distancias medias. !

Preséntase en seguida el problema reciproco: el de determinar la
_Orbita yMas leyes del movimiento de un planeta, cuando una fuerza que
varia en razon inversa-del cuadrado de la distancia le obliga a dar vdeltas
alrededor del Sol. Ante todo, la Mecanica ensefia que, cualquiera que sea
la fuerza, mientras esté dirigida constantemente hacia el Sol, el radio
vector del planeta harrerd 4reas iguales en tiempos iguales, ¥ que, por
el contrario, esta, lev de las dreas no se cumplird si la fuerza obra enotra
direccion que la del Sol. De la segunda ley de Kepler, deducida de las
observaciones, resulta, pues, que, en efecto, la fuerza esta dmgzda hacia
el Sol.

El problema de determinar la forma de las orbitas partiendo Ue Ia
ley de la gravitacion, fué resuelto va por Newton. Este demostro que la
drbita tiene que ser, en general, una seccién conica (1), la cual, segiin las
circunstancias, es una elipse, una pardbola o una hipérbola, con el Sol
en uno de sus focos ; eon esto quedd demostrada la primera ley de Kepler
en su forma mas general. Asi desaparecio todo el misterio de los mo-
vimientos celestes y los planetas quedaron reducidos sencillimente a la
condicion de cuerpos pesados, que se mueven con arreglo a las mismas
leyes que los objetos que nos rodean. Las tres leyes de Kepler estan, pues
contenidas en una ley tGnica, la de la gravitacion universal: i1

La tercera ley de Kepler vino a completar la de la gravitacion. Como
hemos visto, €l cociente de dividir los cuadrades de los tiempos de revo-
lucién por los cubos de las distancias medias, es €l mismo; para todos los
planetas, Si aplicamos a los satélites de Jupiter esta ley, elevando a la
tercera potencia la distancia media dé cada uno de ellos a Japiter y di-
vidiendo este cubo por el cuadrado del tiempo de: revolucion, obtendre-
mos un mismo cociente, pero no el mismo que obteniamos en el caso de
aplicar la ley al planeta mismo. FEste cociente depende del astro central
¥ es proporcional a la masa de éste. En el caso del movimiento de los

(1) Acerca de las secciones cénicas indicaremos algo méas en el pérrafo 4.
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planetas, cuyo centro es el ‘Sol, dicho!cociente-es 1047 veces mayor que en
el caso de los satélites de Japiter, porque la masa del: Sol es 1047 veces
mayor que la de Japiter. Segtn la misma teoria, la tercera ley de Kepler
r&-,qmerc 'la introduccion de: un’ factor:complementario en el cual|debe
estar incluida Ja masa (r)y Kepler desceriociol ésta correccion porque, las
masas ‘planetarias’ son’ muy pegliefias «con relacion a, la del Sal. - Gragias
d la tercera leyide Kepler, disponemas de un, medio: mhuy icomode; para
determinar lamasa de todos los-planetas provistos:de. satélites;-esta  masa
se expresa como ima fraccion de; la:masa-deél, Sol, considerada como unidad.
‘Pero; aunl en-ebta forma,-la-ley, tampoeo es completa jen general, en
un sistema aislado (sistema solar) cada cuerpo atrae a los demas y es
atraidospor ellos. W\/causa:de esta atraccion general, ocurren, perturha-
ciones en el movimiento -deltodos los planetas; cuyas, orbitas -no. cymplen
exactamente las leyes de Kepler. - La observacion comprueba este resultado
de la: teoridy El problema asi seicomplica, iy hay que coneretarlo \en los. si-
guientes términos: yla atraccionmutuade los planetas, explica completa v
claramente esas irregularidades 7 Newton no pudo contestar a esta pregunta
sino de una manera incompleta, porque el problema era demasiado compli-
scade para los: conocimientos matetaticos desu tiempo: Ldego, si, a démos-
trar que la atraccion del Sol debiaproducir perturbaciones en el movimien-
to de la Iuna alrededor de la Tierra, tales como venian dadas por las obser-
wacionies, pero nopodia caleular exactamente su magnitud,  Con todo, la
conformidad! dessustearialconl ekl movimiento ) de los, cuerpos qeiesteb era
fa:}-mrpmndcme quenng podia, dudarse @les 51 gerteza, | Por; BSI;Q 1o 56
comprende como la Academia de Ciencias de Paris otorgd en 1732 ~+~mas
«le cuarénta afios después) del descubrimiento, de Newton+—un premio al
‘eélebre; matematico, Juan | Bernoulli: por un| trat'\dﬁ) en el que explica-
basel movimiento, plangtario.a base e la, teoria, ,de dos) .torhtllmqs de
“Descartés.il S anp oty 92 asloz simegziz laly By 2 &
ianRara &xptes.m'.em;todmﬁu; cn&rahdad laley de. \\ewtan,.,ﬁD bahta
wdecis) quidl:Soly la Tierras yinlos iplanetas. se atraen, mufuamente, |, Se
spluede dividirla materia chiante, se;quiera, y;isiempre:sel encontrara que
jexperimenta-y ejerce una atraceidn, mientras quede algo, de masa. Como
laTierra atrae hasta a Jas mds.pequefias particulas,.fstas también atrae-
ram-a swveza la Dierra; yiconila mismafuefzay con arreglo a.la tercera
ey del. movimjento.niDe ésto)se [deduce, que.; la, fnerza| de, atraccién, no
sestapdifundidapor el espacios sino ique radicalen ¢ada una de las. par-
'ticulas pequefisimas que constituyen! la dnasa; en suma, la atraccion. que
gjerce la Tierral sobre una ple{lra,l por e}e:mpl.o =) Eif':nctﬂal]lentc Ja, spma
ststns—sshnyolib agl ob othiles b oluiz 9iga ol 2o Jyi
wft)y Tiadncida al I&DguaJe matematien, la. tercera, ley, de. I\rpler, dige exacta-

nie te i3 3 : ik

AL 2Rl iy opegdineny ol rovat inls ab @ etz il HIin
=3rilizrg 1’,._"1 e ?!I‘]: i :T" 2 5 -”l') ---:-f'."l. (5 4 1"“‘_']. _.::. = Fongmﬁtﬁ._w
en donde a, o, a” . . . son los semiejes mayores, T, 7%, 17 . . . los tiempos de

-v.ﬂsvoluméu v m mlyom®, o o las masas ‘de los planetas, expresadas en fraccién
~de lamasa del Sol, que sé toma:icomo: umdad. La ierm.ula aptox:mada, dada
por Kepler se deduce haciendo m = m’ —iml =00 i s lipnitang
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de las atracciones ejercidas entre la piedra y todas las particulas que
constituyen la Tierra.

De la ley de la gravitacion se deduce ademds que, tedricamente, no
hay limite o frontera para la distancia a la cual se extiende la gravitacién
universal. La atraccién del Sol sobre los planetas mas lejanos conocidos,
Urano y Neptuno, esta de acuerdo con la ley de Newton; pero si consi-
deramos la disminucién, extraordinariamente rapida, que al aumentar la
distancia sufre esta atraccion, y si tenemos en cuenta las distancias enormes
que nos separan de .las. estrellas fijas, podremos sacar la consecuencia
de que la atraccion solar no produce efectos perceptibles a la distancia de
las estrellas.

De todo lo que acabamos de exponer, se deduce que el enunciado
completo de la ley de la gravitacion universal es el siguiente:

Dos porciones infinitamente pequeiias de materia se atraen una a otra,
con una fuerza que es divectamente proporcional al producto de las masas
v estd en razon inversa del cuadrado de la distancia mutua.

2. LAs LEYES FUNDAMENTALES DE LA MECANICA ¥ SU DESARROLLO DESDE
NEwTON. PRINCIPIO DE LA RELATIVIDAD

Con la ley de la gravitaciéon que acabamos de enunciar, la llamada
ley o principio de inercia (pag. 51) v la ley de la accion de una fuerza
en el movimiento de un cuerpo (1), Newton sentd los fundamentos de
la Mecanica.

Sobre esta base se apoya toda la Mecanica celeste, desarrollada, en los
dos siglos que siguieron al descubrimiento de Newton, hasta alcanzar
el grado de adelanto actual, por hombres como Laplace, Lagrange, Jacobi
y otros. Hasta mds alld del sistema solar, se vi6 que eran aplicables estas
leyes fundamentales. Por esto, aunque continuamente volvian a surgir
dudas sobre los fundamentos de la Mecanica clasica, los resultados de sus
leyes demostraban cada dia mds que para la descripcion de todos los
fenémenos relacionados con el movimiento no era ya necesaria ninguna
nueva reforma de la teoria. No obstante, pronto se vid que en el -movi-
miento del planeta Mercurio no era posible un acuerdo completo y satis-
factorio entre las observaciones y el calculo, sino suponiendo en el
sistema solar, ademas del Sol y los planetas conocidos, otras masas
atrayentes; y aunque no era posible descubrir estas masas, era general
la creencia de que existian planetas todavia desconocidos en el sistema
solar. A principios de este siglo, el estudio de las diferencias entre la
observacion y el caleulo en los movimientos de Mercurio no dejo ya lugar
a duda en cuanto a la existencia de algun error de principio en las leyes
naturales, tenidas hasta entonces por ciertas, y gracias a las investiga-

(1) Esta ley se puede enunciar asi: toda fuerza comunica a un cuerpo una
aceleracion que es proporcional a la magnitud de la fuerza e inversamente pro-
porcional a la masa inerte del mismo.
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ciones de Alberto Einstein, se impuso una revision de los fundamentos
de la Mecénica de Newton. Esta revision condujo al convencimiento de
que solo fundando en conceptos completamente nuevos la teoria del mo-
vimiento, podia establecerse un cuerpo de doctrina que, sin contradic-
ciones consigo mismo y con la realidad, salvara todos los puntos débiles
de la Mecanica clasica. EIl papel importante que habia desempenado
siempre la Astronomia en el desarrollo de la Mecdnica, se ha confirmado
en la posicién decisiva que volvera a ocupar ahora, con motivo de la
nueva teoria.

Como va dijimos en el parrafo anterior, en la explicacion de los mo-
vimientos celestes presentironse al principio grandes dificultades para
comprender cémo una fuerza central que partia del Sol podia ser sufi-
ciente para mantener a los planetas en su o6rbita. Hasta que Galileo
estableci6 la nocion de la inercia, no se vié claro que era necesaria una
fuerza para que un cuerpo al que se habia comunicado una velocidad la
modificara de algtin modo. Después, esta facultad de la materia, llamada
masa, se convirtid en atributo principal de la misma, y la ley de la
inercia en ley principal de la Mecinica de Newton. La masa asi consi-
derada, o masa inerte de un cuerpo, da solamente la magnitud de la re-
sistencia que éste presenta a todos los cambios de movimiento. Por otra
parte, la propiedad que, segtn la ley formulada por Newton, tienen los
cuerpos, de atraerse en razon inversa del cuadrado de la distancia y en
razon directa de una magnitud particular inherente a cada cuerpo, llevo
a introducir un nuevo atributo de la materia, la masa pesada o gravitatoria.
Esta masa fué introducida en los calculos como medida del efecto gravi-
tatorio, independiente, en principio, del atributo de la inercia. Con ello,
aparecié va una division fatal de los fenémenos del movimiento en dos
clases distintas: unos que obedecen al efecto de la gravitacion v otros
que obedecen al de la inercia. Con esta division se introdujo furtivamente
en la Mecanica de Newton y de Galileo la clasificacion de los movimientos
en absolutos y relativos, que fué ya para Newton motivo de grandes pre-
ceupaciones. En la Mecdnica celeste, como en la Mecanica general, sélo
se trata, en realidad, de movimientos relativos de los cuerpos: esto lo
ensena la observacion inmediata. La Mecinica de Newton, fundada en las
tres leyves que hemos mencionado al principio de este parrafo, no logro
poner en evidencia en sus {6rmulas esta relatividad de los movimientos,
porquie tampoco consiguidé establecer una relacién precisa entre las mani-
festaciones de la inercia y de la gravedad, y porque los dos atributos prin-
cipales de los cuerpos, su masa inerte y su masa gravitatoria, resultan
ser siempre iguales en magnitud. En el marco de una clase més reducida
de movimientos, la Mecanica de Newton logré tener en cuenta la relati-
vidad de los movimientos mientras los sistemas se movieran uno respecto
al otro en linea recta y con velocidad constante ; pero en la formulacién de
este principio de relatividad quedod introducida en realidad una hipétesis
que no fué reconocida como tal hasta Einstein v cuya discusion ha sido
el punto de partida de la reforma de la Mecinica newtoniana. Nosotros
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procurarefios- exponer aqui los’ conceptos en que se basal la Mecanica
nioderna, v que en el fondo se-apoyan enla Mecinica de Newton, pero
partiendo del’ hecho fundamentai de la relatividad 1de todos: /los movi-
mientOS' 1t ) (h b . . d e -|"I'“.-I__

W La teoriaide la rela'mudad ha adquiride una importancia tal, que: las
l'eyes- de l Mecanicay vistas dvsu luz, bastan' para la representacion del
movimiento tal como ‘se-ofrece a'la Observacién. j Qué trabajo tan enorme
¥ tan inditil se invirtio desde Galileo y» Newton: para afladir un concepto
fisico a la idea del movimiento absoluto en el espacio! Aungue: los mate-
nidticos isinuaror ya hace tiempo que el hablar del moviriento absoluto
deun cuerpo eh el éspacio carecia dé sentido; se presentabam dificultades
infranqueables al adaptar las leves dela Mecanica alipostulado de la rela-
tividad. Tos expétimentos, ademas, no permitiah tampoeo afirmar que este
postulado: fuese:siempre vilido; yfué necesariosin/ progreso considerable
én'el desarrollor de la Dindmicalydel Analisis: para que Tinstein lograse
poner: de:acuerdo ! la' relatividad de los movimientos | cmn das) leyeside:la
Mecanica vicon laobservacion. ! g omdiTie a1y OLIvnDD i

‘[ Emipecemos por considerar; hbres e ‘viejos prmmcws. sil del cstmho
de. los movimientos sé deduce/ en efecto) la relatividad de tedos ellasy yisi
sobreesta solairbase: es pomhle una repreqentacwn samtactona de todos
sus aspectos o L g fmo - g iy bsbaiqoig sl

+ Latrelatividad del movimiento 1ect1]me0 s umiornw se impone aj tedo
wobsérvador, aun en los hechos de la wida idiaria; per ejemplo;cuando
sentade eniun vagon delifedrocarril me! sé) consigue adquirir laoséguridad
desque el trenestden movimiento-al mirar: porila: ventanilla a-otrostren
situado ‘en Ha wia vecifia. 'Con' micha  fresuencias ocurre! que el otro:tren
s el querse ha puestb en movimiento, el pasajeros deabapor no-saber
aciencia cierte cudl] de los dos:convoyesies el queranda;hasta:que consigue
orientarse por el edificio’ de: lavestacionyindudablemente dn repoisol o por
‘el andén. lias personas mayeres| ven con toda claridad «que el paisaje, en
este movimiento: relativo; esven realidad elssistemasen réposo,-alidual debe
referinse sw: propiw lotomocion; iy les es/facil representarse el movimiento
del coche por el del panorama.’ En cambio/los nifios, que obedecen.inme-
‘diatamente a 'la percepcidn ssensoridl, mantieten durante todo el trayeoto
aopinion de que el padoramaes el qué se mueve, y que son los:postes
del telégrafo los que pasan con mutcha rapidez por delante de la ventanilla.
-Mgui tenemos el caso; mas sencillo del fiovimiento: relativospesto €57 del
‘movimiento rectilines yumifprme,:del cual nol difiere mucho /el del mismo
itren ak arrancar despacio v sin-sacudidas.;Se comprende qué una Meca-
iica que estableciese una diferencia iesencialien la representacion de estos
{enémenos segin quer fuese uho uotro el tren que’ sel mueve; estaria en
contradiceion icon la experiencia. Por esta razon la s relatividad del mbvi-
miento rectilineo y uniforme es una consecuencia natural de la; Mecanica
de Newton:: De ella se deduce/ un hecho:que, aungue de todos: conocido,
tiene: excepeional importancia; cualquiera que sea '€l tren: que suponga-
mos quieto o en marcha, los objetos se moveran dentra del tren, para el
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cbservador; lo mismo. si su coche estd en reposo que si viaja con veloci-
dad constante. Ahora bien: si este hecho, deducido de la experiencia, nos
da un medio de representar por completo los movimientos aparentes sobre
1a Tierra, ocurre preguntar: ; No ocurrird también lo mismo cuando se
considere la influencia que puedan ejercer en los cuerpos que nos rodean,
110 solamente ¢l movimiento, en cada instante casi rectilineo y uniforme, de
1a Tierra alrededor del Sol, sino también la traslacion de conjunto -del
sistema solar con relacion a las estrellds, y hasta el posible movimiento de
nuestro’ sistema sidéreo, hasta hov desconocido? Asi, la relatividad de
todos los movimientos rectilineos v uniformes’ fué una de las hipotesis
prineipales sobre las que pudo construirse la- Mecinica de Galileo y de
Newton, aunque no se lograra formular un: principio general de rela-
tividad, v aunque en ella no ocupara en realidad aquella:hipotesis un
lugar preferente ‘como principio fundamental, porque los movimientos
realmente rectiliftiens’ v uniformes, esto es, aquellos en los cuales los
¢cuerpos no sufren la aceién de ninguna fuerza, noise observan jamas en
la Natufaleza, en la cnal'la atraccion dellas masas: actiia sin excepeion,
creando aceleraciones donde quiera que haya matéria. Comprendio ya
Newton la necesidad de admitir que todos los movimientos eran relativos,
y realiz6 el experimento llamado «del cuboy para comprobar la relativi-
dad de la rotacidn. Al efecto imprimid un movimiento rotatorior a un
recipieite’ con agua, v observd que mientras ‘el recipiente giraba con
velocidad cada vez mayar pero’ sin arrastrar consigo al liquido, la:super-
ficie de nivel del agua éra plana; pero tan pronta como se comunieaba al
agua el movimiento de rotacion a consecuencia del’ rozamiento con fas
paredes del recipiente, aparecia el ‘efecto de la fuerza centrifuga, y:-el
liquido subia por las paredes adoptandossu superficie libre la forma de
un paraboloide. D¢ este experimento dedujo Newton quela rotacién del
recipiente con relacion al liquido no es equivalente a la rotacion del liquido
con’ relacion al ambiente. © Solamente ‘en .este ltimo caso aparece la
fuerza centrifuga. 'De ello dedujo que no es posible sustituir entre si el
cuerpo v el ambiente en una rotacion, v que ésta tiene siempre un setitido
absoluto ;'es decir/ ‘que en toda rotacidén se trata de un estado-de movi-
miento’ referible directamente al espacio absoluto. Esta nocion del espa-
cio’ absoluto fué el origen de las principales (Ilﬁcultades contra. las cuales
tenn que chocar la Mecanica cldsica. il 2 1Ly i I

La idea de que la rotacion era un:movimiento: absoluto en’ el espacio
vacio, le parecié a ‘Newton necesaria, porque ‘de lo ‘contrario encon-
‘traba ‘inexplicable la aparicion de la fuerza centrifuga: Asi, en el fondo,
admitié una influencia del espacio absoluto' sobre los cuerpos, que tenia
tomo consecuencia la aparicién de la fuerza centrifuga. En verdad, esto
10 era una explicacién de los fendmenos. que pudiera satisfacer al es-
piritu. Nuestra aspiracién debe ser siempre; en:lo posible, relacionar
causalmente solo aquellos fenémenos que se prestan a la observacion y
que pueden ser medidos por procedifnientos fisicos. Que no podemos
considerar al espacio vacio' como una magnitud fisica de esta’ especie,



60 GRAVITACION UNIVERSAL

esté suficientemente probado por multitud de trabajos tedricos. Si admi-
tiésemos la explicacion de la rotacién tal como aparece en la Mecanica
newtoniana, tendriamos que suponer que aunque la Tierra no estuviese
rodeada de cuerpos celestes, y por consiguiente, no pudiésemos compro-
bar jamds su movimiento dé rotacion, apareceria actuando sobre ella la
fuerza centrifuga, siendo imposible averiguar la causa de esta fuerza
misteriosa por medio de otra observacion cualquiera. Unicamente se
podia salvar esta dificultad, llegando a un conocimiento mas profundo de
la naturaleza de la inercia y desechando el error que aparece en la se-
gunda de las hipétesis fundamentales del movimiento de la Mecinica
de Newton, cosa ya entrevista por E. Mach, pero no resuelta por completo
hasta Einstein. Nos referimos a la nocion experimental de la igualdad
de la masa inerte y de la masa gravitatoria.

Como va hemos dicho al principio de este parrafo, conociase la propie-
dad que tienen los cuerpos de poseer una masa inerte como cosa completa-
mente distinta de la masa gravitatoria. FEsta nocion es la que condujo a
Galileo a formular la ley de la inercia; y esta propiedad de todos los
cuerpos de oponer al movimiento una resistencia proporecional a su masa
inerte, fué interpretada como propiedad absoluta de la materia. La
cantidad de masa inerte que contenia el cuerpd se consideraba como algo
indestructible y propio de €l, independientemente de todos los cambios
fisicos. Si la masa inerte solo hubiese tenido significacion con relacion
a las masas del mundo exterior —asi como la gravedad tiene solamente
origen en la accion reciproca de los cuerpos, de modo que no se le podria
atribuir significacion alguna si en el Universo no existiese mas que un
cuerpo — habria sido imposible formular la ley de la inercia tal como
hoy se la conoce; porque un cuerpo que no estuviera sujeto a la accion
de ninguna fuerza exterior, tal como supone el enunciado del principiv
de inercia, deberia ser forzosamente un cuerpo infinitamente alejado de
toda masa atractiva. [l atribuir inercia a este cuerpo, careceria, pues,
de sentido si la inercia no fuese independiente de las masas restantes.

Newton descubri6 el hecho fundamental de que la masa inerte v
la gravitatoria eran siempre iguales. Esta ley es la mas exacta de todas
las del movimiento; y como que en su Mecénica se atribuia un caricter
absoluto a la inercia y en cambio se derivaba la gravitacion de la accién
reciproca entre todas las masas del Universo, aquella igualdad entre
ambas masas permanecidé como una cosa incomprensible, y de hecho
no se la tuvo en cuenta en la teoria del movimiento. Precisamente por
haber omitido el significado de una ley tan fundamental, la obra newto-
niana no pudo desechar la idea del movimiento absoluto.

Considerando ahora otra vez el experimento del cubo, veremos que
no justifica la conclusion de Newton, por poco que se profundice en las
relaciones entre la gravedad y la inercia. La rotacién del recipiente con
relacion al agua no puede dar lugar a la aparicion de la fuerza centri-
tuga, porque para ello seria preciso que las particulas de agua, obede-
ciendo a su inercia, tendieran a escaparse, en cada instante, tangencial-
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mente a las paredes del recipiente si éstas no lo impidieran; en virtud de
esto ejercerian sobre las paredes una presion, determinada por la inercia
de las particulas. La rotacién del recipiente con relacién al liquido, sola-
mente podria provocar en el liquido una fuerza andloga a la centrifuga,
¢i 1a masa inerte del liquido dependiese de una influencia del recipiente,
lo cual solo ocurriria si la masa del recipiente fuese tan enorme (por
¢jemplo, si sus paredes tuvieran un espesor de varios kilometros), que su
influjo sobre el liquido tuviese un valor apreciable al lado de la atraccion
que ejercen la Tierra y los demds astros del Universo. Sobre este punto
llamé ya la atencion FE. Mach.

La aparicién de la fuerza centrifuga en toda rotacion —en general,
en todo movimiento acelerado aparece una fuerza — plantea la cuestion
de la naturaleza de la inercia. En el caso de una traslacion rectilinea v
uniforme, no aparece fuerza alguna, de manera que no hay que tener en
cuenta ninguna accién dindmica especial, ademis de la interpretacion
puramente cinematica del movimiento, para que éste pueda ser considerado
como movimiento relativo. Perg en la rotacion, se ocurre en seguida
examinar de qué manera la fuerza centrifuga observada puede venir en
nuestra ayuda para que también aquélla pueda ser considerada como
movimiento relativo. La respuesta es la siguiente: como consecuencia de
la identidad de las masas inerte y gravitatoria, es posible considerar la
fuerza centrifuga como una forma de la gravedad, v por lo tanto, como
expresion de la accion reciproca de los cuerpos. Por esta sola indicacion
se comprende cudn fatal fué para el desarrollo de la ciencia el no com-
prender en una sola teoria los fendémenos de la inercia y de la gravedad,
y el que a la ley de la igualdad entre las dos clases de masa, ya conocida
por Newton, no se le diera un lugar adecuado entre las bases fundamenta-
les de la Mecanica.

Asi, la interpretacion de la rotacion terrestre como movimiento rela-
tivo puede ser no solamente cinemdtica, sino también dinimica, tanto si
se admite la rotacion de la Tierra como si se admite la rotacién de las
fiiasas de todo el Universo alrededor de la Tierra; la apariciéon de la
tuerza centrifuga en la superficie terrestre resultard en ambos casos como
consecuencia del movimiento. Segtin la Mecanica de Newton la fuerza
centrifuga es resultado de la inercia de las masas terrestres, sin que sea
posible esta interpretacion en el caso de considerar las masas del Universo
girando alrededor de la Tierra; pero una vez sentado que la fuerza cen-
trifuga no se diferencia de la gravedad, salta en seguida la posibilidad
de considerarla como consecuencia de la atraccion ejercida por las masas
extraterrestres en movimiento de rotacion. De aqui nace una nueva teoria
de la gravitacion, en la que los efectos de la inercia v de la gravedad que-
dan como fundidos en una sola categoria. Tal es en el fondo la teoria ge-
neral de la relatividad, desarrollada por Einstein.

Vamos a seguir esta transformacion de la Mecdnica en las diferentes
€lapas que la caracterizan. -

Newton considera solamente, como va hemos dicho, la relatividad para
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los §istemas que se desplazan unos respecto-a otros con movimiento recti=
lineo v uniforme. Este principio de relatividad -eXige que los sistemas
en  movimiento rectilineo vy uniforme reciproco sean de la misma
naturaleza; e introduce este postulado en las leyes del movimiento en el
sentido de que aquéllis no deben cambiar de forma auin cuando las me-
didas de espacio v tiempo (o lo que es lo mismo, de distancia, velocidad
v aceleracién) que aparecen en las formulas, las efectiie el observador
dentro de uno cualquiera de estos sistemas. Es decir, que si se transfor-
man las medidas de espacio v tiempo hechas en un sistema enlas corres-
pondientes a otro sistema dotado de movimiento rectilineo y uniforme, la
formula o ley del movimiento ¢transformada» representara las mismas
velaciones entre las fuerzas, velocidades y aceleraciones que aparecen en el
nuevo Sistema. Este postulado de la relatividad, juntamente con el sistema
de formulas de transformacién segiin las cuales las medidas de tiempo y
espacio hechas en un sistemia se refieren a todos los sistemas-equivalentes,
completaban ‘el principio de relatividad en esta:primera fase de su exis-
tencia: Por otra parte, la Mecénica clisica no daba a las formulas de trans-
formacién adaptadas-a aquel postulado de relatividad otro valor que el
de un probléema puramente matematico que tenia una sola solucion, esto
es, las «formulas de transformaciony de Galileo y Newton, No se vio
que las' formulas escogidas contenian una lnpotemh que debia quedar en
cntredlchu en los tiempos futures. Las formulas empleadas éran:
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suiponiendo que se tome, para simplificar, el easo de un sistema refe-
rido a ejes coordenados rectangulares ).y, 2, ¥ que se cmueve con
velocidad - » paralelamente al eje a4, v otro sistema referido a coorde-
nadas rectangulares 4’, v/, &/, cuyo eje 2’ es paralelo al a.-La simplifi-
cacion de’ las relaciones entre las dos coordenadas y .y .z depende en
nuestro caso de considérar que el movimiento es paralelo al, eje comiin x,
lo cual no afecta a la esencia del problema; en cambio, debemos fijarnes
en una-arbitrariedad de estas transformaciones, y és que las medidas
del tiempo en los dos sistemas que se desplazan uno respecto al otro con
movimiento rectilineo y uniforme, estin relacionadas entre si. por - la
i‘den‘tidad- #'=t, de manera que en el principio queda involucrada como
turtivamente esta cuarta ecuacion, que equivale a sentar la afirmacion
siguiente: las medidas del tiempo tienen una significacion absoluta, - o,
lo ‘que es lo mismo, que tanto el fijar una simultaneidad, que es a lo
que :se.reduce toda medida del tiemipo, como el medir un-intervalo de
tiempo; es independiente de. que el observador que los mide se encuentre
en uno u otro «de los des.sistemas que se mueven uno con respecto al
otro; Aqui esta escondido ¢l error fundamental que {ué descubierto por
Einstein en el afio 1905 y cuya revelacion ha aleanzado una importancia
inmensa en- el estudio de la Filosofia natural.

El caracter absoluto del tiempo no aparece en realidad sino. en cuanto
nos réferimos a los hechos de observacion sin los cuales no serfa. posible
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el estudio delos i fenémenos fisicas que se verifican fen puntgs mas, o
meénos alejados: del espacio. Norolvidemos que:sin la ayuda de‘los rayos
luminosos; no hubiéran iexistido para los hombres la Fisica ni la Astro-
nomia. El empleo de los rayos luminosos para observar y apreciar en
el tiempo los fendmenos que ocurren :en puntos alejados del espacio; no
s6lo es el fundamento de toda representacion practica de la Naturaleza,
sino qéie: también imprime un. sello, peculiar ;a la  significacion -de las
medidas. Como ensefia una sencilla discusion matematica, las . expresio-
nes que dan Ja fransformacién; de las medidas de espacio y de tiempo
de! uns sistema- en: 145 cortespondientes a otro sistema | que, se mueve con
réspecto-al primera: con: un movimiento, reetilineo 'y uniforme, no son
independientes: de la clase de senales empleadas. - Unicamente si pudiése-
mos emplear sefiales, que Mo requiriesen tiempo algune para su propa-
gacion; estoes, que su. propagacion se efectuase con una velocidad infiy
nita; | podriamos -emplear las - férmulas de, transformacion: de - Galileo y
Newton.Ahora: bien; es un hecho general que.en Jar Naturaleza no se
produce -accion minguna a distancia, que no- emplee algin tiempo.en su
propagacion:  El-pestulade de la relatividad de los movimientos. recti-
lineos y uniformes requeria, por consiguiente, formulas de transforma-
cion que tradujesen esta particularidad de las observaciones, haciendo
itervenir de una manera direeta’la velocidad de la luz, y ésta no pudo
determinarse sino mediante experimentos muy posteriores a Newton.
Esta influencia de la velocidad de la luz se podra comprender mediante
eli‘razonamiento ' siguiente. Un ' fenémeno - cnalquiera que se propague
eon la velocidad: @ en uno de Jos: des sistemas, se observard, con otra
velocidad  de propagacion per un observador inmévil: eh el segundo  sis-
tema. Sl, por, e_lemplo, en un tren en movimiento, una bola rueda en la
direccion del tren, a lo largo 'del suelo “del vagdn, con tna velocidad g,
la velocidad: de-la- bola serd considerablemente mayor con. relacién a.la
via-para un observador que esté en la via, ya que, para este,-a la velo-
cidad'de’ la! bola respecto al: tren se suma la de este ultimo, | Segin. las
ibrmulas de transformacion de, Galileo y Newton la velocidad g pasa,
al hacer la transformacion,-a tener el valor ¢ (velocidad. relativa al sis-
tema transformade), que- siempra es diferente del valor primitivo, a-ne
ser que la velocidad de 'un sistema con respecto al otro sea igual a cera.
Esto equivale a- suponier’ que las velocidades se componen segiin el prin-
cipio dél paralelogramo v que nes puede, existiv: ninguna, velocidad. finita
queconserve: st valor' indépendientemente (del movimiento de -los siste-
mas, de:manera que g sea igual a ¢'.a pesar de la velocidad  de un sistema
respectoral otro: « Pero contral esta- hipotesis se levantan los ew;peramentoq
sobre la velocidad, de! propagacién de la luz., La Prupagacnan (]se la luz
Presenta Jas siguientes caraeteristicas fundamentales: . [
“o0t, cuLaovelocidad -de. propagacioni mo, es afectada, por, el movmueuto
del manantial Lumnmso (e‘;pcrleucaaa detluckdaa de la observacion: de, las
estrellas. dobles), *11» ;.- 5 RN
2. o Lal Pmp&gamom de ia lnz en el mterum (Ie iua, cuerpos que se mue-
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ven, si bien es influida por el movimiento de la materia, no lo es como
si el medio de propagacion de la luz tomara parte en el movimiento del
cuerpo (experimento de Fizeau sobre la propagacion de la luz en el agua
en movimiento).

3. La velocidad de la luz en la Tierra es independiente de la direc-
cion en que ésta se mueve, a pesar de lo rapido de este moyimiento; se
comporta, pues, como una constante universal (experimento de Michel-
son-Morley).

Segtin las férmulas de transformacién de Galileo y Newton, ninguna
velocidad finita debia presentar tales propiedades. Por este motivo los
experimentos sobre la propagacion de la luz no pudieron ponerse de
acuerdo con aquéllas, y dieron lugar a que se planteara la cuestién
siguiente: ;qué expresion deben temer las formulas de transformacion
para relacionar las medidas de tiempo v espacio en sistemas dotados de mo-
vimiento relativo rectilineo y uniforme, si se tiene en cuenta la propiedad
e velocidad de la luz, de comportarse como una constante universal ?

Las expresiones buscadas son, en el caso sencillo antes considerado,
en que ambos sistemas se mueven a lo largo de su eje comin x:

ti%x
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Tales son las formulas de transformacion llamadas de Lorentz-Einstein,
en las cuales ¢ es la velocidad de la luz en el vacio. Como se ve, se ob-
tienen las formulas de transformacion de Galileo y Newton si se des-
- 2

precian los cocientes c% y :2 . Dada la enorme velocidad de la luz
respecto a las velocidades terrestres y aun las de los cuerpos celestes,
pueden despreciarse en la prictica aquellos cocientes; pero la omision
de éstos equivale a admitir la hipétesis de que la velocidad de la luz no
es una constante universal, como ensefia la experiencia.

Una consecuencia en extremo interesante, a la cual condujeron las
nuevas formulas de transformacion, fué la relatividad de las medidas
de tiempo, esto es, la afirmacion de que tanto las velocidades como los inter-
valos de tiempo sélo tienen significado cuando se indica el sistema a que se
refieren. Asi, para la Mecinica y para el mismo principio de la rela-
tividad de los movimientos, las nuevas formulas de transformacién mar-
can el comienzo de una nueva época, porque las leyes fundamentales
de Newton no conservan su forma cuando se hace una «transforma-
ci6 de Lorentz»; y como que el postulado de relatividad trae consigo
la equivalencia de los sistemas animados de movimiento rectilineo y
uniforme, comprobada por la experiencia, hubo que buscar nuevas leyes
fundamentales de la Mecinica que conservasen su forma al hacer tal
transformacion. Una circunstancia que fué puesta en evidencia por el
principio de relatividad restringida —asi se llama el postulado de rela-
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tividad para sistemas que se mueven con movimiento rectilineo v 1111if(.?r-
me. unido a las transformaciones de Lorentz-Einstein, en oposicion al mis-
mo postulado unido a las transformaciones de Galileo y Newton — hizo
suponer que la adaptacion no seria posible por el camino de una sencilla
modificacion de las referidas leyes.

Einstein, siguiendo en el mismo orden de investigaciones, descubrio
que también se debia atribuir inercia a la energia. Un cuerpo que
pierde energia, por radiacién, en cantidad L, experimenta una pérdida

de masa inerte en cantidad Lz Esto hizo poner en duda la igualdad
é

de las masas inerte y gravitatoria comprobada experimentalmente con la
mayor exactitud, porque los principios newtonianos no ofrecian ninguna
ayuda para atribuir una pérdida de masa gravitatoria a un cuerpo que
hubiera perdido masa inerte por haber irradiado energia. La igualdad
de las masas inerte y gravitante no tiene, en la Mecanica clasica, ningun
fundamento especial, pero es un hecho de observacion, v para modificar
las ecuaciones fundamentales de la Mecanica de manera que expresasen
la relatividad de los movimientos rectilineos v uniformes v la constancia
de la velocidad de la luz, sin contradecir nada comprobado por la expe-
riencia, solamente podia seguirse un camino: establecer una teoria de la
gravitacion que atribuyese a la energia, ademas de inercia, gravedad.

Einstein consiguié formular esta teoria, v con ella un fundamento
nuevo de la Mecanica, enunciando el principio de relatividad generalizada
de todos los movimientds. Lios rasgos esenciales de esta nueva teoria,
aue se ha desarrollado partiendo de la relatividad restringida, los vamos
a presental‘ dﬁ una manera lecisa‘

PRINCIPIO DE RELATIVIDAD GENERALIZADA. — Einstein retrocedio,
para instituir los fundamentos de la nueva Mecanica, hasta los hechos
experimentales primitivos, sobre los cuales ya habian edificado Galileo y
Newton, pero partiendo mas directamente de la observacion pura, ya
que en la nueva Mecanica la ley de la inercia no aparece en primer
término, porque se refiere a un fenémeno que en realidad no se ha
observado de una manera inmediata. Por el contrario, la relatividad del
movimiento es elevada a principio fundamental y lo mismo ocurre con
¢l hecho de observacién mas antiguo de la Dinimica, o sea la igualdad de
las masas inerte y gravitatoria. Esta es la clave de la nueva Mecanica.
Einstein reconocié que la descripeion de los fenémenos del movimiento
como movimientos relativos reciprocos de los cuerpos, tal como se ofre-
cen a la observacion inmediata, es posible mientras subsista la ley de
la igualdad de las masas inerte y gravitatoria. Si recordamos el expe-
Fimento del cubo, veremos que la aparicion de la fuerza centrifuga no
J_I.tstiﬁc'a la consecuencia que se sacé del experimento, ya que las rota-
ciones debian ser consideradas como movimientos absolutos tales como
los concebia Newton; pero no siendo la fuerza centrifuga diferente de
la gravitacion, su aparicion puede atribuirse al efecto de gravitacion de

ASTRONOMIA, 3
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todas las masas del Universo al girar alrededor del cuerpo. En la
Mecanica relativista, un movimiento elemental no es va el movimiento,
nuneca observado, de los cuerpos completamente libres de la accion de
las fuerzas como se supone en la ley de la inercia, sino el movimiento bajo
la accién simultinea de la inercia y de la gravedad. La gravitacion no
es uno de los muchos efectos posibles de las fuerzas a que obedecen
los cuerpos, sino una cualidad de la existencia de la materia, en que se
basan todos los fenémenos del movimiento. Por este motivo coloca
Einstein a la cabeza de la Mecanica el principio de la igualdad de las
masas inerte y gravitatoria, y deduce del hecho experimental de que todos
los cuerpos situados en el campo gravitatorio de la Tierra caen con la
misma aceleracion, la hipétesis que €l llama principio de equivalencia,
que es el siguiente: la accidn que ejerce un campo gravitatorio sobre um
fendmeno cualquicra, podria ser también observada por todo observador
si trasladara, sin sospechar el efecto del campo gravitatorio, su sistema
de referencia con una aceleracién igual a la caracteristica del campo gra-
vitatorio en el lugar considerado.

Esta hipotesis fundamental de la nueva teoria refiere los fenomenos
debidos a la gravitacién a fendmenos de movimiento acelerado. La ace-
leracion es el efecto de la gravitacion en su forma mas pura. Con esta
hipotesis se llega, a traves de la teoria generalizada de relatividad, a la
eoria de la gravitacion. Con esto no se llega a una-definicion de los campos
gravitatorios, como en la Mecdanica de Newton, sino, en vez de ello, a
la ley del movimiento de los cuerpos sujetos al efecto de la gravitacién,
dandole la forma de una ley diferencial. Con esto prescindio del efecto
a distancia, inherente a la atraccion de las masas establecida por Newton.

Esta nueva ley del movimiento es: fodo cuerpo se mueve, bajo la ac-
cidn de la inercia y de la gravedad, siguiendo una trayectoria que es una
linea geodésica.

Pero estas lineas geodésicas, en el universo del tiempo y del espacio,
no pueden ser, segin demuestra la experiencia, lineas rectas, en el sen-
tido de la Geometria euclidea, sino lineas curvas: las orbitas planetarias
lo demuestran. La gravitacion obra sobre las trayectorias de los cuerpos
encurvandolas. Kl problema mecinico consiste en hallar, deduciéndola
del principio de la relatividad, una medida de esta variaciéon de las travec-
torias. Einstein llego a este resultado, sacando de los hechos de la Na-
turaleza otra nocion que habia pasado inadvertida hasta entonces.

Las leyes del movimiento, en una teoria generalizada de la relati-
vidad, no deben cambiar de forma si se pasa de un sistema de referencia
a otro que se desplace de cualquier manera con respecto al primero, al
igual que en la teoria de relatividad restringida, la relatividad de los
movimientos rectilineos y uniformes se fundaba en que las leves no de-
Lian cambiar de forma al efectuar las transformaciones de las medidas de
tiempo y espacio que estos sistemas homogéneos requerian, Pero esas
leyes permanecen invariables en la transformacion de coordenadas, mien-
tras las relaciones de medidas estin de acuerdo con la Geometria eucli-
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dea. Ahora bien, se puede demostrar que en la Geometria euclidea se con-
tiene una hipotesis que, aplicada a los cuerpos materiales, estd en con-
tradiccion con la teoria general de relatividad, Habia que desechar
por lo tanto, la limitacion de la Geometria euclidea y acudir a las relaciones
mas generales de la Geometria de Riemann. Sin este sacrificio de los
antiguos métodos matematicos, no habria sido posible llegar a una
Mecinica relativista en su maximo de generalidad. En cambio, por los
nuevos derrotergs, no selamente no se introducen nuevas hipotesis en la
descripcion del Universo, sino que, por el contrario, se eliminan aquellas,
hasta aqui inadvertidas, que el empleo de la Geometria euclidea habia
introducido en la Mecanica. Al mismo tiempo se llega a la conclusién, en
extremo fértil, de que los estados geométricos del universo material son
solo fruto de la observacion y no tienen importancia absoluta ninguna.
Si carece de sentido, en la teoria de la relatividad general, el hablar de un
movimiento con relacion al espacio absoluto, también carece de €l la idea
de un espacio cuyas circunstancias absolutas de medida aparecen como
totalmente independientes de las circunstancias fisicas, como ocurre, por
ejemplo, con las de la Geometria euclidea o de una Geometria no eucli-
dea de curvatura constante dada. Colocado en este punto de vista alcanzo
Finstein la ultima conclusion de su teoria. Volvio a relacionar las cir-
cunstancias geométricas del Universo con las consecuencias de la gravi-
tacién, y atribuyo las diferencias entre las lineas geodésicas y las lineas
rectas en el campo de gravitacion, a las diferencias que introducia en las
medidas la Geometria euclidea. Estas discrepancias de las relaciones
cuclideas fueron expresadas por Bernardo Riemann por medio de cierta
funcion. FEinstein formulé ecuaciones que permiten determinar el valor
de esta funcion de un punto del espacio a otro y de un instante de tiempo
a otro, por la distribucion de la materia en el espacio. Fstas ecuaciones
constituyen el final de su teoria.

En conjunto, los caracteres principales de la teoria general de rela-
tividad son los siguientes :

1. El principio de la equivalencia, que eleva la igualdad de las
nasas inerte y gravitatoria a principio fundamental de la Mecdnica.
Se hasa en un hecho experimental antiguo vy comprobado con gran
exactitud, conocido pero no empleado en la Mecanica de Newton.
Como, seglin resulta del *principio de relatividad restringida, la energia
esta dotada de inercia, como consecuencia del principio de equivalencia
tendra también gravedad. Dos principios importantes de la Mecanica
de Newton, el de la conservacion de la energia v el de la conservacion
de la masa, se retinen en un solo. La valla que existia todavia entre los
dos conceptos fundamentales de la Fisica, materia y energia, cae, y
vemos la posibilidad de reducirlos a uno solo.

2. El principio del wmozimiento seqin wuna linea geodésica, que
regula el movimiento de un cuerpo bajo la accion reciproca de todas las
niasas restantes.

3 Las ecuaciones del campo grawvitatorio, que permiten calcular
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las geodésicas a partir de la distribucion de la masa v de la energia,
factor que determina el campo gravitatorio. La accién de la gravitacion
se propaga con la velocidad de la luz. La velocidad de la luz, que desem-
pefia el papel de una constante universal en las regiones del espacio libres
de la accion del campo gravitatorio, en las cuales es aplicable la teoria de
la relatividad restringida, en la teoria de la relatividad generalizada es
funcién del campo de gravitacion.

Enfrente de esta Mecanica aparece la Mecanica de Newton, edifi-
cada sobre tres leves fundamentales, que, si bien matemdticamente mas
sencillas, encierran los siguientes puntos controvertibles:

1. La nocion del movimiento absoluto en el espacio. La aparicion de
la fuerza centrifuga se reduce a una accién reciproca entre la materia
v el espacio vacio y no a la accion de los cuerpos;

2. La nocién de una fuerza que actia a distancia y que se propaga
con una velocidad infinita ;

3. Formulas en que no se tiene en cuenta el papel desemperiado por la
velocidad de la luz en la Naturaleza, la relatividad de las medidas de
tiempo v la inercia de la energia;

4. La inercia y gravedad como magnitudes-en principio distintas,
aunque de valor constantemente igual, lo cual por si solo ya indica que
son iguales en esencia.

PRUEBAS ASTRONOMICAS DE LA NUEVA MEecANIca, —Para decidir en-
tre las antiguas teorias y las nuevas, lo mas concluyente era averiguar
si la relatividad generalizada explica los movimientos igual o mejor que
la Mecanica clasica. Por lo que se refiere a la Astronomia, el problema
esta hoy reducido a lo siguiente. En el estudio de los movimientos celes-
tes, las formulas de la teoria de la relatividad generalizada no solamente
dan las leyes del movimiento que se deducen de las leyes de Newton, sino
que explican ademas las diferencias, mencionadas al principio de este capi-
tulo, que se observan en el movimiento de Mercurio en su o6rbita. Ista
anomalia en el movimiento de Mercurio fué precisamente la primera
piedra de toque para comprobar la teoria. En cuanto a los demis pla-
netas, las diferencias con la teoria de Newton son demasiado pequefias
para que puedan dar origen a ninguna comprobacion.

Pero mas alld de los fenémenos de la Mecanica cldsica, la teoria
de la relatividad generalizada descubre la accidn, observable, de la gra-
vedad sobre el fenomeno de la propagacion de la luz, con lo cual se
ofrece a la Astrofisica un campo de actividad completamente nuevo.
Segtin la nueva teoria, la energia de la luz es gravitatoria; por consi-
guiente, los rayos luminosos de una estrella que pasen cerca del Sol,
deben sufrir una desviacion por efecto de la accion gravitatoria del mis-
mo; en el borde del Sol, una estrella debera aparecer desviada 1”.75 de
su posicion normal. Y en efecto, durante el eclipse total de Sol del 29
de mayo de 1910, las expediciones inglesas pudieron comprobar que
las imégenes estelares cercanas al borde del Sol aparecian desplazadas
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Ja cantidad precalculada por la teoria de Finstein. FEste nuevo fend-
meno de la desviacion de los ravos luminosos, no encuentra explicacion
en las antiguas teorias; se puede considerar como un efecto del campo
gravitatorio sobre la energia de la luz, v con ello como una prueba de
la teoria general de la relatividad,

Ademas de estas dos pruebas, tan favorables hasta ahora, el prin-
cipio de equivalencia conduce a considerar una accién de la gravedad
sobre la emision de la luz, que todavia no ha podido determinarse con
toda exactitud. Segtin este principio, como hemos visto, tiene que exis-
tir una equivalencia completa entre la accién de un campo gravitatorio y
la de la aceleracion correspondiente. Ahora bien, la observacion de un
foco luminoso por parte de un observador en movimiento acelerado. se
reduce a un efecto Doppler que depende de su aceleracion. Segun el
principio de equivalencia, el desplazamiento de las rayas espectrales co-
rrespondiente a este efecto Doppler, debe ser el mismo si entre el foco
luminoso v el ohservador hay un campo gravitatorio caracterizado por
una aceleraciéon igual de todas las masas. FEl valor de esta desviacion
de las rayas, por ejemplo, entre el Sol v la Tierra, depende, por consi-
guiente, de la diferencia de los campos gravitatorios del Sol y de la
Tierra, diferencia que es conocida, ya que conocemos la masa y la den-
sidad del Sol. Si % es la longitud de onda correspondiente a una
raya del espectro, la nueva longitud de onda a causa del efecto del campo
gravitatorio es, en una primera aproximacion, A’ — 1 (1 -+ 2.107°%. La
comprobacion experimental de este efecto no se ha realizado atn de
una manera definitiva, pero hay indicios de su existencia. La desviacion
de las rayas del espectro es debida a multiples causas, v serd una tarea
muy ardua para la espectroscopia solar, el separar las respectivas in-
fluencias; pero el problema ofrece extraordinario interés, porque este
efecto es consecuencia inmediata del principio de equivalencia, con inde-
pendencia de la teoria general de relatividad. Por esta razon, su compro-
bacion experimental seria una prueba inmediata del principio de equiva-
lencia, sin el cual no podria subsistir el principio de la relatividad gene-
ral de los movimientos. La comprobacién experimental de este despla-
zamiento de las rayas espectrales por efecto del campo gravitatorio, su-
ministraria a la Astrofisica un medio para deducir de los espectros de las
estrellas consecuencias acerca de las intensidades de los campos gravita-
torios en sus superficies, y de una manera indirecta, acerca de sus
Mmasas, abriéndose con ello nuevas perspectivas para determinar la dis-
tri?}u::ién de la materia en el Universo v deducir las relaciones que puedan
existir entre el tipo espectral v la masa.

3 EL PROBLEMA DE LOS TRES CUERPOS Y EL MOVIMIENTO DE LOS PLANETAS

El conocimiento de las leyes de Kepler no es suficiente para determi-
nar de una manera completa el movimiento de los planetas, porque la
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atraccion reciproca entre éstos perturba las orbitas elipticas debidas a
la atraccion solar. Un punto importante de la teoria de la gravitacion
es averiguar si todas estas perturbaciones del movimiento de los pla-
netas, de los cometas y de la Luna pueden calcularse partiendo de la
etraccion reciproca. Fsto no puede afirmarse de una manera categorica,
si no es viendo hasta qué punto estan de acuerdo ¢l movimiento que se
deduce del calculo y el observado.

El problema de calcular el movimiento de un planeta alrededor del
Sol bajo la accién perturbadora de otro— el llamado problema de los
tres cuerpos—es tan dificil de resolver, que aun no se ha encontrado
una solucion completa v precisa. En su forma mas general, el «problema
de los n cuerpos» se puede enunciar de la siguiente manera: un nui-
mero #, determinado, de cuerpos (planetas) de masa conocida, estd dis-
perso en el espacio, v se dan sus posiciones y velocidades para un .ins-
tante determinado; después quedan abandonados, segtin su atraccion re-
ciproca, a la ley de la gravitacion ; hallar las formulas generales por medio
de las cuales se pueden determinar sus posiciones respectivas para un
instante cualquiera. FEn esta forma general, no ha sido posible dar con
la solucion del problema, y no se entrevé por ahora la solucion, lo cual
prueba las dificultades que la cuestion ofrece. Estas dificultades provie-
nen de que las fuerzas a que estan sometidos los planetas en sus orbitas
estan sujetas a cambios constantes, a causa de los movimientos de los
planetas mismos. Si éstos no sufrieran atracciones mutuas y solamente
actuase sobre ellos la atraccion ejercida por el Sol, el problema podria
resolverse de una manera rigurosa, ya que entonces se moverian de com-
pleto acuerdo con las leyes de Kepler, describiendo elipses. Siendo los
movimientos elipticos, las posiciones de los planetas podrian expresarse
para cualquier instante por medio de formulas sencillas, y de la misma
manera las atracciones mutuas; pero precisamente a causa de estas atrac- -
ciones mutuas las orbitas no son exactamente elipses, y por consiguiente,
las formulas que se deducen de las leyes de Kepler no son correctas.

Como que no se podia llegar a una solucién general y completa del
problema, se intentd obtener una solucién aproximada, lo mds exacta
posible, aprovechando circunstancias que se presentan en realidad, carac-
terizadas porque la masa del Sol excede considerablemente a la de todos
los planetas, y, entre éstos, Jupiter es bastante mas grande que todos
los demas. Hace pocos afios, K. Sundman estudio el problema en toda
su generalidad y desarrolld un método de aproximacion, siguiendo el ca-
mino indicado por el andlisis para la solucion del problema de los tres
cuerpos en el caso cualquiera de no estar sujeto a las condiciones especiales
de nuestro sistema solar. Sus resultados despertaron especial interés,
porque han conducido a consideraciones de cardcter completamente ge-
neral sobre la solucién de ciertas circunstancias criticas del movimiento,
alli donde son ineficaces los métodos corrientes del andlisis. Estos puntos
criticos del movimiento corresponden al choque de dos o mas cuerpos.
Naturalmente, en estas investigaciones se consideran puntos materiales sin



PROBLEMA DE LOS TRES CUERPOS 71

dimensiones. De los trabajos de Sundman se deduce que el choque de dos
puntos materiales no conduce forzosamente a una anulacién del m(.:vimif?’n-
1o, como suponia Jacobi, por ejemplo, sino que es posible una continuacion
del movimiento mas alla del punto de choque, en el cual las 6rbitas de los
cuerpos que chocan presentan puntos de retroceso. La pregunta, cierta-
mente muy interesante, de cuiles han de ser las circunstancias del movi-
miento para que no ocurra jamés un choque capaz de producir una catds-
trofe, no ha recibido todavia contestacién, Para el problema de los tres
cuerpos, los estudios de Sundman representan un adelanto importante
por lo que se refiere a la resolucién matemdtica del mismo; pero para
¢l caleulo practico de las 6rbitas planetarias presentan poca utilidad. Es
necesario, ahora como antes, buscar simplificaciones del problema en las
circunstancias especiales del sistema solar.

Tales esfuerzos no han logrado un éxito completo; pero, de todos
modos, la gran concordancia entre las 6rbitas ealculadas del Sol, la Luna
v los planetas y las 6rbitas verdaderas, y la exactitud con que se ha
logrado establecer las leyes de las variaciones de estas orbitas para los
siglos pasados y venideros, demuestran que el trabajo hecho hasta aqui

110 ha sido completamente perdido. Newton solo pudo atacar el problema
por el camino geométrico, v demostré como actiian las fuerzas en ciertos
puntos de las orbitas de dos planetas que se perturban mutuamente. Asi-
mismo pudo demostrar como la accion del Sol sobre la Luna da lugar a
una: cireulacion de la 6rbita de ésta alrededor de la Tierra produciendo
una revoluciéon de los nodos lunares, v logré caleular de una manera
aproximada una o dos desigualdades del movimiento de la Luna en su
érbita.

Los matematicos del continente abordaron después el problema del
movimiento planetario, con un tesén y un conocimiento tal del asunto,
que pronto vieron coronados sus esfuerzos por el mas brillante éxito.
Reconocieron la insuficiencia del método geométrico seguido por Newton y
la necesidad de expresar analiticamente las fuerzas que mueven los pla-
netas, y siguiendo este método analitico consiguieron superar en mucho los
trabajos de Newton y sus compatriotas. La segunda mitad del siglo xviir
tué una época de oro de la Astronomia tedrica. Sobre todos brillan
durante ella los nombres de Clairaut, d’Alembert, Euler, Lagrange y
Laplace. Las grandes obras de fines del citado siglo, la «Mécanique cé-
leste», de Laplace, y la «Mécanique analytique», de Lagrange, contienen
todo lo que en aquella época se conocia de esta complicada materia, y cons-
tituyen la base de casi todo lo que desde entonces se ha realizado.

En todos los estudios de esta época se parte de la elipse no pertur-
bada del planeta considerado, y se consideran los elementos de esta elipse
COMo sujetos a continuas variaciones a causa de la atraccién de los demas
Planetas. El fin de todos aquellos esfuerzos era hallar férmulas, lo mis
generales posible, que expresasen estas variaciones para cualquier ins-
tante.

Grandes dificultades ofrecié el estudio de la 6rbita descrita por la
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Luna, porque nuestro satélite es un astro relativamente grande y sus dife-
rencias de posicion con respecto a la orbita no perturbada pueden obser-
varse con gran exactitud, a causa de su proximidad a la Tierra. Por esta
razon, en la segunda mitad el pasado siglo, se intenté buscar en vez de
la elipse de Kepler otras orbitas que se acercasen mas al movimiento real,
por ejemplo, una elipse oscilante. Estos estudios dan un cardcter especial
a las investigaciones de Hill v a las de Gyldén sobre la teoria de la
Luna. Un avance considerable representan los trabajos de Poincaré sobre
las soluciones periodicas en el problema de los tres cuerpos; las nue-
vas orbitas corresponden a una simplificacion de este intrincado pro-
Llema, en el sentido de atribuir a uno de aquéllos una masa pequeifii-
sima en relacion con los otros dos. Con esta limitacion se manifiesta ya
una riqueza tal de formas diferentes para las orbitas, como consecuencia
de la ley de Newton, que parecid imposible abarcar de una sola ojeada
todas las posibilidades que en este terreno se ofrecian, Por esto cons-
tituyen un gran progreso los trabajos de Stromgren, quien calculd en
todos sus detalles, renunciando a una generalizacion total, algunos casos
escogidos del problema de los tres cuerpos, empleando para ello métodos
especiales de caleulo, para llegar, siguiendo este camino, a una clasifi-

cacién de las Orbitas. Es.de esperar que estudios mas completos con-
duzean con el tiempo a puntos de vista mas vastos, desde los cuales se
puedan descubrir nuevos aspectos del problema general.

Volviendo a los estudios fundamentales de Laplace v Lagrange. es-
tudiemos en algunos ejemplos las diferencias observadas entre las orbi-
tas descritas por los planetas y la Luna, v las elipses no perturbadas de
[Kepler.

El fenémeno de las variaciones lentas llamadas perturbaciones secula-
ses de las orbitas planetarias ha sido objeto del mayor interés, va que
se esperaba poder deducir de ellas consecuencias precisas sobre la inva-
riabilidad del sistema solar. Copérnico y Kepler, comparando las orbitas
planetarias deducidas de las observaciones de su tiempo con las de Tolomeo,
habian encontrado que la forma y posicién de estas orbitas estaban sujetas
a lentas variaciones. l.os sucesores inmediatos de Newton pudieron atri-
buir estas variaciones a las atracciones reciprocas de los planetas, v ast
se llego a plantear la cuestion de si tales variaciones serian eternamente
progresivas, lo cual representaria un trastorno en las condiciones vitales
del sistema solar y produciria como consecuencia inmediata la anulacion
de la vida sobre la Tierra; las orbitas descritas por ésta v por los demds
planetas se convertirian en otras tan excéntricas, que a causa de la gran
aproximacion al Sol en cierta época y el gran alejamiento en otra época
las diferencias de temperatura se harian insoportables. Lagrange de-
mostro que estas variaciones son consecuencia de oscilaciones regulares,
periodicas, que afectan a todo el sistema planetario, v que los periodos de
las oscilaciones son de una duracion tan extraordinariamente grande, que
aun en el transcurso de los miles de afios en que la humanidad ha ob-
servado el movimiento de los astros, sus efectos solo aparentan un
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movimiento progresivo. El niimero de estas oscilaciones combinadas es
igual al nimero de planetas, y sus periodos oscilan entre 50 000 y 2 000 000
de afios, «grandes relojes de la eternidad, que sefialan épocas, como nuestros
relojes sefialan segundos». A causa de estas variaciones, los perihelios re-
corren las Orbitas respectivas, y las excentricidades sufren también varia-
ciones, si bien entre ciertos limites bastante cercanos. Aunque asi parezca
asegurada la estabilidad del sistema planetario durante larguisimo tiempo,
la demostracion no se extiende a periodos ilimitados, como han compro-
bado los estudios de los modernos teéricos, lo cual equivale a decir que
no puede asegurarse cudl sea en definitiva el porvenir de nuestro sis-
tema planetario.

Del movimiento de la Luna, del eual, por la pequefia distancia que nos
separa de ella, se pueden estudiar perturbaciones que en planetas mas
lejanos escapan a nuestros medios de observacidn, han tratado los mas
notables matemiticos ; pero. algunos de los problemas relacionados con
ellas no han sido resueltos todavia de una manera completa. La mas im-
portante es la aceleracion del movimiento. A principios del siglo xviir,
comparando antiguos eclipses con observaciones mds modernas, descubrio
Halley una aceleracion secular en el movimiento de la Luna, Para
Lagrange v Laplace, que comprobaron este hecho, el resultado fué sor-
prendente, ya que creian haber demostrado de un modo riguroso que las
atracciones reciprocas de planetas o satélites no pueden acelerar o retardar
durante largo tiempo su movimiento con relacion a la orbita media. Fl
movimiento de la Luna parecia, por consiguiente, estar sujeto a la accion
de otra fuerza ademds de la gravitacion. Después de varios ensayos
infructuosos, Laplace encontré que, a causa de Ja disminucién de la excen-
tricidad de la 6rbita terrestre, la accién del Sol sobre la Luna es en realidad
constantemente variable y produce, como consecuencia, una aceleracion de
su movimiento a razén de 10” por siglo; ademds dedujo que la accion
debia ser proporcional al cuadrado del tiempo, de modo que si la Luna
adelantaba entonces 10” en un siglo, al cabo de dos siglos habria adelan-
tado 40", después de tres siglos go”, etc.,, con respecto a la posicion
calculada.

Este resultado concordaba tan bien con la aceleracion observada. esto
es, con la que se deducia comparando los antiguos eclipses con las observa-
ciones modernas, que hasta la mitad del siglo x1x nadie puso en duda su
exactitud. Por aquella época, Adams, que habia revisado los célculos de
Laplace, descubrio que dicho efecto era, no de 10, sino de 6 segundos.
Un estudio més cuidadoso de las observaciones antiguas y modernas pa-
recia comprobar, en cambio, que dicha aceleraciéon era mayor, 0 sea I2
segundos en vez de 10, valor doble del calculado por Adams por medio
fle la teoria de la gravitacion. Las investigaciones de Newcomb volvieron
a reducir a 8 segundos el valor de la aceleracién secular.

o El resultado dado a conocer por Adams origind vivas discusiones.
Mientras Hansen, Plana v Pontécoulant discutian este problema, encon-
trando el primero de ellos, signiendo un método distinto del utilizado
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por Adams, un valor mayor que el calculado por Laplace, esto es, 127,
Delaunay, por su parte, abordando el mismo problema por otro ca-
mino, encontré un resultado anilogo al de Adams. Cuanto mas se pro-
fundizaba en la cuestion, més se inclinaba la balanza hacia el lado de
la solucién de Adams. El mismo demostrd que los métodos de Pontécou-
lant y Plana eran errdneos; Cayley caleulé la aceleracion siguiendo otro
procedimiento, Delaunay estudié de nuevo el asunto, y ambos volvieron
a encontrar el mismo resultado que Adams. Después de una serie de
cialeulos muy cuidadosos, efectuados no ha mucho por Brown y de los
cuales dedujo que la aceleracién era de 6”,0, pudo considerarse el proble-
ma resuelto desde este punto de vista.

Pero con este tltimo resultado, quedaba entre la aceleracion caleu-
lada y la observada una diferencia cuya causa habia que indagar.

Una explicacion posible la ofrecia el fenomeno de las mareas, el
cual, por el roce de la ola tidal contra los. continentes, hace que dis-
minuya la velocidad angular de la Tierra alrededor de su eje. La con-
secuencia de este fendmeno es un aumento muy lento de la duracién del
dia, o sea de nuestra unidad de tiempo, en virtud del cual la cuenta de
un tiempo cualquiera debe disminuir progresivamente. Parecerd que la
Luna se mueve mas de prisa, cuando en realidad es la Tierra la que gira
con mas lentitud. El valor de este retraso, necesario para explicar el
exceso de la aceleracion observada (segtin Newcomb) sobre la caleulada,
es de unos 3° por siglo; esto es, que tendriamos que suponer que la cuenta
del tiempo se retrasa 3* cada cien afios con relacion a la que obtendriamos
si contaramos el tiempo con arreglo a la duracion de la rotacion terres-
tre actual.

El problema de la aceleracion secular del movimiento de la Luna que,
como se ve, ha resistido obstinadamente a todo intento de solucion
exacta durante los ultimos decenios, parece haber entrado en vias de
solucion, El valor observacional de esta aceleracion ha sido caleulado por
Fotheringham, quien ha confrontado minuciosamente todo lo legado por
la antigiiedad acerca de los eclipses (empezando por ¢l de Sol de Babilonia,
el afio 1062 a. de J. C.) y otros fendémenos lunares; el resultado es que la
aceleracion secular de la Luna tiene un valor de 10”,8 por siglo. El error
cometido en la determinacion de este valor no excede de unas pocas uni-
dades por ciento.

La explicacion tedrica de esta aceleracion del movimiento de la Luna
la han dado, en estos tiltimos tiempos, los trabajos de Taylor, de Jefireys,
de Brown y en especial de Heiskanen. La influencia, va conocida por La-
place, de la disminucion de la excentricidad de la orbita terrestre sobre el
movimiento de la Luna, explica solamente una parte del fendomeno: 6,
o sea la mitad del valor de la aceleracion observada. Diferentes ensayos
para explicar el resto, de 4” a 5", por influencias meteorologicas, contrac-
cion de la Tierra debida al eniriamiento, mareas en la parte sélida de la
Iierra, aumento de la masa terrestre por los meteoritos que caen sobre
ella, ete.,, condujeron a valores demasiado pequefios. Quedaban sélo dos
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causas por discutir: la accién del rozamiento o freno de las mareas terres-
tres contra el fondo del mar y los efectos directos de gravitacion por parte
del cinturén liquido formado por la marea. El caleulo de la influencia del
rozamiento producido por las mareas parece a primera vista imposible de
llevar a cabo, porque no se conoce suficientemente el perfil de las pro-
fundidades del Océano; pero el problema se simplifica mucho si se tiene
en cuenta que en mares con mucha profundidad los efectos son pequefii-
simos, v por lo tanto basta calcular estos efectos en las costas y bahias
poco profundas. Asi es posible calcular la accién total debida a toda la
Tierra; la evaluacion hecha de este modo conduce a una aceleracion secu-
lar de 10”. Este valor excede del que trata de explicarse, que es sblo
de 4” a 5”. Heiskanen ha tenido la gloria de probar que el efecto
inmediato de gravitacion del cinturén de la marea terrestre sobre la Luna
anula esta diferencia, determinando un retraso secular en el movimiento
de la Luna; v aunque el cileulo exacto es dificil, ya que para efectuarlo
seria preciso conocer la amplitud de las corrientes (mareas altas) en los
Océanos abiertos, asi como el retraso o establecimiento de las mareas en
alta mar, puede efectuarse de todos medos una evaluaciéon muy aproxi-
mada, que conduce al valor de 6”. Con esto parece resuelto el problema
de la diferencia encontrada entre la teoria y la observacion.

La aceleracion secnlar no es la finica perturbacion que sufre el mo-
vimiento medio de la Luna sin que la teoria de la gravitacion dé una
explicacién satisfactoria de ello. Hay una oscilacién, no explicada aun,
en la longitud del astro, cuyo periodo parece ser de unos 270 afios
segun Newcomb. A causa de esta perturbacion, la Luna se aparta 13”
hacia ambos lados de Ia posicion que se deduce del cileulo, aun teniendo
en cuenta la atraccion de los demds cuerpos del sistema planetario y la
aceleracion secular. Superpucsta a esta oscilacién de 270 afios de periodo
se ha comprobado en el movimiento de la Luna otra irregularidad cuyo
periodo es de 60 a 7o afios. Se han formulado varias hipétesis para ex-
plicar estas perturbaciones, pero ninguna es del todo satisfactoria. A
causa de todas estas irregularidades, ha sido preciso introducir en las
tablas, para el cilculo del movimiento de la T,una, correcciones empiricas
que permitan deducir de los valores dados por las tablas, otros mas con-
formes con las posiciones verdaderamente observadas. De estas tablas,
las mas completas son las calculadas no ha muchos afios por E. W. Brown
a base de una prolija discusién de la teoria de la Luna.

Otra variacion que no queda suficientemente explicada por las atrac-
ciones de los demas planetas, la encontramos en el movimiento de Mer-
curio, Leverrier demostrd que el movimiento del perihelio de este pla-
neta excede en unos 40" por siglo a lo que deberia ser por la sola atrac-
cién de todos los cuerpos que intervienen en el problema, v la atribuyd
a la accion de un grupo de planetas muy pequefios, colocados entre Mer-
curio y el Sol, con los planos de las orbitas situados cerca del plano
de la 6rbita de Mercurio. La existencia de planetas intramercuriales
parece muy dudosa, ya que no han sido encontrados ni en las observa-
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ciones cotidianas, muy numerosas, del disco solar, ni en las exploracio-
nes llevadas a cabo con este exclusivo objeto durante los eclipses totales
de Sol. Mas tarde, Seeliger traté de probar que la atraceion de la nube
cosmica que envuelve al Sol v que da origen a la luz zodiacal, puede ser
motivo de un corrimiento del perihelio de Mercurio. ILa densidad
de esa nube es tal, que equivaldria a repartir el agua contenida en un
cubo de menos de 30 cm de arista en el espacio de un kilémetro ciibico.
Pero, como antes hemos dicho, este corrimiento del perihelio de Mercurio
se explica en la teoria general de relatividad como un fenémeno debido
a la accién gravitatoria del Sol, constituvendo esta explicacion una de las
principales comprobaciones de la nueva Mecanica (véase la pagina 68),

Si exceptuamos los casos que acabamos de citar, a los que deben
afnadirse ciertas perturbaciones, que explicaremos mis adelante, del cometa
de Encke, todos los movimientos que se realizan dentro del sistema solar
concuerdan con los resultados de la teoria de la gravitacion de Newton.
Reformando esta dltima por medio de las féormulas de la teoria general
de relatividad, desaparece, como hemos dicho, la anomalia que presenta el
movimiento de Mercurio. En el estudio de perturbaciones pequefiisimas es
donde hay que buscar razones decisivas entre la Mecanica de Newton y
la de Einstein, y por esto es tarea importante la de discutir y compulsar
las modernas observaciones planetarias, para poder someter a una segun-
da prueba el acuerdo o la disparidad de las teorias con los hechos, Si-
guiendo este camino, Newcomb ha creido encontrar en las orbitas de
Venus y de Marte pequefas diferencias con los resultados de la teoria,
diferencias todavia no bien determinadas, y que la nueva Mecanica de
Einstein tampoco puede explicar,

Pero llegada ya la discusion a este punto, hay que reconocer que las
pequefias diferencias que todavia existen en las tablas astronémicas pue-
den ser resultado de ligeros errores en los datos de que parten los
matematicos para el cilculo de los movimientos planetarios. Ni el periodo
de revolucion de un planeta, ni la excentricidad de su orbita, la longitud
del perihelio o la posicion del astro en su orbita en un instante deter-
minado, son resultados exclusivos del calculo basado en la teoria de la gra-
vitacion, sino que proceden de valores determinados mediante la observa-
cion. Si las observaciones fuesen perfectas, se podrian obtener de ellas
los resultados con el grado de exactitud que se quisiera; pero las imper-
fecciones de los aparatos y del mismo 6rgano de la vision, impiden que
las observaciones alcancen el grado de exactitud que el tedrico exige,
¥ a cada instante hay que pensar en los «errores de observacion» v en los
«errores de las tablass.

4. DETERMINACION DE LAS ORBITAS

Si es grande la dificultad en calcular los movimientos de un planeta
cuando se quieren tener en cuenta todas las perturbaciones debidas a los
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demés astros de nuestro sistema, en cambio, cuando en la practica hay
que hallar sus posiciones para una fecha pasada o futura, se encuentra
una relativa facilidad en que las 6rbitas de los cuerpos celestes que cons-
tituyen el sistema solar son bien conocidas en una primera aproximacion,
de manera que la tarea del calculista actual se reduce a perfeccionar el
trabajo del anterior.

Preséntase, por otra parte, un caso de calculo de orbitas que si bien
en principio es relativamente sencillo, ofrece ciertas dificultades por refe-
rirse a cuerpos celestes que aparecen inesperadamente, y por lo mismo
ha de resolverse sin contar con otros trabajos f
previos. Tan pronto como se descubre un
planeta o un cometa nuevo, hay que calcular
su 6rbita a partir de las primeras observacio-
nes del astro, v con una aproximacién sufi- R
ciente, por lo menos, para que en una nueva
aparicion pueda ser facilmente identificado o
encontrado. Cuando los astronomos hablan de
«calcular una orbitas, se refieren preferente-
mente a este caso.

Veamos en qué consiste este problema, sin
seguir, no obstante, al calculista en el empleo
del analisis matemdtico. Una simplificacion
considerable en la determinacion rapida de la
orbita de un cuerpo celeste recién descubierto,
se obtiene haciendo abstraccion de las pertur-
baciones debidas a todos los planetas v su-
poniendo que solamente obedece a la atraccion
del Sol. En estas condiciones, su movimiento
obedece a las leyes de Kepler, en su forma
ampliada por Newton. Fig. 21. — Secciones cénicas

La primera de estas leyes dice que el cuer-
po celeste describe una seccion conica, en uno de cuyos focos esta el Sol.
Para los planetas, esta seccion conica es una elipse ; para los cometas, puede
ser una elipse, una parabola o una hipérbola,

Lias secciones conicas guardan entre si las siguientes relaciones:
Si se corta una de las hojas de un cono de revolucion por un plano,
se obtiene como seccion una elipse EE (fig. 21), cuva forma varia
con la inclinacion del plano secante respecto al eje del cono. Sus di-
mensiones varian también con la distancia del plano secante al vértice
del cono, convirtiéndose en una circunferencia KK, cuando el plano se-
cante es perpendicular al eje. La elipse se extiende cada vez més a
tnedida que decrece ¢l dngulo que su plano forma con el eje, hasta fue
llega un momento en que este plano es paralelo a una de las generatrices
d?l cono; en este caso la seccion es una pardbola, PP. Si la inclinacion
disminuye atin mas, se obtiene como seccién tna hipérbola, HH, curva
GUe, como se ve en la figura, consta de dos ramas separadas. La elipse es

E-- K

) U2,
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una curva cerrada, y la circunferencia un caso especial de la misma; la
parabola y la hipérbola son, en cambio, curvas abiertas, con ramas que
se extienden hasta el infinito (fig. 22).

Si imaginamos todas las secciones conicas posibles, veremos que se
diferencian entre si de dos maneras: por su forma y por sus dimensiones.
I.a forma de una seccion conica se caracteriza por su excentricidad, y
su tamafio por el denominado pardmetro.

La excentricidad, e, de la elipse, es la relacion de la longitud /M, dis-
tancia del foco F al centro M, al semieje mayor ME —a; es decir,

e=FM gy parametro 2p es la longitud de la cuerda principal AB que
a

pasa por el foco. En la circunferencia, focos y centro se confunden, la
excentricidad es igual a cero y el parametro igual al diametro de la

circunferencia. En la para-
bola, cuyo eje es infinita-
mente grande y cuyo centro
esta, por esta causa, a una
distancia infihita del foco, la
excentricidad es igual a
> B uno; en la hipérbola es ma-
Eligee Earibala yor que uno. La elipse y la
hipérhola tienen dos focos,

A

F

\i\ 4 v la parabola uno solo. La
# K # elipse tiene la propiedad de
4 que la suma de los dos ra-

B dios veetores (1) correspon-

Hipérhola dientes a uno cualquiera de

Yo 44 sus puntos es igual al eje

mayvor; esta propiedad pro-
porciona el medio de construir ficilmente la elipse.

Segtin esto, para definir la forma de la 6rbita de un cuerpo celeste, hay
que dar la excentricidad y el parametro de la seccién conica que des-
cribe. Ademas, hay que fijar la posicion de la seccién conica en el
espacio. Por de pronto, ya se sabe que uno de los focos esta en el Sol.
Falta fijar el plano de la trayectoria, que para los planetas esta mas o
menos cercano al de la orbita deserita por la Tierra (plano de la ecliptica),
mientras muchos cometas se mueven en planos casi perpendiculares al de
la orbita terrestre. Se define el plano de una drbita dando su inclinacién
respecto al plano de la ecliptica y la longitud del nodo ascendente, esto es,
la distancia angular entre este nodo, o punto en que el astro atraviesa la
ecliptica, y el punto vernal o equinoccio de primavera. Finalmente, hay que
fijar la orientacion de la orbita en el plano de la misma. Esto se con-
sigue dando el angulo formado por el eje mayor de la orbita con la linea
de los nodos; para ello se escoge el perihelio, o extremo del eje mavor

(1] Radio vector e¢s la recta trazada desde un punto de la cnrva a nno de los
focos.
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que estd mds cerca del Sol, y el dngulo se lama déngulo del perihelio con
el modo.

Son necesarios, por consiguiente, cinco elementos para definir la orbita
de un cuerpo celeste: excentricidad, parametro, longitud del nodo, incli-
nacion, angulo del perihelio con el nodo.

Conocida la 6rbita, queda sélo por determinar la posicién que en
ella ocupa el cuerpo celeste en un instante determinado. Para esto, hay
que precisar el punto en el cual se encontraba el astro en un momento
inicial, que suele ser el del paso por el perihelio, o punto mas cercano al
Sol. Con este tiempo en el perihelio como sexto elemento, tenemos reuni-
dos todos los datos necesarios. Las posiciones ulteriores del astro se
obtienen de la posicion inicial aplicando las leyes segunda y tercera de
Kepler, que se pueden reunir en el siguiente enunciado: La superficie
barrida por el radio vector en la unidad de tiempo, es proporcional a la
raiz cuadrada del parametro de la orbita.

Predecir las posiciones de un astro’ para una serie de dias, a base de
esta regla de los seis elementos, o sea calcular una efeméride, es un pro-
blema que no tiene nada de dificil y fué ya resuelto completamente
por Kepler. i

El problema de la determinacion de orbitas es inverso del calculo
de efemérides, v consiste en deducir de las observaciones efectuadas du-
rante algunos dias los seis elementos
que definen una secciéon coénica en el
espacio y el movimiento de un punto
sobre la misma.

El problema, a la vez, geométrico
¥ mecanico, es el siguiente: Por medio
de la observacion de un astro, queda
determinada su posicién aparente en la
esfera celeste, o mejor dicho, la direc-
cién en que se le ve desde la Tierra,
0 sea la direccion de la visual dirigida
al astro. Si se ha observado éste tres
veces en otros tantos dias, se tendran
tres visuales, tres lineas rectas que pa-
san por las posiciones en que se ha en-
contrado el cuerpo en esos tres instan-
tes. Sean E,, E, y E, (fig. 23) las posiciones ocupadas por la Tierra,
en los tres instantes de observacion, en su orbita conocida EE; sean,
ademas, E,A,, E,4, v E,A, las direcciones de las tres visuales dirigi-
'd:'as al planeta en aquellos tiempos. El problema, con estos datos, con-
Siste en determinar una seccién cénica KK, que, teniendo el Sol en
uno de sus focos, corte a las tres visuales y cumpla ademds con la
"C?ndicién de que un cuerpo celeste que se mueva en esta seccion
emica con arreglo a las leyes de Kepler, alcance, en los tiempos de
observacitn respectivos, a las visuales supuestas, en los puntos K, K. y K.
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Tres observaciones dan, cuando se someten a la condicion de que las
visuales sean cortadas por la orbita en los tiempos de observacion. seis
ecuaciones que permiten determinar los seis elementos de la orbita des-
conocida. Hstas ecuaciones son demasiado complicadas para que puedan
ser resueltas directamente, y solo se puede obtener la solucion por medio de
una serie de aproximaciones sucesivas. Olbers fué el primero en exponer
un medio practico de obtener estas aproximaciones sucesivas para el caso
de orbitas parabolicas, que, en un primer ensayo, se puede supo-
ner describen la mayor parte de los cometas, y que se prestan a un
caleulo relativamente corto. La hipotesis de una orbita parabolica equi-
vale a suponer la excentricidad igual a la unidad, ¢ = 1, con lo cual, en
vez de buscar seis elementos desconocidos, s6lo hay que buscar cineo.
Ademas, el movimiento parabolico es en si muy sencillo. Gauss lo estu-
dié en su «Theoria motus corporum coelestiumy» en el caso general del
movimiento segun una seccion conica cualquiera.

Tan pronto como llegan a la Oficina astronémica central, de cualquier
parte de la Tierra, observaciones de un cuerpo celeste recién descubierto,
efectuadas en tres dias distintos, se calculan los elementos de la orbita,
que se comunican a los obsérvatorios junto con unas efemérides dedu-
cidas de dichos elementos; en estos cdlculos se siguen en principio los mé-
todos de Gauss v Olbers, a los cuales en el transcurso del ultimo siglo
se han afiadido solamente correcciones accesorias,

En el plan de esta obra, solo es posible indicar muy someramente los
meétodos de determinacion de orbitas de planetas y cometas, en su aspecto
general, El que quiera estudiar mas profundamente este problema, pero
con cardcter elemental atin, puede leer la obra de J. Frischauf «Grundriss
der theoretischen Astronomie und der Geschichte der Planetentheoriens.
Para un estudio mas profundo se recomienda «Die Bahnbestimmung der
Himmelskorpers, de J. Bauschinger, o la obra original de Gauss «Theoria
motus corporum coelestinmy» (edicion modernisima de las obras de Gauss,
tomo VII, Gottingen, 1906) vy la de Olbers ¢Abhandlung iiber die
leichteste und hequemste Methode, die Bahn eines Kometen zu berechnens.

5. ATRACCION DE LAS MASAS PEQUENAS —DENSIDAD DE LA TIERRA

Para tener una prueba completa de que las particulas materiales se
atraen en realidad, era necesario demostrar por medio de experimentos
que las masas aisladas se atraen mutuamente con arreglo a la ley de
Newton. Este experimento ha sido realizado de diferentes maneras y
siempre con éxito, si bien es cierto que con la idea de determinar la
densidad media de la Tierra, mas bien que con el fin de comprobar el
hecho de la atraccion. La atraccion ejercida por una esfera sobre un
punto de su superficie es la misma que si su masa estuviese concentrada
en el centro; este es un teorema que se demuestra en matematicas. Segtn
esto, dicha atraccion es proporcional a la suma de las masas de las
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particulas materiales de la esfera, o sea a su peso, ¥ estd en razon nversa
del cuadrado de su radio. Estudiemos ahora la atraccion entre dos esferas
de la misma materia, una de las cuales tenga doble radio que la otra;
como que el volumen de una esfera aumenta como la tercera potencia del
radio, resulta que la masa de la esfera mayor es ocho veces mas grande
que la masa o peso de la esfera menor. Por otra parte, una poreion cual-
qﬁiera de la superficie de la esfera mayor dista de su centro el (lob{.e- que
una porcion de superficie de la esfera pequefa de su centro respectivo, y
la atraccién ejercida se reduce por consiguiente a la cuarta parte. Si
reunimos estos dos factores en la ley de la gravitacion, resulta que la

il
| [

Fig. 24. — Balanza de Cavendish

atraccién ejercida sobre una particula situada en la superficie de la esfera
mayor es el doble (8 > 17) de la ejercida por la esfera menor sobre una
particula situada en su superficie; las atracciones son, por consiguiente,
directamente proporcionales a los radios de las esferas en el supuesto de
que las densidades sean iguales, es decir, de que en el mismo volumen
las dos esferas contengan la misma masa. Si las densidades no son igua-
les, la atraccién es proporcional al producto de las densidades por los
radios,

El didmetro terrestre es, en ntimeros redondos, de 13 millones de me-
tros. La atraccion ejercida por una esfera de la misma densidad y de
un metro de didmetro sobre un cuerpo situado en su superficie es, por lo
tanto, iy a0 000 (e la atraccion ejercida por la Tlierra, o sea fis o0 om
del peso del cuerpo. Si, por ejemplo, medimos la fuerza atractiva de una
esfera de plomo, de un metro de diametro, v encontramos que es igual
Exactamente a /s 00 del peso del cuerpo atraido, deduciremos que
la densidad media de la Tierra es igual a la del plomo. En realidad dicha
atraccién es casi el doble ; por consiguiente, la densidad del plomo es doble
de la densidad media de los materiales que componen nuestro planeta.

El fisico Cavendish fué el primero (1798) en determinar la densidad
de Ja Tierra de esta manera; se vali para ello de un aparato como el

AsTRONOMIA, 6
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representado en la figura 24, donde se le ha dibujado en la forma que le
di6 después Baily. Del brazo KF, esta suspendida, por medio de un
hilo de seda EF, una barra horizontal muy ligera e, en cuyos extremos
estin fijas las esferillas bb, de las cuales en la figura sélo se ve la de la
derecha. Para hacer girar en el plano horizontal la barra asi suspen-
dida, basta una fuerza extraordinariamente pequefia, ya que solo es ne-
cesario vencer la resistencia a la torsion de la hebra de seda. El aparato
se denomina balansa giratoria o péndulo de torsién. lias masas atrayen-
tes empleadas son dos esferas de plomo W' que descansan sobre una
mesa giratoria 7" a diferentes lados de las bolas b. La accion de las pe-
sadas esferas de plomo sobre bb saca la balanza de la posicién de equi-
librio v la hace girar (en la figura, en sentido contrario al de las agujas
de un reloj), hasta que la torsion del hilo impide la continuacion del mo-
vimiento, después de lo cual la balanza vuelve, tras un breve momento
de reposo, casi a su posicion primera. Asi efecttia varias oscilaciones,
cada una de algunos minutos de duracién, y por fin queda en una posi-
cion de equilibrio diferente de la primitiva. Las esferas de plomo se
colocan después en la posicion opuesta con respecto a las esferillas atrai-
das, de manera que la balanza se desvie en el sentido de las agujas de un
reloj. Iistas oscilaciones se observan y miden por medio de un micros-
copio colocado en la caja que encierra todo el aparate. Del valor de las
elongaciones, asi como del periodo de oscilacion, puede deducirse la atrac-
cion ejercida por las masas de plomo. Cavendish obtuvo por medio de
este experimento, como densidad media de la Tierra, 548, tomando como
vnidad la densidad del agua.

Este experimento ha sido repetido por otros observadores. Asi Reich
encontrd (1838) 5,49, v (1852) 5,58; Baily (1843) 5.66, Cornu y Baille
(1873) 5,56, Boys (1894) 5,53 y Braun (1896) 5,53.

Se ha tratado de resolver el mismo problema determinando la atrac-
cion ejercida por las montafias. La primera observacion de este género,
v a la vez el primer ensayo para determinar la densidad de la Tierra, fué
realizado por el astronomo inglés Maskelyne, quien descubrié en 1774 la
atraccion de la montafia Shehallien, en Iscocia,
observando la desviacion de la plomada. El prin-
cipio de las mediciones es el siguiente : por efec-
to de la atraccion ejercida por la montafa sobre
la plomada suspendida en uno de los lados de
la misma, la vertical o direccion de la gravedad
debe desviarse hacia la montafia (fig. 25). Si se
conoce por medidas directas la densidad y el vo-
lumen de la montania, se puede determinar, en
funcion de la desviacion observada y del volumen de nuestro planeta, la
densidad media de éste. La densidad de la Tierra asi obtenida fué de 4.93,
bastante mas pequena que la que resulta del experimento de Cavendish.
Pero no hay que olvidar que el método de la desviacion de la vertical
solo puede dar resultados inexactos, porque fo pueden tenerse en cuenta

Mente
Shehallien

Fig. 23



ATRACCION DE LAS MASAS I’EQL‘E;\_'AS.—DENSIDAD DE LA TIERRA 83

las diferencias de densidades de la montafia y de sus alrededores. James
v Clarke (1858) encontraron por observaciones efectuadas cerca de la
montafia Arthurs Seat, cerca de Edimburgo, el valor 3,32.

Un tercer método se basa en la determinacién de las variaciones de
la intensidad de la gravedad, fuerza que disminuye a medida que profun-
dizamos en la Tierra o nos alejamos de ella. Estas variaciones se deter-
minan por medio del péndulo. EIl niimero de oscilaciones que efecttia un
péndulo de longitud dada, en un cierto tiempo, depende de la intensidad
de la gravedad ; cuanto mayor es ésta, tanto mas de prisa oscila el péndulo.
Contando las oscilaciones en un punto de la superficie terrestre y en otro
punto situado debajo del primero, en el fondp de una mina, puede deter-
minarse la diferencia de la intensidad de la gravedad por la del niimero
de oscilaciones, v deducir de esta diferencia la densidad. Airy determind
por este procedimiento, en 1856, la densidad de la Tierra, encontrando
6,57 ; las mediciones las realizé en un pozo de la mina de carbon de Harton
Colliery. Von Sterneck encontré por €l mismo procedimiento, en cuatro
pozos de mina, valores comprendidos entre 5 y 7.

Un camino opuesto, pero parecido en principio, lo siguié Carlini
en 1824, observando las oscilaciones pendulares en la falda y en la
cumbre del monte Cenis. Comparando los periodos observados de las
oscilaciones con los calculados teoricamente, se deduce la relacion entre la
densidad de la Tierra y la de la montafia; v averiguando esta tltima por
procedimientos directos, se obtiene la densidad de la Tierra en funcién
de los voliimenes de la Tierra y de la montafia y la distancia del péndulo
al centro de gravedad de cada una. Asi se encontro el valor 4,84. Men-
denhall repiti6 el experimento (1881) en el Fujivama, en el Japon, y Pres-
ton (1894) en dos montes de las islas Hawai. El primero encontro 5,77,
el altimo 5,509. Este procedimiento presenta, como el de Airy, poca exac-
titud, ya que las hipitesis que en ambos casos hay que establecer acerca
de la densidad relativa de las masas que entran en juego tienen que ser
siempre aventuradas.

Mucho mis exacto es el procedimiento propuesto por Jolly, en que
se trata de resolver el problema por medio de una balanza, pesando un
cuerpo, unas veces, bajo la accion de una gran masa, y otras veces sin
esta accion. Con este fin, Jolly empleé una balanza que llevaba en cada
brazo dos platillos, uno de los cuales, el méds cercano a la masa atrayente,
estaba suspendido a una distancia de 21 m debajo del otro. Asi encontré
como resultado de varias series de experimentos (en 1878 y 1881) el va-
lor 569. Poynting partié del mismo principio, variando tinicamente el
orden en el experimento. Reemplazé uno de los platillos por una esferilla
de plomo, y midié la atraccién ejercida por una gran masa de plomo sobre
la esfera; asi obtuvo (1894) 549 como densidad media de la Tierra.
Con ayuda de una balanza doble parecida a la de Jolly, Richarz y Krigar-
ME{Tzel determinaron también la densidad de nuestro globo (1898). El pro-
'c""-d_“’f;ﬁento que siguieron consistia en comparar el peso de dos esferas
€as 1guales, una de las cuales (4) estaba en el primer brazo, encima, y
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la otra (B) en el segundo brazo, debajo, de una masa de plomo de
100 000 Kg de peso. El peso de la esfera 4 aumentaba por la atraccion
de la masa de plomo al mismo tiempo que disminuia el de la esfera B,
la inclinacién de la balanza correspondia al doble de la atraccion, Si se
colocaba A en el platillo inferior del primer brazo v B en el superior del
segundo brazo, se obtenia la misma inclinacién de la balanza, pero en sen-
tido contrario. De estos experimentos se obtuvo, como densidad media
de la Tierra, el valor 5,51.

En los aftos 1887 y 1888, Wilsing empleé un método bastante diferente
para determinar la densidad de la Tierra. FEl aparato por él construido
consistia en un tubo de metal de paredes delgadas, en cada uno de cuyos
extremos habia una esfera de plomo de T Kg de peso. Del punto medio
del tubo emergia una cuchilla que descansaba en un saliente de la pared,
puesto de tal manera que el tubo podia oseilar como un péndulo, descri-
Liendo un plano perpendicular a la cuchilla. A las esferas superior e
inferior de este péndulo compuesto, que también se puede llamar balanza
vertical, se acercaron masas metalicas de algunos quintales de peso, unas
veces a un lado, y otras a otro lade, en el plano de oscilacién. La apro-
ximacion de las masas se hizo primero de manera que la bola superior
fulera atraida hacia la derecha y la inferior hacia la izquierda, y después
por cambio de las masas atraventes, en sentido opuesto, con lo cual se
produjeron en la balanza desviaciones de la vertical cuatro veces mayores
que si la atraccion la hubiese ejercido una sola de las masas sobre una de
las esferas. Del peso de las masas atrayentes, de la desviacion del péndulo
y de la duracion de las oscilaciones del mismo, Wilsing dedujo la den-
sidad de la Tierra, encontrando, en dos series de experimentos hechos en
distintas ocasiones, el valor 5,58.

Aunque los experimentos descritos han dado, como se ve, resultados
diferentes, se puede admitir de todos modos, fundindose especialmente
en las observaciones modernas mas exactas, que la densidad media de

la Tierra es muy aproximadamente 5,53.

6. FIGURA Y DIMENSIONES DE LA TIERRA

Si la Tierra no girase alrededor de un eje, la atraccion reciproca de
todas sus particulas le daria una forma esférica, y aunque la cohesion
de las partes solidas le impidiese adoptar la figura de una esfera perfecta,
por lo menos la superficie del mar tomaria casi esta forma. Pero si esta
esfera se pone en movimiento de rotacion alrededor de un cierto eje, la
fuerza centrifuga tendera a desviar la masa desde los polos a las regiones
ecuatoriales. La figura que adquirird el planeta en virtud de la rotacion
serd la de un esferoide (elipsoide de revolucién) con el eje mavor en el
ecuador v el menor en el eje de rotacion. Un caleulo sencillo fundado en
el achatamiento terrestre deducido de las mediciones geodésicas v en el
periodo de rotacion de nuestro globo, muestra que en el ecuador el valor
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de la fuerza centrifuga es /.., del valor de la gravedad. En la misma pro-
porcién disminuye, por consiguiente, el peso de los cuerpos. Observando
las oscilaciones de un péndulo en la superficie de la Tierra, se encuentra
quee en el ecuador oscila més lentamente, es decir, que un reloj de péndulo
:.'egulado para las latitudes mds altas, atrasa en el ecuador. FEste expe-
rimento lo realizé el astronomo francés Richer, que habia sido enviado
a Cayena por la Academia de Ciencias de Paris, en 1672, para efectuar
chservaciones del planeta Marte ; encontro, en efecto, que su reloj, que en
Paris tenia una marcha exacta, atrasaba mas de dos minutos diarios en
Cayena. A pesar de esto, los astrénomos franceses no creyeron entonces
en el achatamiento de la Tierra, ya que las mediciones geodésicas efec-
tuadas en Francia parecian indicar més bien un alargamiento que un
achatamiento en la direccion de los polos. Este resultado era debido a
que, a causa de la pequeiiez de los arcos terrestres medidos en Francia,
los inevitables errores de observacion enmascaraban por completo el
efecto debido a la elipticidad del planeta. Fueron precisamente los astro-
nomos franceses de época posterior quienes, mediante mediciones muy
cuidadosas, lograron resolver este problema de un modo definitivo. Los
resultados obtenidos por ellos en el Perti y en la Laponia al medir la longi-
tud del arco de un grado, estuvieron de completo acuerdo con la teoria
de Newton.

Newton no logrd determinar exactamente la figura que debia tomar
la Tierra bajo la accién de su propia atracciéon y de la fuerza centrifuga,
aunque vio que los meridianos no podian diferir mucho de elipses. La
dificultad del problema procede de que, al cambiar de forma la Tierra
a causa’'de la rotacion, cambian también la direccién y la intensidad del
campo gravitatorio en los diferentes puntos de su superficie, lo cual
origina un nuevo cambio de figura. Mas tarde, se consiguié resolver el
problema de calcular para ciertos casos la forma de una masa liquida
giratoria' v se demostré que en tales condiciones los meridianos son elip-
ses y el cuerpo un elipsoide de revolucion.

Hay, empero, dos razones para que la Tierra no sea exactamente un
elipsoide de revolucién. La primera es que la densidad del planeta
aumenta a medida que nos acercamos al centro del mismo, y la segunda
que existen grandes irregularidades en la densidad de las capas super-
ficiales.

Para designar la verdadera figura de la Tierra, propuso Listing el
nombre de gevide, definiéndose éste como la superficie que en todos sus
pantos corta perpendicularmente a la direccion de la gravedad. No existe
del geoide expresion matemdtica alguna que represente exactamente los
resultados de la observacion.

Para determinar la forma de la Tierra, se efecttian, en primer lugar,
mediciones de las longitudes de los arcos de un grado, que se llevan a
cabo con gran escrupulosidad a lo largo de los meridianos geogrificos.
E:.n toda medicion de un arco de meridiano, hay que efectuar dos opera-
ciones; una, geodésica, consiste en medir la distancia que separa dos
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Iugares de la superficie de la Tierra, y la otra, astronomica, en fijar la
distancia angular entre los cenits de estos lugares. Si la Tierra fuese una
esfera, la graduacion de un arco de circulo comprendido entre dos lugares
se mediria sencillamente determinando el angulo formado por las dos
verticales respectivas; la distancia entre ambos puntos, expresada en
unidades de longitud (kilometros, millas), en unién del dngulo, daria inme-
diatamente el diametro de la Tierra. Si ambos lugares estuvieran en el
mismo meridiano y se pudiera observar desde ellos la distancia cenital
de un mismo astro al pasar por este meridiano, la diferencia de distan-
cias cenitales daria la diferencia de latitud entre los extremos del arco.
De esta manera fijo va Eratostenes, 200 afios antes de Jesucristo, la
extension de la Tierra, fijindola en 250 000 estadios (o sea 46 250 Km, su-
poniendo que el estadio tenga 185 m).

En un elipsoide de revolucion achatado, como es poco mas o menos
la Tierra, el problema es diferente. Mientras que en la esfera la curva-
tura es constante, en un elipsoide es variable: esta curvatura, en un me-
ridiano cualquiera, es maxima en el ecuador y minima en los polos. Las
regiones polares pertenecen, pues, a una esfera de mayor didmetro que
las regiones ecuatoriales. Segun esto, la longitud del arco de un grado
en los polos debe ser mayor que en el ecuador, Ia diferencia entre ambas
longitudes da la excentricidad de la elipse meridiana, y con ella el achata-
miento del elipsoide, o sea la diferencia de ambos ejes, expresada en par-
tes del eje mayor de la elipse. Las medidas de Maupertuis en la Laponia
v de Bouguer y La Condamine en el Pert (1735 a 1744), que fueron las
primeras realizadas con aparatos de suficiente precision y para diferencia
de latitud bastante, dieron como longitud del arco de un grado en la
Laponia 57 438 toesas (1), y en el Peri1 56 734 toesas, obteniéndose de estos
ntumeros el valor '/, para el achatamiento de la Tierra. El problema,
en principio, estaba resuelto, v solo debia tratarse en adelante de determi-
nar mas exactamente las dimensiones de la Tierra. El paso mds impor-
tante en este sentido lo did, durante la guerra de los Treinta afios, Bessel,
quien, fundindose en las medidas efectuadas por él y por Baeyer en la
Prusia oriental, v en las mas recientes realizadas en Francia e Ingla-
terra, llegé a obtener resultados que durante largo tiempo han sido
considerados como los mas fidedignos, y que hasta 1880 no han sido su-
perados en exactitud por los valores encontrados por A. Clarke. Este
pudo utilizar mayvor ntimero de medidas de arcos de meridiano, efectua-
aas especialmente en Rusia y en la India, para calcular las dimensiones
de la Tierra, empleando casi siempre los métodos de investigacion in-
troducidos en la ciencia por Bessel. Los resultados de tales estudios son
los siguientes :

Semieje mayor Semieje menor Achatamiento
Bessel (1841) 6377397 m 6 356 079 m 1:209,2
Clarke (1880) 6378249 m 6356 515 m 1:203,5

(r) Una toesa = 1,05 metros,
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Segtin Clarke, la Tierra es algo mayor que segin Bessel, y mas
achatada. Lo mismo en la discusién de Bessel que en la de Clarke, si se
deducen de los valores tedricos las longitudes de los arcos de un grado y
se comparan con las observaciones, se encuentran diferencias que exceden
de lo que cabria atribuir a los errores de observacion. Estas diferencias
deben atribuirse a las ya mencionadas irregularidades en la distribucion
de masas en la corteza terrestre, irregularidades que no solo existen en las
montafias, sino también en los valles (desviacion de la plomada).

En los tiempos modernos, los métodos empleados en las medidas geo-
désicas han sido objeto de mejoras considerables. Con el empleo del
telégrafo eléctrico y de la telegrafia sin hilos, las determinaciones de
las diferencias de longitud geografica alcanzan una exactitud muy gran-
de, asi como la medida de las diferencias de latitud, pudiendo determi-
narse con gran precision la longitud del arco de un grado en un punto
cualquiera.

Otro recurso importante para la determinacién de la forma de la
I'ierra, es el péndulo. Hemos visto que con péndulos de la misma longi-
tud las duraciones de las oscilaciones son diferentes en diferentes luga-
res: en el ecuador mas largas y en los polos mas cortas. Esto tiene, en
parte, su explicacion en la fuerza centrifuga, que crece a medida que nos
acercamos al ecuador, y en parte también en la circunstancia de que la
Tierra no es una esfera, de manera que los diferentes puntos de su super-
ficie no estian a la misma distancia del centro, que es el punto en el cual
puede suponerse concentrada la atraccion de todo el planeta. Por con-
siguiente, si con ayuda de un péndulo se determina la intensidad de la
gravedad en diversos puntos de la superficie terrestre convenientemente
distribuidos, puede determinarse la figura media de nuestro globo. Helmert
determiné en 1901, aplicando este procedimiento a las determinaciones
efectuadas con el péndulo hasta entonces, que el achatamiento terrestre
era de 1:298,3 y mas tarde (1908), después que Hecker hubo determi-
nado también la intensidad de la gravedad en alta mar, pudo demostrar que
el geoide es un elipsoide de revolucién achatado, con pequeiias diferencias
en forma de ondas que apenas exceden de + 100 m, y que en muchos
puntos son sélo de algunas decenas de metros.

Las observaciones tnicamente pueden conducir a resultados decisivos
si se hacen extensivas a regiones muy vastas de la superficie terrestre.
Por esta razon se unieron en 1866, a propuesta de Baeyer, la mayor parte
de los Estados de Europa para la determinacion de las longitudes de
arcos de meridiano, y pocas décadas después se adhirieron a esta obra
las naciones de otros continentes.

Las mediciones efectuadas gracias a esta organizacion grandiosa, han
conducido a nuevos y mas exactos célculos de las dimensiones de la
Tierra. La longitud del semieje mayor es

segun Hayford (1gog). . . . . . 6378388 m
y segun Helmert (1912) . . . . . . 6378192 m |
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El achatamiento, segiin Hayford, es de 1:297,0. Las diferencias entre
ambas determinaciones provienen de que éstas se basan en medidas efec-
tuadas en lugares de la Tierra diferentes y en los cuales las diferencias
entre el geoide y el elipsoide de revolucion no son las mismas. De todos
modos, se puede asegurar que el error en la determinacion del semieje
mayor o radio ecuatorial de la Tierra no excede de 150 m.

7. EXPLICACION DE LA PRECESION

Un hecho incomprensible antes, y que se explicé completamente por
la gravitacion, fué la precesion de los equinoccios. Ya hemos hablado de
este fendmeno, representindolo como wuna variacion lenta, conti-
nua, de la posicion del polo sobre la esfera celeste, a la cual sigue como
consecuencia una variacion correspondiente de la posicion del ecuador
celeste. Pero segin decia ya Copérnico, los polos celestes no son mas que
una imagen de los polos de la Tierra, puesto que no es el cielo, sino la
Tierra, la que gira. Los polos celestes dan la direccion del eje de la Tierra,
prolongado hasta encontrar la esfera celeste. Segun el sistema de Co-
pérnico, la precesion debe consistir en un cambio de direccion del eje
terrestre, a consecuencia del cual su proyeccion en el cielo, los polos celes-
tes, parecen describir una circunferencia de 23 ¥2° de diametro en unos
26 000 afios. Newton explico este fenémeno como un efecto de la atrac-
cion combinada del Sol ¥ de la Luna sobre el elipsoide formado a causa
de la fuerza centrifuga.

Para mejor comprender este efecto, se puede imaginar la Tierra como
formada por una masa principal de forma esférica y por un anillo colo-
cado a lo largo del ecuador. Sobre Ja masa esférica no se ejerce accion
de precesion alguna. En cambio, podemos comparar el anillo con un
trompo o giroscopio, y aplicarle las leyes del movimiento del trompo,
deducidas de la experiencia, y también tedricamente por la mecinica new-
toniana. Un giroscopio es un anillo pesado y macizo que puede ponerse
en rotacion rapida alrededor de un eje; el eje estd suspendido a la
cardan por medio de dos aros, de modo que puede moverse libremente
en todas direcciones. Si se pone en rotacion rapida el giroscopio, su eje
de rotacion conservard siempre la misma direccion, cualquiera que sea,
v cualesquiera que sean los cambios de orientacion que demos al aparato
que lo sostiene. Supongamos que ¢l eje de rotacion esté vertical, y el
trompo, visto desde arriba, gire en sentido contrario al de las agujas de
un reloj. Si se hace el experimento de sacar de su posicion el eje de rota-
cion, empujandolo con el dedo por la parte de delante, se observara el
hecho desconcertante de que el eje no se inclina en la direccion en que
se le empujo, sino que se separa de esta direccion formando con ella un
angulo recto, hacia la izquierda. Un fenomeno analogo es el que origina
la precesion del eje de la Tierra. Fl giroscopio del experimento es en
este caso el anillo que hemos supuesto rodeando el ecuador terrestre.
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La presion que en el experimento hemos ejercido con el dedo sobre el
eje de rotacion, corresponde aqui a una fuerza que tiene su origen en la
atraccion del Sol sobre el anillo ecuatorial terrestre, y que tiende a llevar
este anillo al plano de la ecliptica; pero su efecto no es, como se podria
suponer a primera vista, una aproximacion del polo celeste al polo de la
ecliptica, sino que — exactamente como en el experimento del trompo —
se produce precisamente una desviacion del polo en angulo recto con la
fuerza. El resultado es, por consiguiente, un movimiento giratorio y muy
lento del eje de la Tierra alrededor del eje de la ecliptica como eje medio.
Este movimiento se efectiia con lentitud porque la fuerza que acttia es muy
pequefia, de modo que el eje de la Tierra necesita unos 26 000 afios para
describir un cono alrededor del eje de la ecliptica. Come consecuencia de
este movimiento, los puntos donde se cortan el ecuador y la ecliptica, o
sex el equinoccio de primavera y el de otofio, se mueven con movimiento
retrogrado a lo largo de la ecliptica, produciendo el fenémeno llamado
precesion de los equinoccios.

Las caracteristicas del movimiento precesional pueden verse en la
figura 17. El polo norte esta inclinado hacia la derecha, de manera que
las posiciones A y C corresponden a los solsticios, y B y [ a los equi-
noceios. El efecto de la precesion es que dentro de 6 500 afios el polo
norte habra girado colocandose hacia el observador, formando con el de
la ecliptica el mismo angulo de unos 23 742°; los solsticios estardn, pues, en
B yen D y los equinoccios en A y C. Después de otros 6 500 afios, el eje v
¢l polo norte estardn inclinados hacia la izquierda en vez de estarlo
hacia la derecha; pasados otros 6 500 afios estaran detras del plano del
papel, v finalmente, al cumplir ¢l cuarto periodo de 6 500 afios, ocuparan
la posicién que ocupan actualmente.

Hasta ahora solamente hemos mencionado el efecto de precesion del
Sol sobre la Tierra; pero hay otra fuerza andloga debida a la accién de
la Luna. la atraccién de nuestro satélite sobre el anillo ecuatorial terres-
tre tiende a poner el eje de la Tierra perpendicularmente al plano de la
orbita lunar. Como que esta 6rbita estd muy poco inclinada con respecto
al plano de la ecliptica (unos 5°), los efectos de precesion del Sol v de la
Luna tienen casi la misma direccién, sumandose entre si. Por este motivo
la precesion total se llama precesion lunisolar. De los 50” que en total re-
corren anualmente los equinoccios sobre la ecliptica, corresponden 34" a
la accién de Ja Luna y solamente 16” a la del Sol; la accion de la Luna
€s, pues, mucho mayor que la del Sol.

Sobre la precesién uniforme como promedio, se producen pequefias
oscilaciones periddicas, que se comprenden bajo el nombre de nutacion del
¢fe de ln Tierra. Fstas oscilaciones son debidas a acciones periddicas que
4 su vez son consecuencia de cambios periédicos en el movimiento v en la
posicién de Ja Tierra y de la Luna en sus 6rbitas respectivas. La parte
mds importante de la nutacién tiene un periodo de 19 afios y una ampli-
tud de 17”. Es debida a la oscilacién, ya mencionada, de la érbita de la
Luna, a consecuencia de la cual los nodos de la misma recorren la eclip-
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tica, efectuando en 19 afios una vuelta completa; esta variacion repercute
en la inclinacion del ecuador terrestre, produciendo como consecuencia
una oscilacion del mismo periodo que se superpone a la precesion.

8. LAS MAREAS

Los antiguos navegantes sabian ya que existia una extrafia relacion
entre las apariciones del flujo y reflujo del mar y el movimiento diurno
de la Luna. La descripeion que hace César de sus viajes a través del
Canal, hacen ver que conocia la regularidad del fenémeno. Ya vimos,
al describir el movimiento de la Luna, que ésta sale todos los dias tres
cuartos de hora mas tarde, y pasa por el meridiano y se pone con el
mismo retraso. Las mareas ocurren dos veces al dia y se retrasan apro-
ximadamente lo mismo que la Luna. Ademas, en un punto dado de la
Tierra, las mareas suceden del mismo modo cada vez que la Luna vuelve
a ocupar el mismo punto de su orbita diurna aparente.

La causa de este fenomeno y su relacion con el movimiento de la Luna
eran desconocidas, hasta que la teoria de la gravitacion ensefid que se
trataba sencillamente de un efecto de la atraccion ejercida por la Luna

Fig, 26. — Atraccién de la Luna sobre las aguas del océano

sobre las aguas del océano. lLa explicacion elemental es la siguiente:
Sea M (fig. 26) la Luna, v E el centro de la Tiérra. La parte de la
superficie terrestre vuelta hacia la Luna es atraida por ésta con mas
fuerza que el centro; las particulas liquidas alli situadas son, pues, atrai-
das hacia C. El centro E de la Tierra es a su vez mas atraido que la
parte opuesta a la Luna; las particulas liquidas se levantaran, pues, ha-
cia ). En estas condiciones, en dos lugares de la Tierra diametralmente
opuestos, C y D,'se tiene flujo o pleamar, y en los puntos situados entre
ambos (A y B) reflujo o bajamar. El punto G de la Tierra gira rela-
tivamente a la Luna, en unas 24 ?/,, alrededor del centro £, y para este
punto se sucederan, por consiguiente, las fases indicadas por C, B, D, A,
o sea dos veces flujo y dos veces reflujo. Como la Luna no se aparta
mucho del plano del ecuador terrestre, el flujo vy reflujo en las regiones
ecuatoriales de la Tierra serdn mds fuertes, y se iran debilitando hacia
los polos, al paso que multitud de influencias locales, debidas a la forma
de los continentes y de las islas, introduciran variaciones considerables
en el curso regular del fendémeno.
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Si la deformacion de la superficie del océano obedeciese inmediata-
mente a la accién de la atraccién lunar, tendria lugar la pleamar cuando
la Luna pasase por el meridiano (culminacién superior o inferior) y el
reflujo a la salida o a la puesta. Pero en virtud de la inercia, ha de trans-
currir algin tiempo hasta que la fuerza traslade las masas de agua, y
una vez éstas en movimiento permaneceran en el mismo, aun después
que la fuerza haya desaparecido y empiece a actuar en sentido contrario.x
Si al movimiento del agua no se opusiese obsticulo alguno, la marea
alta se produciria en todas partes unas pocas horas después del paso
de la Luna por el meridiano; mas como que los continentes y las islas
perturban el libre movimiento de la masa liquida, la ola tidal se deforma y
retrasa de tal manera, que la pleamar ocurre, en algunos casos, muchas
horas y hasta un dia entero mas tardes En algunos sitios, dos olas de
igual fase coinciden, dando origen a una marea de extraordinaria altura,
o tienen que ascender por una larga bahia y entonces dan lugar a oleajes
peligrosos; en ciertos puntos del globo (por ejemplo en la bahia de
Fundy, en la costa oriental de los Estados Unidos) ambas causas coinciden,
v originan mareas de mas de veinte metros de altura.

Por la misma razon que la Luna, el Sol produce también mareas;
pero a causa de la mayor distancia a que esta el Sol, el efecto es menor:
*/10 solamente de la marea lunar., Cuando la Luna es nueva o llena, las
atracciones de ambos astros se suman, puesto que actian en la misma
direccion, y el flujo y el reflujo son entonces mis intensos, llamandose en
este caso mareas vivas o de sicigias.En cambio, cuando la Luna esta
en cuarto creciente o en cuarto menguante, las acciones del Sol y de la
Luna son opuestas; el flujo v el reflujo son, por consiguiente, menores
que de ordinario (mareas muertas o de cuadratura).






SEGUNDA PARTE

Astronomia practica

INTRODUCCION

Suele designarse con el nombre de Astronomia practica, el estudio de
los aparatos y de los métodos que utiliza el astrénomo en sus estudios.
Hasta mediados del siglo pasado, todo ello abarcaba un campo muy re-
ducido, y la misiéon de la Astronomia era muy limitada. Todavia en 1840,
podia escribir Bessel: «La Astronomia no tiene mas misién que encontrar
las leves que rigen los movimientos de los astros, para que de ellas se
pueda deducir la posicion de los mismos para un instante cualquiera»; y
en otro sitio escribia también: «Todo lo que ademas se puede saber de
los cuerpos celestes, por ejemplo, su forma y el aspecto de su superficie,
es seguramente digno de atencién pero no tiene interés para el astrénomos.
Desde entonces, especialmente a causa de la introduccion del andlisis
espectral en la ciencia, ha cambiado radicalmente el concepto de la mision
de la Astronomia, y hoy los problemas que se refieren a la consti-
tucion de los cuerpos celestes tienen el mismo interés y la misma impor-
tancia que los que se refieren al movimiento de los astros. La Astronomia
antigua, la que segtin la opinién de Bessel tiene por fin determinar las
posiciones de los astros, se denomina hoy Astrometria, mientras que ‘la
nueva rama de la ciencia astrondémica que estudia la constitucion fisica
de los cuerpos celestes, se llama Astrofisica. Describiremos en primer lu-
gar los aparatos y métodos empleados en Astrometria, v después pasare-
" mos a describir mas minuciosamente los recursos de la Astrofisica.

Lo mismo que la Astronomia tedrica se ha desarrollado la Astronomia
Préctica, en el transcurso de los siglos. En los tiempos prehistoricos fal-
taron completamente los aparatos para la observacion del cielo. Para los
usos de la vida diaria, para la agricultura y la navegacidn, sblo se nece-
sitaba conocer de una manera aproximada la salida y la puesta de los
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astros o la posicion del Sol, hastando para ello, como recursos natura-
les, el horizonte y un objeto cualquiera que arrojase sombra. FEl
circulo que determina el horizonte condujo poco a poco a imitaciones
mecanicas, v las torres v los arboles dieron la primera idea para la cons-
truccién de gnomones y relojes de sol. Los aparatos mas antiguos fueron
en especial el gnomon, la regla paralictica (triquetrum) y la esfera armilar,

El gnomen no era mas que un gran reloj de sol, de construccion
muy sencilla, por el que se determi-
naba la altura del Sol v su dis-

by L tancia al meridiano, deduciéndolas
"‘»\. "“-.\ % de la longitud y direccion de la som-
A N bra arrojada por una columna a b
T~ e (figura 27). Si el Sol fuese un
Fig, a7 punto luminoso, este instrumento

seria bastante exacto, ya que enton-
ces la sombra proyectada estaria perfectamente limitada. Pero en realidad
el Sol presenta un disco de diametro considerable, y la sombra arrojada por
un objeto tiene unos limites tan vagos y tan mal definidos, que dificilmente
puede precisarse donde acaba. A pesar de su sencillez, parece que este apa-
rato fué empleado generalmente por los antiguos astrénomos para la
determinacion de los instantes en que el Sol alcanzaba los equinoccios y
los solsticios. El dia en que la longitud de la sombra era minima, bc,
tenia lugar el solsticio de verano; la comparacion de la longitud de la
sombra con la altura
de la columna, daba,
por medio de un
caleulo trigonomeétri-
co sencillo, la altura
angular del Seol. El
dia en que la sombra
proyectada alcanza-
ba la longitud maxi-
ma bc”, era el dia
del solsticio de in-
vierno, y los dos
dias en que la altura
del Sol era interme-
dia entre las corres- Fig. 28. — Triquetrum o regla paraldctica
pondientes a los sols-
ticios, be’, pasaba el Sol por los equinoccios, Asi, con este aparato tan sen-
cillo se podia determinar la duracién de las estaciones con exactitud sufi-
ciente para las necesidades de aquella época. Nuestros métodos actuales
estan muy por encima de aquellos procedimientos primitivos, y hoy pode-
mos calcular la posicién que ocupaba el Sol en cualquier momento, aunque
sea 2 000 afios atrds, con exactitud mucho mayor que la que conseguian
con sus gnomones los astronomos de aquel tiempo.
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La regla paraldctica o triquetrum consistia en una varilla sujeta por un
extremo a un baston vertical y con la cual se apuntaba a los astros, pudién-
dose mover el otro extremo a lo largo de una regla graduada. La varilla
v el bastén vertical constituian dos lados de un triangulo isosceles cuya
base era la regla dividida; en esta tltima se leia la altura del astro. La
figura 28 representa un triquetrum construido por Tycho Brahe, copia de
un aparato analogo de Copérnico.

La esfera armilar (1), empleada ya en la antigiiedad, representa un
progreso importante en los aparatos astronomicos. Fra una combinacion
de varios circulos que podian colocarse como los circulos fundamentales
de la esfera celeste.

Se colocaba el circulo ET (fig. 29) coincidiendo con el plano de la eclip-
tica, de modo que los 40
puntos PP estuviesen
dirigidos hacia los po-
los de la misma y el
circulo APMP pasa-
se por los polos pp
del ecuador. El par
de circulos interiores
podia girar alrededor 2
del eje PP y en €l
se fijaba una pinula o¥
dioptra, es decir, un
dispositivo para apun-
tar a las estrellas, cons-
tituido por una abertu-
ra colocada muy cerca
del ojo del observador,
desde la cual se veia
una sefial colocada un
poco mas lejos, v que
por su coincidencia con el objeto observado determinaba la visual dirigida
al mismo. Este aparato permitia determinar la longitud y la latitud de los
astros. Con la esfera armilar y con aparatos anilogos, Hiparco y Tolomeo
pudieron determinar las grandes irregularidades de los movimientos del
Sol, de la Luna y de los planetas, asi como las posiciones de las estrellas
fijas,

El cuadrante mural, o cuadrante sujeto a un muro orientado segin el
meridiano, dividido en partes y provisto de un dispositivo para efectuar
la lectura de las mismas, fué también conocido por Tolomeo, pero parece.
que s6lo lo empleaba en las observaciones del Sol y de la Luna,

M I

Fig. 29
Esfera armilar, segiin la deseripcién de Tolomeo

. (1) La esfera armilar se llamaba también astrolabio. Pero en general se en-
tiende por astrolabio otro aparato, inventado- por los érabes, que servia para
medir las alturas de los astros v al mismo tiempo para la solucién mecanica de
varios problemas de Astronomia esférica.
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Los arabes, importadores de la ciencia de Oriente a principios de la
edad media, dieron gran impulso a la construccion de aparatos de
grandes dimensiones, y aun inventaron algunos nueves, pero no rea-
lizaron ningun progreso considerable en el arte de la ohservacion.

La edad media dié poco de si en el perfeccionamiento de los aparatos
v de los métodos, y el observador mds notable de dicho tiempo, Tvcho

Fig. 30. — Gran cuadrante mural de Tycho Brale

Brahe, tuvo que construirselos por si mismo. Con sus propios instrumen-
tos, este astronomo superé en precision a todos sus antecesores, gracias a
una construceion mas esmerada de los aparatos, v en especial por la
correccion de las divisiones de los cuadrantes. Asi, mientras que las po-
siciones determinadas por Tolomeo llevaban errores de 10" y aun mas,
las de Tycho Brahe rara vez excedieron de 2’, o sea de la quinceava parte
del diametro aparente de la Luna.

La figura 30, que, como la 28, esta sacada de la obra de Tycho «Astro-
nomiae instauratae mechanica», representa su gran cuadrante mural, uno
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de los principales aparatos de su observatorio de Uranienbure. en la
isla de Hveen; BC es el cuadrante, sujeto a la pared, con las dioptras
movibles D) y E; en el centro del cuadrante v en una segunda pared que
forma angulo recto con la primera, esta la dioptra fija 4. El observador

F mira a través de E vy 4 al
astro: el ayudante H lee el
tiempo en las esferas K e I
del reloj (1) v el ayudante G
anota la altura meridiana CE.
La pared a la cual esta fijo el
cuadrante, lleva una pintura
que representa al mismo Tycho
Brahe junto a una mesa; en el
fondo del cuadro se ven otros
departamentos del observato-
rio, con distintos aparatos.

Del mismo tipo que los apa-
ratos de Tycho Brahe, aunque
algo mas completos, eran los de
Hevelio, en Danzig, quien, aun-
que va usaba frecuentemente el
telescopio para la observacion
de los cuerpos celestes, todavia
empleaba las antiguas dioptras
en los aparatos destinados a me-
dir angulos. En la figura 31 se
representa uno de sus cuadran-
tes, del afio 1650.

Fig. 31. — Gran cuadrante de Hevelio

A partir de esta época, la union del anteojo a los instrumentos desti-
nados a medir dngulos inicié una nueva era en la historia de la Astro-

nomia,

(1) De los aparatos que servian a Tvcho para medir el tiempo, no nos ha

quedado recuerdo.
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CAPITULO PRIMERO

El anteojo

1. ANTEOJOS MAS ANTIGUOS

El anteojo es una parte tan importante de todo aparato astronomico
maoderno, que por €l ha de empezarse toda descripcion del material de
los actuales observatorios.

Quién fué el inventor del anteojo, es cuestion que se ha discutido
durante mucho tiempo y que quiza no se resolvera ya nunca. Parece
comprobado que el primer anteojo se construy6 en Holanda ; pero el deseo
de los inventores de explotar ellos solos un aparato de cualidades tan ex-
cepcionales, impidio la divulgacion de su secreto. El honor del invento
se lo disputan, con casi el mismo derecho, Lipperhey v Metius, v con
menos razon Jansen; el segundo era pulimentador de cristal en Allkmaar,
v los otros dos opticos en Middelburg.

La prioridad de Zacarias Jansen fué sostenida por P. Borelli. Segin
éste, Jansen habia presentado un anteojo de 40 em de longitud al prineipe
Moritz de Nassau, quien, reconociendo el gran valor del invento para la
guerra, le ofrecié una suma de dinero para que guardara el secreto. La
defensa de Borelli se funda principalmente en declaraciones de amigos o
parientes de Jansen, que no pueden considerarse como pruebas conclu-
yentes.

En 1830, se encontraron decumentos segun los cuales los Estados ge-
nerales de Holanda trataron, el 2 de octubre de 1608, de una patente
que pidié Johann Lipperhey, a quien Borelli llama el segundo inventor
del anteojo; la peticion se referia a un aparato que permitia ver de lejos.
Casi al mismo tiempo Jacob Metius habia pedido también un privilegio
parecido. El gobierno negé la patente a Lipperhey porque el invento va
era conocido; sin embargo, le encargé la construccion de varios aparatos
v le aconsejo que guardase el secreto de su construecion.

De todo lo dicho se deduce que, si bien es muy dificil averiguar quién
fué el primer inventor del anteojo, sin embargo, puede afirmarse que este
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aparato era conocido en Holanda a fines de 1608. Unos nueve meses
después de las peticiones de Lipperhey y Metius, Galileo recibio, segiin
dice él mismo, noticias del extraordinario invento holandés. Como no se
sabia nada acerca de su construccion, Galileo se puso a meditar sobre
ello, v tuvo la satisfaccién de poder construir en poco tiempo un anteojo
que aumentaba tres veces el tamafio de los objetos. Estd comprobado
}Iue va en 1609 construia anteojos y que con ayuda de ellos no tardo en
descubrir las manchas del Sol, las fases de Venus, los satélites de Jnpiter,
los anillos de Saturno, v finalmente muchos millones de estrellas que a
simple vista parecen formar la Via Lactea. El mayor de sus anteojos
aumentaba 30 veces, pero en su construccion era tan imperfecto, que con
uno mucho me-
nos potente se ve
en nuestros dias
mucho mas.

El anteojo ho-
landés o de Ga-
hleo consta de
dos lentes : la que
esta dirigida ha-
cia el objeto se llama objetivo, O (fig. 32), y es biconvexa, es decir, con-
centra los ravos luminosos, mientras que la otra lente, a la cual se aplica
el ojo del ohservador, llamada ocular, o, es concava o de dispersion.
La lente O daria la imagen invertida de un objeto infinitamente ale-
jado; pero antes de que los rayos luminosos formen esta imagen, en-
cuentran el ocular o, el cual los hace casi paralelos, y el ojo situado detras
de ella los recibe como si procedieran de una imagen aumentada del
objeto lejano. La
marcha de un haz
de rayos lumino-
sos que inciden
paralelamente so-
bre el objetivo, se
ve en la figura 33.
Con esta disposicion no se forma en el anteojo una imagen real del objeto,
sino que la imagen esti en la prolongacion de los rayos; es decir, es
virtual,

Esta disposicién del anteojo se emplea todavia en los gemelos de tea-
tro y de campafa, porque el instrumento resulta asi mas corto que el
anteojo astronémico o de Kepler. Kepler, que se distinguié en los trabajos
de.Optica v en la teoria de la refraccion de la luz (1), empleé como ocular
una pequena lente biconvexa O (fig. 34). Los rayos emitidos por una
EStrella se reiinen en un punto llamado foco, F, y a partir de este punto
divergen; la imagen real situada en F, se observa, en el anteojo de Kepler,

Ifig. 33

1) En su obra «Dioptrices, publicada en 1611 en Augsburg, desarrolla por
Primera vez la teorfa del anteojo holandés v del astrondmica.
|
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con ayuda de la pequefia lente convexa o, que obra como lente de aumento.
En este principio se basan nuestros anteojos o refractores modernos. La
distancia OF se llama distancia focal del objetivo. Como el ocular o

tiene que estar colo-
( cado de manera que

los rayos luminosos

F[{ﬂ que parten de F en-

tren paralelos en el
ojo, el punto F ha de
coincidir casi con el
foco del ocular, y la
longitud de un anteojo simple de Kepler es, por este motivo, aproximada-
mente igual a la suma de las distancias focales de objetiva y ocular.

Sien vez de un punto se trata de un objeto de ciertas dimensiones,
tal como la T.una, una casa lejana, un buque, etc., los rayos que parten de
cada punto del objeto se retnen, después de atravesar el objetivo O, en un
punto colocado cerca de F. Segtin las leyes de la Optica, la imagen redu-
cida ab del objeto 4B (fig. 35) estd invertida v situada en un plano per-
pendicular al eje dptico, la distancia de este plano al ebjetivo depende de
la distancia del objeto observado AB. Si el objeto observado estd en el
infinito, el mencionado plano se llama plano focal; en él estan todos los
puntos de la imagen. Si se traza una linea recta que una un punto A4 del
objeto con el centro O del objetivo, esta recta corta al plano focal en un

Fig. 34

Fig: 35

punto a que es la imagen del punto 4. La pequefia imagen ab puede
aumentarse considerablemente por medio de la lente 0. Con el objetivo
solo, se obtiene va, expresado en unidades angulares, un aumento; porque
si ohservamos la imagen ab a simple vista aparece bajo un angulo mayor
que el objeto AB. Cuanto méds se acerque el ojo a ab tanto mayor sera la
imagen. Como el limite de la vision distinta oscila entre 15 cm y 25 em,
es necesario interponer una lente convexa, el ocular, en el caso de observar
la imagen ab desde muy cerca.

T.a relacién entre los dos dngulos segin los cuales se ven desde el ojo,
0, mas exactamente, desde el ocular, la imagen ab y el objeto AB, rela-
cién que recibe el nombre de aumento del anteojo, depende de las distan-
cias focales de las lentes objetiva v ocular. Si la distancia focal de un
objetivo es doble que la de otro objetivo, un objeto aparecera a través del
primero, con el mismo ocular, doble que a través del otro, tres veces mas
grande si la distancia focal es tres veces mayor, etec. Por el contrario, si
el objetivo es el mismo y empleamos diferentes oculares, el aumento se

hace tanto menor cuanto mayor es la distancia focal del ocular empleado,
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ya que entonces el ojo se aleja mds y mas de la imagen. Segin esto, en-
contraremos el aumento de un anteojo dividiendo la distancia focal del
objetivo por la del ocular. Por ejemplo, si la distancia focal del objetivo
es de 1 m y la distancia focal del ocular de 1 cm. el aumento es 100;
si la distancia focal del ocular es de ¥4 cm el aumento es doble, es decir,
200, igual que si la distancia focal del objetivo fuera de 2 m y la distancia
focal del ocular 1 em. Si se invierte el anteojo v se mira a través del
objetivo como antes a través del ocular, los objetos disminuiran en la
misma proporeion en que antes aumentaban.

Podria creerse, por lo dicho, que adoptando oculares de distancia focal
suficientemente corta deberian obtenerse aumentos a discrecion. Pero no
ocurre asi, porque no hay ninguna lente que reuna todos los rayos proce-
dentes de un objeto luminoso exactamente en un mismo punto. Cuando la
luz blanca del Sol pasa a través de un prisma, los diferentes colores se
refractan de manera diferente: el rojo menos y el violeta mas. Lo
mismo ocurre en umn
lente, que podemos
imaginar constituida 4
por prismas; los ra-
vos pertenecientes al Sars
rojo sufriran una Fig. 36
desviacion minima,
los del violeta maxima, v la distancia focal para los ravos rojos sera
mayor que para los violetas, mientras que para los colores intermedios
estaran comprendidas entre aquellas dos. FEn la figura 36, » es el punto
donde se encuentran los rayos rojos, ¢ es el foco para los rayos violetas.
Como que la luz emitida por la mayor parte de los objetos esta compuesta
de varios colores, es generalmente imposible obtener una imagen libre de
colores, tratese de una estrella, de un planeta, de la Luna o de un objeto
terrestre; lo que se obtenga serda una mezcla de imdagenes de colores
diferentes. Si se emplea un aumento pequefio, la confusion serd
pequefia, aunque los limites o bordes de la imagen siempre seran poco
luminosos y coloreados. Con un aumento mas fuerte, el objeto apare-
cera mayor, pero los bordes esfumados y coloreados seran por la misma
razon mayores en la misma proporcion, v el observador no percibird mas
detalles que antes. Esta dispersion y separacion de la luz por las lentes
se li?.ma aberracion cromdtica. El ojo, considerado como aparato optico,
posee poca aberracion cromatica, que en general no se percibe, pero que
en ciertas circunstancias puede hacerse evidente.

; Esta descomposicién de la luz en sus colores simples fué la mayor
dlﬁc]ﬂtad con que tropezaron los sucesores de Galileo y Kepler para per-
'feccwnar el anteojo. Encontraron, no obstante, que si se aumentaba la
magen alargando la distancia focal del objetivo, la aberracién cromatica
crecia mucho menos que forzando el aumento por medio del ocular. Para
tn dlan_netro dado del objetivo, la imagen de un objeto, en total, no estara
mas esfumada ni mas coloreada con una distancia focal de 20 m que con
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una de 2 m, pudiendo emplearse, por este motivo, con igual éxito, el mis-
mo ocular en ambos casos. Pero la imagen en el foco del primer anteojo
es 10 veces mayor que en el segundo, de modo que, con el mismo ocular,
se obtiene en el primer caso un aumento 10 veces mayor. Huygens, Do-

.i|g
e

Anteojo de principios del siglo xviir

Fig, 37,

i
i
| HHH |

mingo Cassini, Hevelio v otros astrénomos de la segunda mitad del
siglo xvir construyeron y emplearon, por esta causa, anteojos de 30, 40 y
mas metros de longitud, Algunos renunciaron completamente al tubo
al que suelen estar sujetos el objetivo y el ocular, y unieron ambas lentes
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por medio de una larga barra, o pusieron el objetivo en una columna
muy alta mientras que el ocular estaba cerca del suelo. La figura 37 re-
presenta uno de estos pesados aparatos, tomado de la obra de Bianchini
«Hesperi et Phosphori nova phaenomena» (Roma, 1728), en la cual este
astrénomo italiano describe sus observaciones de la rotacion de Venus.

2. ANTE0JOS ACROMATICOS

Transcurrié mas de un siglo desde el invento del anteojo, antes que
se diera con un procedimiento para disminuir los efectos de la aberra-
cion cromatica de las lentes, En 1730, el inglés Moor Hall descubrio el
principio en que puede fundarse esta correccion, y empezo a construir las
primeras lentes acromaticas, y en 1758, John Dollond obtuvo una patente
para la construccién de anteojos con objetivos de esta clase. El problema
jué tratado matematicamente por Leonardo Fuler. Para comprender el
principio en que se funda, re-
cordemos que cuando un rayo
de luz blanca incide, bajo un
angulo cualquiera. sobre un
medio transparente (por ejem-
ple, sobre un cristal), experi-
menta una doble modificacion
al atravesar el medio. Por una Fig. 38
parte, se desvia de su direccion
primitiva, se refracta, v el valor de esta refraccion depende, para un me-
dio determinado, del dngulo de incidencia, v para medios diferentes depen-
de, ademas, del llamado indice de refraccion, de los mismos. Por otra par-
te, se procuce una descomposicion de la luz blanca en los distintos colores
elementales : 1a luz se dispersa. La intensidad de la dispersion depende, para
un mismo medio, del angulo de incidencia, y para medios diferentes el poder
dispersivo de los mismos. Si un rayo de luz incide sobre un prisma de vi-
drio, se producen al mismo tiempo la refraccion y la dispersion ; esto es, el
rayo luminoso es desviado de su direccién primitiva v al mismo tiempo es
descompuesto en sus diferentes colores. Entre la multitud de clases de eris-
tal, hay dos, llamadas crown y flint, que tienen la propiedad de que el poder
dispersivo del uno (flint) es casi el doble que el del otro (crown). Sia un
prisma de cristal crown BAC (fig. 38) se acopla un prisma de cristal fint,
A?D, cuyo angulo de refraccién sea mitad que el del primer prisma, ocu-
njn‘é que un rayo luminoso K.S, al atravesar el sistema, sufrird una des-
viacion — casi la mitad de la que sufriria si se emplease solo el prisma
de Crown, — pero en cambio no experimentara ninguna dispersion o des-
composicion en los colores elementales. Un prisma compuesto en esta for-
ma, s un prisma acromdtico; resuelve por consiguiente, el problema de
des.vxar un rayo de luz sin dispersarlo. FEl mismo problema se puede
aplicar a una lente, haciendo que ésta refracte los rayos luminosos de ma-
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nera que se retinan en un punte, sin que al mismo tiempo se descomponga
la luz en sus colores elementales.

Para construir con arreglo a este principio un objetizo acronidtico o Sin
dispersion, se combina una lente convexa de crown con una lente concava
de flint cuya curvatura total sea aproximadamente la mitad de la otra.
No es posible establecer una regla exacta para calcular la relacion de ambas
curvaturas, porque el poder dispersivo varia, no sélo para distintas clases
de cristal, sino también para diferentes trozos de la misma clase; la
relacién mas conveniente hay que averiguarla, en cada caso, por medio
de experimentos. Una vez encontrada, las dos lentes presentaran un poder
dispersivo casi igual, pero de sentido contrario, y como que la
lente de crown refracta mas que la de flint, los ravos luminosos
se reuniran en un foco cuya distancia al objetivo serd, poco
mas o menos, el doble de la distancia focal de la primera lente
sola. Algunos objetivos acromiticos antiguos estan compues-
tos de tres lentes: una biconcava de flint entre dos biconvexas
de crown. Hoy se emplean solamente dos: una lente bicon-
vexa de crown dirigida hacia el objeto v una lente de flint casi
planoconcava. Las dos caras de la primera lente y la cara de la segunda
que esta en contacto con ella tienen casi la misma curvatura; la superficie
exterior de la segunda, vuelta hacia el ocular, es casi plana (fig. 39).
Si el poder dispersivo del flint fuese exactamente doble que el del crown,
esta ultima superficie tendria que ser exactamente plana para conseguir
el acromatismo; pero en general no sucede esto, y el optico ha de con-
seguir el acromatismo dando cierta curvatura a la superficie exterior
del flint, generalmente en sentido convexo, y en grado diferente para
cada’ objetivo.

Por efecto de la reflexién en las caras del vidrio, siempre se pierde
una parte de luz, un 4 % en cada superficie. Pegando ambas lentes con
balsamo del Canada, la pérdida total se reduce a la mitad, pero el proce-
dimiento no es aplicable sino a los objetivos pequetios; cuando se trata
de objetivos mavores, las lentes se separan por medio de tres tiritas de
estafio muy delgadas v del mismo espesor, colocadas en los bordes, o por
medio de un anillo delgado de metal.

El acromatismo de los objetivos asi obtenido, no es perfecto. Si pro-
vectamos un espectro por medio de un prisma de flint, v otro por medio
de un prisma de crown (de angulo doble que el primero), la longitud de
ambos espectros es la misma, pero los colores tienen diferente extension en
ambos : la del rojo es mayor en el espectro correspondiente al crown y la del
violeta es mayor en el otro; es decir. el prisma de crown dispersa mas
el rojo y menos el violeta, v por este motivo, la combinacién de estos dos
prismas no compensa por completo los efectos de dispersion de cada uno
de ellos. Con esta combinacién, la luz refractada no forma, pues, una
imagen blanca: a causa de la superposicion de ambos efectos, se forma
un espectro cuya region central es blanca, pero que en uno de sus extre-
mos, por la unién del rojo y algo del amarillo con violeta, aparece de color

Crown
Flint

Fig. a9
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ptirpura, y en el otro extremo, por la unién del violeta con rojo y gran
.cantidad de amarillo, aparece de color verde amarillento.

Este espectro, llamado espectro secundario, es corto en comparacion
con los que formarian separadamente el prisma de crown y el de flint. Su
efecto es la aparicion de bordes coloreados alrededor de las imégenes de
los objetos luminoses ; se percibe ya en un refractor de poca abertura, y en
los objetivos grandes, de 50 centimetros de abertura en adelante, es muy
aparente y muy molesto. Modernamente se fabrican clases de cristal
cuyo poder dispersivo es casi igual para todos los colores, hasta el punto
de que, por lo menos para las radiaciones visibles, el espectro secun-
dario desaparece casi por
completo. r

Otro defecto, muy molesto 4
de los objetivos grandes anti- £
guos, es la llamada aberra- ©
cidn esférica, que consiste en Fig. 4o
que los rayos luminosos pa-
ralelos que inciden sobre una lente no se retnen exactamente en un punto
después de la refraccion. Asi, por ejemplo, a los rayos que inciden hacia
el horde de una lente esférica, les corresponde una distancia focal mas
corta que la correspondiente a los rayos que inciden sobre la parte cen-
tral (fig. 40). A causa de la aberracion esférica, la imagen de una estrella
no se reduce a un punto, sino que se presenta como un circulo, de did-
metro tanto mayor cuanto mayor es el defecto. Fl poder de separacién
del anteojo, lo mismo que la intensidad luminosa de las imagenes, dismi-
nuye por esta causa. lLa técnica optica de nuestros dias ha conseguido
0 corregir completamente la aberracion esféri-

i | ca, aun tratandose de grandes objetivos.

Lo mismo que el objetivo, el ocular de
los anteojos astronomicos consta de dos len-
tes, pero colocadas a cierta distancia una de

Fig. 41. — Ocular otra. Si bien es cierto que bastaria una sola

lente para ver con claridad los objetos en el

centro del campo, y que se pueden emplear estos oculares simples aun para
fuertes aumentos, el empleo de una lente tnica acarrearia reduccién del
campo, v haria que los bordes de la imagen fuesen poco luminosos. Por
esta razén se coloca cerca de la imagen focal del objetivo una segunda
lente F (fig. 41), la cual refracta todos los rayos de aquélla reuniéndolos
hacia la verdadera lente ocular 4, de manera que se proyecta sobre la
retina del observador una imagen de intensidad homogénea en todos sus
puntos. En el ocular de Huygens (de Campani) u ocular negativo, la
imagen se forma en N, entre ambas lentes oculares; en cambio, en el ocu-
lar micrométrico o positivo, de Ramsden, la imagen se forma delante de
la lente E, en P, es decir, que en este tltimo sistema se forma la imagen
real antes de que los rayos luminosos penetren en el ocular. Para medir
un objeto, o sea para determinar sus dimensiones angulares por medio del

S
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micrometro, que ha de colocarse en el plano de la imagen real, el ocular
de Huygens no puede emplearse; en cambio posee ventajas sobre el
ocular positivo de Ramsden para la simple observacion de los astros.
Tanto la lente de campo como la ocular, son en ambos sistemas planocon-
vexas; en el ocular de Huygens, las superficies convexas de ambas len-
tes estan vueltas hacia el objetivo; en el de Ramsden (fig. 41) la super-
ficie convexa de la primera lente estd vuelta hacia la lente ocular. Cada
anteojo suele estar provisto de una coleccion de varios oculares, para
obtener diferentes aumentos.

El anteojo astrondmico presenta los objetos invertidos, lo cual para
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TFig. 42. — Ocular del anteojo terrestre

la observacion de los astros carece de importancia. Para ver los objetos
terrestres en su verdadera posicién, se emplea un ocular mas compli-
cado; en general, consta de dos pares de lentes de los cuales el prime-
ro, r 7' (fig. 42), juntamente con la lente s del segundo par, da una segunda
imagen a’ b de la primera imagen ab, real y en verdadera posicion, que se
observa a través de la lente 7 del segundo par. A causa de la gran absor-
cién que experimenta la luz al pasar a través de las dos lentes supletorias,
y también por ser menor el campo, este ocular no se emplea en los apa-
ratos cientificos.

3. REFLECTORES

Hemos visto que en los anteojos la imagen de un objeto se obtiene por
medio de la refraccion de la luz en lentes de eristal, por cuyo motivo
se llaman refractores. Hay otra clase de instrumentos, llamados refloctores
o telescopios de espejo, en los cuales la primera imagen se obtiene por
reflexion de los rayes sobre un espejo concavo. El invento de los reflec-
tores parece debido a Nicolas Zucchius,
quien en 1616, combinando un espejo con
¢ una lente de vidrio, construyé un ante-
ojo de espejo (1). Newton y Gregory fue-
ron los que propagaron el uso de los te-
lescopios. Newton los recomendaba por-
que la dispersiéon cromatica desaparece en
esta clase de aparatos. Si un haz de rayos paralelos incide sobre un espejo
concavo M (fig. 43), todos se retinen en el punto F, punto medio entre el
centro de curvatura G y el espejo. Si se quiere que todos los rayos pasen

Fig, 43

(1) Es posible que anteriormente, en 1571, el inglés Leonardo Digges hubiese
construido un telescopio de esta clase.
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exactamente por dicho punto, la seccion meridiana del espejo no ha de ser
un arco de circulo, sino una pardbola, v el punto F es entonces el foco
de la pardbola. Si los rayos provienen de diferentes puntos de un objeto,
se forma, lo mismo que en los refractores, una imagen invertida, en el
plano focal perpendicular al eje MG del espejo. Esta imagen se observa
por medio de un ocular o lente de aumento.

En este punto surge una dificultad. La imagen se forma en el lado
del espejo correspondiente al objeto y al ocular, con lo cual el ojo del ob-
servador debe estar, para ver la imagen. entre FF' y (G, o sea en el
camino de los rayos luminpsos, v una gran parte de la luz incidente la
intercepta el propio observador. Para salvar esta dificultad se han pro-
puesto tres soluciones, que corresponden a tres clases de reflectores:

1. Elespejo M (fig. 44) esta agujereado en el medio, y los rayos refle-
jados por €l se recogen, . :
poco después de su inter-
seccion en F, por medio de
un segundo espejo conca-
vo S, sujeto al eje del tubo
en ctivo extremo esta el es- Fig: 44
pejo principal M. Por me-
dio de este segundo espejo los rayos se retinen en el punto F,, y puede
ohservarse con el ocular o la imagen de un objeto lejano asi obtenida. Esta
disposicion, la mas antigua, fué ideada por James Gregory, quien, lo
mismo que Mersenne, construyé telescopios de espejo antes que Newton.
Estos telescopios se llaman, por este motivo, reflectores de Gregory.

El reflector de Cussegrain se diferencia del de Gregory solamente en
que, en vez del espejo con-
cavo S, tiene un espejo con-
vexo S (fig: 44), colocado en-
tre el espejo principal M v el
foco F, La distancia focal del
espejo se alarga por este mo-
tivo v la primera imagen real
se produce en F,. Esta cons-
truccion presenta la ventaja de que el telescopio es mas corto, y por ello
ha sustituido a la primitiva disposicién de Gregory.

2. En el reflector de Newton se suprime el agujero, poco favorable
para la fabricacion del espejo. Antes de encontrarse los rayos en el
cho F (fig. 45), son desviados en angulo recto por un espejo plano in-
c%ma;do_ 45 respecto al eje del reflector, y la imagen real se forma en F,.
En el tubo, agujereado lateralmente, se coloca el ocular o.

3. En el gran telescopio construido por Guillermo Herschel, el gran
espejo M esta algo inclinado respecto al eje del telescopio, de manera que la
mters'eccién de los rayos se verifica en un punto que no esta situado en di-
cho eje, sino cerca de las paredes del tubo. El observador mira a través de
un ocular la imagen producida. Unicamente en el caso de instrumentos
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de grandes dimensiones como el reflector de Herschel, es aplicable esta
construceion, conocida bajo la denominacion de «Front-view Telescope»,
porque el observador mira colociandose delante del instrumento (fig. 52).
En los reflectores pequeios el observador interceptaria demasiado los
rayos luminosos procedentes del objeto. :

En estos tiltimos tiempos se ha puesto en uso una combinacién muy
ventajosa del reflector de Cas-
segrain con el de Newton, re-
presentada en la figura 46. El
espejo no esta agujereado;
delante del foco F hay un es-
pejo convexo S (Cassegrain)
que alarga la distancia focal

Fig. 46 del espejo M. Delante del se-

gundo punto F, de intersec-

cion de los rayos hay un espejo plano S, inclinado 45° respecto al eje del

tubo (Newton), el cual desvia en angulo recto los rayos luminesos, que

se retnen definitivamente cerca de las paredes del tubo, en F,. La ima-

gen formada en este plano focal puede observarse a través de una aber-
tura en la que esta colocado el ocular o.

4. MONTAJE DEL ANTEOJO

Si la Tierra no girase alrededor de su eje, todas las estrellas aparece-
rian siempre en la misma direccion, y el montaje de los grandes anteojos
y telescopios seria muy sencillo. Pero el cambio continuo de posicion
de todos los cuerpos celestes hace que los astros pasen rapidamente por
el campo en los anteojos fijos v de gran aumento, de manera que toda
observacion duradera se hace con ellos imposible. Ademas, para buscar
un cuerpo celeste con el anteojo se necesitan ciertos aparatos acceso-
rios, sin los cuales se pierde mucho tiempo para poner en el campo los
astros mas luminosos v es en vano buscar los de mas débil lumino-
sidad que no pueden percibirse a simple vista. Por esta razén, son ne-
cesarias dos cosas para poder emplear un anteojo astronomico de alguna
potencia: primero, un medio para poder apuntar el anteojo, tanto si
el objeto que se quiere observar es visible a simple vista como si no, y
segundo, un mecanismo: que permita seguir al astro en su movimiento
diurno, de manera que permanezca continuamente en el campo.

Para alcanzar el primer fin, casi todas las monturas de los anteojos
astronomicos permiten el movimiento del tubo alrededor de dos ejes
perpendiculares entre si. En los anteojos pequefios uno de los ejes suele
estar dirigido hacia el cenit mientras que el otro es paralelo al plano
del horizonte. Al montar los aparatos grandes, tanto refractores como
reflectores, se colocan los ejes perpendiculares entre si de manera que
uno de ellos tome la direccion del polo. La posicién de este eje no tiene,
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por este motivo, la misma inclinacion respecto al horizonte en dife-
rentes lugares de la Tierra, pero es invariable para un mismo lugar.
El segundo eje es paralelo al ecuador. Este montaje se llama montaje
paraldctico o ecuatorial. Presenta grandes ventajas, basadas en que el
movimiento aparente de los astros debido a la rotacion de la Tierra se
efecttia precisamente alrededor del eje polar.

En la prictica, este montaje es muy variado y se puede ver en las
figuras 47 a 5I. El mds antiguo, y
actualmente el mas extendido, se debe
a Fraunhofer. El anteojo (fig. 47),
cuyo objetivo es O y cuyo ocular es o,
forma angulo recto con el eje de de-
clinacién AB y esta fuertemente unido
al mismo. Hste ultimo estd sostenido,
por medio de dos manguitos a y b, por
el brazo g, v puede girar con €él; g estd
a su vez unido al eje horario o de as-
censiones rectas CI), que puede girar
dentro de los cojinetes ¢ v d, fijos a
la parte superior de una columna de
hierro E. FEsta dltima pieza se cons-
truye exprofeso segtin el lugar en que
tiene que emplazarse, de manera que
el eje horario CD esté inclinado un
angulo igual a la altura del polo sobre
el horizonte (1). Para buscar con fa-
cilidad los astros, se dota a los grandes
anteojos de uno menor, llamado bus-
cador S (fig. 47), colocado cerca del ocular y paralelo al anteojo principal ;
este buscador es de poco aumento y de gran campo, v se sittia de modo
que el campo del anteojo principal corresponda al centro del campo
del buscador. i

En la mayoria de los casos, el buscador es también insuficiente para
encontrar sin dificultad los astros, y con este fin se colocan dos semi-
circulos graduados ii y kk atravesados por los ejes de declinacién y ho-
rario, respectivamente, con lo cual sus divisiones corresponden a las de
dos circulos maximos de la esfera celeste; con ayuda de ellos puede
apuntarse directamente a un astro cualquiera, aun sin necesidad de verlo
en el buscador. El peso considerable de las distintas partes de que consta
un anteojo ecuatorial exige, para mantener el equilibrio, cierto ntimero
de contrapesos, el mayor de los cuales sirve para evitar que se vuelque el
anteojo y estd colocado en el extremo libre del eje de declinacién.

. (1) La barra metélica ¢ que sostiene los cojinetes a y b se construye ordina-
riamente en forma de caja. Por esto se la designa, con frecuencia, con el nombre
de caja de declinacion, v caja horaria o de ascensiones rectas la que, andlogamente,
sustituye a veces a los manguitos ¢ y d.
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En la figura, el anteojo esta colocado paralelamente al eje horario, y
por consiguiente apuntande al polo. El lector (suponiendo que el aparato
esté¢ emplazado en el hemisferio norte) se encuentra al este. Haciendo
girar el anteojo alrededor del eje 4B de modo que el objetivo venga para
adelante, describiendo un angulo de go*, el aparato apuntara hacia el punto
este, en el ecuador. Si en estas condiciones se hace girar lentamente el
aparato alrededor del eje horario, el extremo del eje del anteojo describira
un circulo méximo: el ecuador u orbita aparente diurna de una estrella
que diste go® del polo. En cambio, si a partir de la posicion representada
en la figura el anteojo hubiera girado un angulo menor de go® alrededor
del ¢je de declinacion, al imprimirle después el movimiento alrededor del
eje horario describiria un circulo menor paralelo al ecuador celeste, v en-
tonces seguiria a una estrella cuya érbita aparente fuese este circulo menor.
Como vemos, en los anteojos provistos de montaje paralactico solo se
necesita la rotacion alrededor de un eje, el horario, para seguir el movi-
miento de una estrella; en cambio, los anteojos con montaje horizontal o
ccimutal han de girar simultaneamente alrededor de los dos ejes, porque
la altura y el acimut de los astros cambian ambos de una manera continua.
Para observar con un anteojo montado ecuatorialmente, se empieza por
dar al anteojo la inclinacion correspondiente a la declinacién del astro, por
medio del semicirculo de declinacién, y después, se hace girar el aparato
alrededor del eje horario, hasta colocarlo en la posicién correspondiente
al angulo horario del astro en aquel momento, dngulo que se deduce de la
ascension recta del astro y del tiempo sidéreo, y que varia continuamente
con este ultimo.

Para mantener el astro en el campo, esto es, para satisfacer la segunda
de las condiciones antes expuestas, los anteojos de grandes dimensiones
van provistos de un aparato de relojeria, mediante el cual gira el eje hora-
rio describiendo en 24 horas un dngulo de 360°. El acoplamiento del
aparato de relojeria con el eje CI) se consigue por medio de un engranaje
de pifion y rueda dentada, estando ésta firme en el eje horario, cerca del
circulo k o bien encima del manguito ¢ entre éste y la caja de declinacion.

El montaje de Fraunhofer o montaje alemdn tiene el inconveniente de
que en la observacion de los objetos cercanos al cenit la pilastra o columna
sobre la que se apovan los ejes puede ser un estorbo, que obliga a inte-
rrumpir el trabajo, para reanudarlo después de haber llevado el anteojo
al otro Jado de la columna. En la mayor parte de las observaciones astro-
meétricas, esta operacion no representa mas que una pequeia pérdida- de
tiempo; pero si el anteojo se utiliza, como ocurre con frecuencia, para
obtener fotografias del cielo, dicha interrupcion es un inconveniente gra-
visimo. Como que las fotografias se obtienen a la mayor altura posible,
o sea cerca del cenit, v a veces la exposicion ha de durar algunas horas,
los anteojos destinados a este objeto se montan en la forma empleada
antiguamente en Inglaterra (montaje inglés) v representada en la figu-
ra 48. El eje horario CD es extraordinariamente largo, de mayor longi-
tud que el anteojo, y esta dispuesto de manera que forma una especie de
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marco, en el que puede moverse el anteojo en declinacion (fig. 49). Esta
construccion presenta sus ventajas: pero la construccion del eje horario,
por lo que se refiere a la estabilidad, es deficiente, y el hallarse las dos
pilastras muy separadas ofrece también inconvenientes. El mayor defecto
de este montaje consiste en que no es posible dirigir la visual a las cerca-
nias del polo celeste.

TUna combinacion de ambos montajes es la representada en la figura 30.
Por medio de la columna curvada se hace posible el movimiento del ante-
ojo, lo mismo si apunta al cenit que en todas las demas posiciones ; el largo
y pesado eje horario del montaje inglés ha sido sustituido por un eje
corto CD colocado dentro de una caja conica. Con este aparato se puede,

ademds, observar los astros cercancs al polo, tanto si el C
anteojo esta en la posicion superior como en la inferior, W//

como se indica en la figura por la linea de puntos O
a
o

» D
Fig. 48 Fig. 49

Este montaje es muy recomendable para aparatos de tamafio regular,
hasta 4 m de longitud. La linca FF de puntos indica la altura del suelo.
E‘n. la figura 51 se representa una forma completamente diferente de
montaje ecuatorial, que se conoce bajo la denominacién de ecuatorial aco-
df‘d"' El tubo oM forma el eje horario, colocado en la direccién del polo.
Un segundo tubo, N M, perpendicular al primero, estd unido a él mediante
un cubo hueco M. En el extremo del segundo tubo hay otro cubo hueco N
que lleva el objetivo O v un espejo s, el cual forma un dngulo de 43°
con el eje del tubo. El cubo N puede girar en el collar p alrededor del
eje (Il? NM, y esta rotacién corresponde al movimiento en declinacion del
-:mt_ﬁﬂjﬂ. El contrapeso P equilibra el aparato. Los ravos luminosos que
inciden sobre el objetivo, son reflejados por el espejo s hacia el espejo s,
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v de alli van al ocular 0. Es facil ver que durante la rotacion del primer
tubo, el extremo o no cambia de posicion, lo cual presenta la ventaja de
que el ocular del anteojo puede estar colocado en el interior de una habi-
tacion, donde permanece
también el observador, mien-
tras que la mavor parte del
anteojo estd a la intemperie.
L clipula, cara y engorrosa,
puede suprimirse. En la fi-
gura, el objetivo estd diri-
gido hacia el polo, v en la
misma figura se puede ver
que la habitacion H no im-
pide las observaciones eir-
cumpolares, como indica la
linea de puntos. Los incon-
venientes de esta construc-
cién consisten principalmen-
te en que son necesarios dos
espejos, que ademas de ser
caros, son causa de una dis-
minucion considerable de luz
y requieren frecuentes ajus-
tes, no siempre faciles en
aparatos de grandes dimen-
siones.

5. (GRANDES APARATOS
MODERNOS

Entre el refractor v el
reflector ha existido siempre
una especie de emulacién que
no ha terminado todavia v
que ha dado lugar a conti-
nuos progresos y a fluctuan-
tes exitos; toda conquista de
una parte ha sido pronto al-
canzada o superada por la
otra, de manera que han al-
ternado los periodos en que
han estado de moda los re-
fractores v los reflectores.

Con los telescopios de Newton y de sus contemporaneos, con espejos
de metal de pocas pulgadas de diametro, se hacia poco mas o menos lo
mismo que con los refractores, tales como los usaba Huvgens, los cuales,

Fig. 51
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a causa de su longitud, eran poco manejables. Mas tarde, si el arte de
la fundicion del cristal hubiese estado mas adelantado, hubieran desapa-
recido los reflectores ante los refractores acromaticos. Pero aun en los
tiempos de Dollond (hacia 1760) era imposible fabricar discos de flint,
puro ¥ homogéneo, que excedieran de algunas pulgadas de diametro. Un
huen refractor acromatico de 5 a 6 cm de abertura era entonces un objeto
extraordinariamente raro, v los Opticos de aquel tiempo superaron poco,
en ¢l arte del acromatismo, a lo que se habia hecho en el siglo xvir. Como
que para pulimentar los espejos metalicos no tenian que resolverse tantas

T'ig. g2. — Gran telescopio de G. Herschel
dificultades, se tuvo que retroceder a los reflectores siempre que se tra-
taba de gran intensidad luminosa, esto es, de grandes aberturas.

A mediados del siglo xvi11, la habilidad y la incansable paciencia de un
hombre le llevaron a construir reflectores que en sus condiciones 6pticas
superaban en mucho a los refractores de Dollond. En 1766, Gauillermo
H(':r§che1. un aleman que en aquel tiempo era organista y profesor de
musica en Bath, cerca de Bristol, entrd, por casualidad, en posesion de
un pequeno reflector de Gregory. El especticulo de la esfera celeste que
este le ofrecia le sugirio el deseo de poseer un aparato semejante, pero
mayor; mas los precios que exigian los opticos de Londres excedian de
sus €Scasos recursos, y por este motivo se decidié a fabricarse uno por
SW propia mano. Después de muchos ensayos infructuosos, llegd a cons-
truir, en 1774, un reflector de Newton que tenia siete pies ingleses de

AsTRONOMIN, §
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longitud. En 1783 termind un telescopio de 20 pies, v después, cuando
el rey le fij6 una pension anual que le permitio dedicarse completamente
a la Astronomia, construy6 un telescopio gigantesco de 3g pies de longi-
tud con un espejo de 4 pies de diametro (fig. 52). Con este telescopio se
alcanzo va el limite de la utilidad préctica, porque €l manejo del aparato
era tan dificil que Herschel lo empleaba pocas veces, sirviéndose casi
siempre de aparatos mas pequefios. Fn el afio 1839 fué desmontado por
sir John Herschel, hijo mayor del gran observador, y después de una
fiesta de familia celebrada en el interior del tubo, fué éste abandonado
para siempre.

A principios del siglo x1x, el suizo Guinand inventé un procedimiento
mediante el cual podian construirse discos de flint de un tamafio y pul-
critud hasta entonces desconocidos. A invitacion de Utzschneider, fun-
dador de un instituto optico en Munich, .Guinand se traslado en 1807 a
Benediktbeuren, en donde producia el material que mandaba al joven v
genial Fraunhofer, que hacia poco tiempo habia ingresado en el instituto
como ayudante. La union de estos dos hombres, v especialmente las deli-
cadas investigaciones de Fraunhofer en el terreno de la Optica practica
y tedrica, inauguraron una nueva era en la construccion de las lentes
acromaticas, que pronto dieron fama mundial al instituto de Munich.
Hasta los anteojos pequefios superaban en mucho a los mejores de Dol-
lond hasta entonces en auge, v los refractores de 24 em de abertura v
4 m de distancia focal que el instituto suministré en 1824 a Dorpat y
en 1837 a Berlin, pudieron compararse muy bien, en lo referente a lumi-
nosidad, con los telescopios de Herschel. Por su construccion mecdnica
excelente, su pequefnia longitud relativa, su solida construccion v el em-
pleo, por primera vez, de aparatos de relojeria para el movimiento de los
aparatos, los refractores de Fraunhofer resultaron mucho mas apropiados
para las medidas astronémicas, con lo cual quedaron postergados los
telescopios. ; :

Solo en Inglaterra se esforzaron algunos particulares ricos en seguir
perfeccionando los métodos de los dos Herschel para construir telesco-
pios con espejos gigantescos. El avance mas importante en este sentido
lo realizé lord Rosse, conde de Parsonstown, al construir un reflector
de 17 m de distancia focal, con un espejo de 1.8 m de diametro (fig. 53).
Il montaje de este gran telescopio diferia mucho del de Herschel. El
tubo estaba colocado entre dos grandes paredes que permitian al anteojo
un movimiento de 10® a ambos lados del meridiano. Hacia arriba (norte)
v hacia abajo (sur) podia dirigirsele, por medio de una bien ideada com-
binacion de cables, a cualquier distancia del polo. Cuando el telescopio
estaba apuntado a un astro, se movia hacia el ceste por medio de un
aparato de relojeria extraordinariamente fuerte, que accionaba un largo
tornillo,

Entre los grandes reflectores antiguos dignos de consideracion, tanto
por sus constructores como por sus resultados y descubrimientos, merecen
especial mencion los de William Lassell, quien, casi’al mismo tiempo que
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lord Rosse, construyé un telescopio con un espejo de dos pies (61 cm)
de diametro, y descubrié con él dos nuevos satélites de Urano. Otro
telescopio mas moderno y mayor, con espejo de 1,2 m de abertura, fue

:i]’li\\iinn_" i

P

Fig. 53. — Telescopio de lord Rosse, en Parsonstown, Irlanda

el que us6 en Malta en 1863 para observaciones de satélites v nebulosas ;
st montaje, algo raro, es el representado en la figura 54. Desgraciadamen-
1€, su propietario destruyé tan hermoso aparato poco antes de su muerte,

En 18357, Foucanlt int: odujo un progreso considerable en la fabrica-
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cion de espejos, al demostrar que los espejos de cristal recubiertos qui-
micamente de una capa de plata muy fina son muy apropiados para los
telescopios. Estos espejos de Foucault, no sélo tienen un peso menor y
una mayor estabilidad que los espejos metalicos, sino que, ademas, refle-
jan mas cantidad (el go %) de la luz que incide sobre ellos, en es-
pecial de los ravos actinicos o de accion fotografica. Desde entonces
se han construido muchos telescopios, de todos tamanos v aberturas, cuya
relacion nos conduciria- demasiado lejos.

Entre estos aparatos, adquirio gran fama, en los altimos afios del pa-
sado siglo, el reflector de Crossley, del observatorio de Lick, por medio del

Fig. 54. — Reflector de Lassell

cual se hicieron notables descubrimientos. En la figura 55 se representa
este telescopio tal como estaba montado el afio 1go5. El espejo de este
aparato tiene 91 cm de didmetro v 5,3 m de distancia focal. La cimara
fotografica esta exactamente frente al espejo, sostenida de manera que
el segundo espejo de los telescopios de Newton es aqui innecesario. La luz
que proviene de una estrella sufre, por consiguiente, una sola reflexion
antes de impresionar la placa fotografica; por esta razon se pierde v se
dispersa mucho menos que si se tratase de una reflexion doble. El espejo
esta sostenido pot un sistema de palancas que le impiden alabearse con
motivo de los cambios de posicion del aparato. Con el reflector de Crossley
se han realizado grandes progresos, especialmente en la fotografia de
uebulosas; la pequenia distancia focal que para grandes aberturas puede
darse a los espejos v la propiedad de éstos de reunir en un punto todos los
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rayos luminosos, cualquiera que sea su longitud de onda, los hacen alta-
mente recomendables para esta clase de fotografias.

Otro telescopio de gran tamafio es el del observatorio de Mount
Wilson (fig. 56). Tiene un espejo de 1,52 m de abertura y 7,6 m de dis-

Fig. 55. — Reflector de Crossley, del observatorio de T.ick

ta.nc1_a focal, y su peso es de 865 Kg. El espejo fué pulimentado por
R"tch(‘}’l con una perfeceion que no ha vuelto a alcanzarse hasta hoy. '

Recientemente se monté en Mount Wilson: otro telescnpit:a—md:l\’i:t
mayor (258 cm de abertura y 12,9 m de distancia focal), El Dominion
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Astrophysical Observatory, de Victoria (Canada), posee por su parte uno
de 184 em de abertura y 9.2 m de distancia focal.

La fabricacion de refractores progresd considerablemente desde los
tiempos de Fraunhofer. La industria de las lentes acromdticas parecié
haber alcanzado la mixima perfeccion posible con los grandes refrac-
tores de 38 cm de abertura que Merz y Mahler, sucesores de Fraunhofer,
construyeron en 1840 para el observatorio de Pulkowa, cerca de San
Petershurgo, y en 1843 para el observatorio de Harvard College, en Cam-

Fig. 56. Reflector del observatorio de Mount Wilson (152 ¢m de abertura)

bridge (Iistados Unidos). De hecho, el famoso instituto de Munich
reino con sus aparatos hasta mas de la mitad del siglo pasado. Por este
tiempo le salieron dos rivales: Alvan Clark, en Cambridgeport (Estados
Unidos), y Cooke, en York (Inglaterra), que pronto le igualaron en la
calidad y le superaron en las dimensiones de las lentes objetivas, gracias a
que la técnica de la fabricacién del cristal habia experimentado una trans-

formacion enorme.
Merced a los esfuerzos de las casas Chance, Brother y compania, de
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Rirmingham, y Feil, de Paris, se hizo posible la fabricacion de lentes de
fiint homogéneo de més de 6o centimetros de diametro, y algo mas tarde
se obtuvieron lentes mayores de crown. Estos triunfos dieron a la habi-
lidad v constancia de los Opticos ocasion de fabricar discos de vidrio de
algmu;s quintales de peso, con la forma necesaria para la obtencion de
grandes objetivos acromaticos.

Mientras que en la fabricacion de un espejo sélo tiene que darse forma
a una superficie, en un objetivo acromatico hay que labrar cuatro. Antes
de fabricar un objetivo es necesario determinar con exactitud los indices
de refraccion de las diferentes clases de cristal que tienen que emplearse;

.

A
2

3§
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L=

Fig. 57. — Ecuatorial acodado del observatorio de Paris

después hay que realizar el caleulo, el cual requiere algiin tiempo, aunque
s0lo sea para una primera aproximacion, con objeto de construir los mol-
des con los cuales se pulimentan las lentes. Una vez terminada la puli-
mentacion general, viene el trabajo mds minucioso: el de determinar, ob-
servando estrellas reales o artificiales, qué partes del objetivo requieren
todavia una pulimentacién secundaria, llamada refoque. Fstos trabajos
de retoque requieren una gran habilidad en el artista que los realiza, y
una gran experiencia para el buen éxito de la operacion. Cooke, en In-
glaterra, fué el primero que resolvio este problema, v Clark, en América,
llevé a un extraordinario grado de perfeccién este dificil ramo de la téc-
nica. De los numerosos objetivos de gran tamafio que ha construido este
artista, citaremos solamente los tres mas importantes que entregd para los
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— (iran refractor del observatorio de Pulkowa
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grandes refractores de los observatorios de Pulkowa (76 cm, fig. 58),
Lick (g1 cm) y Yerkes (102 em).

La montura ecuatorial acodada (équatorial coudé), ideada por Loewy
en 1871, fué construida en 1882 con destino al observatorio de Paris.
Iixisten -pocos instrumentos de esta clase; el ecuatorial acodado mayor
construido hasta ahora se fabricé en 1891, también para el observatorio de
Paris (fig. 57). Posee un objetivo de 60 cm de abertura y 18 m de dis-
tancia focal, A pesar de las innegables ventajas que ofrece este montaje,
los inconvenientes, va mencionados, son tan grandes, que se prefieren
los reiractores corrientes aunque sean mas incomodos para el observador,
Una caracteristica especial de los ecuatoriales acodados, consecuencia de
la forma del aparato, es la gran distancia focal de los objetivos. Mientras
para los objetivos de los refractores ordinarios se exige que la relacion
de la abertura a la distancia focal sea aproximadamente igual a 1:15, y
para los objetivos fotograficos de 1: 10 y aun mas, en el ecuatorial acodado
esta relacion oscila entre 1:24 v 1: 30

.Axprincipios de 1880 los hermanos Henry construyveron en Paris un
anteojo doble, en el que uno de los objetivos habia sido acromatizado para
Jos rayos quimicos y el otro para los rayos visuales. Ambos anteojos
estaban solidamente unidos, y en la obtencion de clisés fotograficos, el
anteojo acromatizado para la vision directa les servia de apuntador, du-
rante las exposiciones largas, para mantener dirigido el anteojo gemelo a
un mismo punto del cielo. Los brillantes resultados conseguidos con este
instrumento por los hermanos Henry, dieron pie para una empresa in-
ternacional importante: la obtencion de una carta fotografica celeste v
la formacion de un extenso catalogo de estrellas. Unos veinte observa-+
torios tomaron parte en ello, v para este fin se tuvieron que proveer
de anteojos dobles, en los cuales el objetivo mayor, acromatizado para los
rayos de accién fotogrifica, tiene de 32 a 34 cm de abertura ¥ 34 m de
distancia focal.

Las grandes ventajas que demostraron poseer estos anteojos dobles
con objetivos acromatizados de diferente manera, condujeron a la cons-
truceion de instrumentos andlogos mayores. Aqui citaremos sélo los del
observatorio astrofisico de Potsdam y del observatorio de Meudon. El
primero tiene un objetivo fotogrifico de 8o cm de abertura y otro visual
de 50 em, con 12 v 12.5 metros, respectivamente, de distancia focal. Ambos
objetivos fueron fabricados por la casa C. A. Steinheil, de Munich; las
piezas de cristal de que se formaron dichos objetivos fueron fundidas en
la fébrica de cristal de Schott y Gen, de Jena. En el retoque del objetivo
de 80 cm se empled, por primera vez para unas lentes tan grandes, el
método de Hartmann y Wilsing, de Potsdam, que consiste en determinar
previamente, para las distintas zonas del objetivo, las distancias focales
o' mis exactamente posible, v calcular las correcciones que hay que
realizar, las cuales se llevan después a efecto con churuldd vy mno,
€omo antes se hacia, fiando exclusivamente en la experiencia v habi-
lidad del optico, v a merced muchas veces del azar. La necesidad de
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acudir a un artifice de primera categoria no disminuye por ello en lo
mds minimo, pero los dificiles trabajos del retoque pueden efectuarse
con avuda de ensayos de laboratorio que no exigen ni una sola observa-

ciom celeste.

B
=%
]

rran refractor del observatorio astrofisico de Potsdam

La montura del instrumento de Potsdam, cobijado” dentro de una
ciipula de 21 m de didmetro, e da en la figura 59, v es obra

de la casa Repsold e hijos
jo doble instalado en el obs

ratorio de Meudon es atin de
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mavores dimensiones; el objetivo dptico mide 83 cm de abertura, y el
fotz)grziﬁco 62 cm; la distancia focal de ambos objetivos es de 16 m. La
parte Optica fué construida por los hermanos Ienry y la montura
por Gautier.

Hasta mediados del siglo pasado, el refractor de Dorpat, construido
por Fraunhofer con un objetivo de 24 em de abertura, era considerado
como una maravilla de la optica; hoy seria dificil precisar con alguna
seguridad el nimero de instrumentos de esta clase que se hallan en fun-
ciones. Por esto daremos aqui solamente una relacion de los instrumentos
cuyos objetivos o espejos tienen una abertura mayor de 70 em.

Refractores
Observatorio de Yerkes, Williams Bay. . . . . . 102 cm
» de Lick, Mount Hamilton, California . gr »
» astrofisico de Mendon = . o wme o 83 »
» astrofisico de Potsdam . . . . . . . 8o »
» flePPalbawirartin Wesinarin o Sy Ly 96
» de Niza . PR 76 »
» de la Universidad de Alkg;h'xm vlear 76 »
; i de Greenwich . . . .. e T s 1 G|
Reflectores

Observatorio de Mount Wilson, California 258 cm

» astrofisico, Victoria (Canada) ; 18- @ =
» de Birr Castle, Parsonstown, Irlanda . 183 »
v de Mount Wilson . 152
W de Melbourne 3 122 W
n de Berlin-Babelsberg . 120
» de Paris 120 »
» astrofisico de Meudon 100
» de Bergedorf (Hamburgo) . . 100 »
» de Detroit (Ann-Arbor, Mlchlg"ul] . 95 »
» Mills, San Cristébal (Santiago de Chile). 93 »
" de Fisica Solar, Cambridge (Inglaterra). oI »
» de Birr Castle . L a5 I
» de Lick (Reflector L109~It\J = i g1 9
» de Toulouse . Nt e e 83 »
» deiiarsetly T o N Th G e e d0 »
» dedla Platae 2l Wity rs AN 80 »
» desBonmwdehogs S e i il G s o 76 »
» de Helwan, Egipto . . . e 76 =
» Hill, Salcombe Regis, Inrr]aterra ST 76
» de la Universidad de Alleghany Sty 76
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Es imposible afirmar si prestan mejores servicios el refractor o el
reflector, ni cudles son los limites del aumento de estos aparatos; ambas
clases de instrumentos presentan sus ventajas especiales y sus inconve-
nientes, Y, por otra parte, constantemente se construyen objetivos y espejos
Mayores y mas perfectos, sin que se pueda decir que se haya alcanzado
el limite de Ia perfeccion. Para hacerse cargo de los servicios que unos y
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otros pueden prestar en manos de buenos observadores, basta recordar,
por ejemplo, los descubrimientos que se han hecho en las tltimas décadas
en el observatorio de Lick, tanto con el gran refractor como con el reflec-
tor de Crossley. Sobre los aumentos que se les pueden aplicar con eficacia,
se tienen en general ideas tan confusas y exageradas que no sera super-
fluo considerar de cerca las condiciones de que depende la vision en los
instrumentos astronomicos, sobre todo cuando se destinan a oer mas
aue a medir.

Si a simple vista miramos hacia un punto luminoso, por ejemplo, una
estrella, lo percibiremos por la luz que cae sobre la pupila y se refracta
en la cornea, en el cristalino y en los demas medios del ojo hasta llegar a
la retina IV (fig. 60). Si se pudiese dilatar la pupila cuanto se quisiera (lo
cual se hace espontaneamente dentro de clertos limites) caerian mas o me-
nos rayos luminosos sobre la retina segun fuese la abertura de aquélla, y
estrellas que no se ven con la pupila reducida aparecerian con la pupila
dilatada.

Podemos considerar un aparato Optico como un ojo artificial muy gran-
de, cuya pupila es el objetivo. Todos los rayos luminosos que inciden en
el objetivo, después de concurrir en el foco y de pasar por un ocular ade-
cuado, se retnen en la retina del observa-
dor, formando una imagen cuya claridad de-
pende de la relacion entre la abertura del
objetivo v la de la pupila, prescindiendo de
las pérdidas que experimenta la luz al atra-
vesar los diferentes cristales. Como que
las cantidades de luz que caen sobre super-

Fig. 6o ficies circulares de diferentes tamafios son

proporcionales a los cuadrados de los dia-

nietros, v recordando que la pupila, en la oscuridad, tiene un diametro casi

constante, de unos 8 milimetros por término medio, se deduce que, por

ejemplo, un objetivo de 16 cm de abertura recoge 400 veces mas luz que
la pupila (1).

Para que toda la luz que cae sobre el objetivo o el espejo llegue a la
retina, es necesario que el haz de rayos que sale del ocular no sea de mayor
diametro que la pupila; el aumento del anteojo debe ser, por consiguiente,
por lo menos igual a la relacion entre el diametro del objetivo y el de la
pupila. El diametro de esta tltima es, como ya dijimos, de 8 mm; para
aprovechar, pues, todo el haz de rayos luminosos y sacar el mayor partido
posible’ del objetivo, el aumento debe ser, por lo menos, de '°/; por cada

(1) La cantidad de luz que, en realidad, recibe en este caso la retina, gnarda
con la correspondiente a la simple vista la relacién de 320: 1, ya que al pasar
In Inz por las diferentes capas absorbentes y reflectantes de cristal se pierde
aproximadamente un 20 % de intensidad. Una estrella observada a través de
un chjetivo no apareceréd, por consiguiente, con el brillo correspondietite a la re-
lacién en que estin las superficies del objetivo y de la pupila; pero en las
consideraciones que siguen prescindiremos de esta pérdida, que ademis no es
muy importante para el objeto de la discusién.
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centimetro de abertura. Si, por ejemplo, tenemos un instrumento de
16 cm de abertura, el aumento minimo debe ser 20, para que toda la
luz que cae sobre el objetivo, procedente de un punto luminoso (estrella),
llegue a la retina; con un aumento mas débil, el haz de rayos que sale
del ocular tendria mayor diametro que la pupila v habria, por lo tanto,
una pérdida de luz. Si el objetivo tiene 1,60 m de distancia foecal, corres-
ponderd al ocular, para un aumento de 20 veces una distancia focal
de 8 cm. que es la que se debe adoptar para que el ojo recoja toda
la luz.

Si se emplean aumentos mas fuertes que el antes expresado, que se
llama «aumento normals, toda la luz recogida por el objetivo llega igual-
mente a la retina. Careciendo de diametro aparente las estrellas, la cla-
ridad de su imagen deberia ser la misma para todos los aumentos, a par-
tir del normal ; pero en realidad no ocurre esto, sino que, a medida que se
emplean aumentos mayores, pueden verse estrellas bastante menos bri-
Jlantes que cuando se emplea el aumento normal. La causa de este
aumento de visualidad de las estrellas debe atribuirse en primer término
a la disminucion de la luz del fondo del cielo, y en segundo lugar a una
propiedad fisiologica del ojo.

Si el objeto no es un punto luminoso como una estrella, sino una su-
perficie, tal como el disco de un planeta o una nebulosa, influyen en la
visibilidad otras circunstancias. El brillo del objeto es entonces cons-
tante para todos los aumentos menores de '/, por cada centimetro de
abertura del objetivo, pero va disminuyendo cuando pasamos de este
limite, puesto que al forzar el aumento la luz se extiende sobre un area
mayor de la retina, y por consecuencia la imagen aparece menos luminosa,
mientras que cuando el aumento es inferior al normal la mayor cantidad
de luz que entra por la pupila compensa la disminuciéon de luminosidad
que resulta al extenderse la imagen en la retina sobre una superficie
mayor, con lo cual la luminosidad de la imagen resulta constante. La
luminosidad aparente que un elemento de superficie (entendiendo por tal
una parte muy pequefia de la superficie de un objeto) tiene al formar su
imagen sobre la retina, es, como se puede ver, inversamente proporcio-
nal a la superficie sobre la cual se extiende la luz, o inversamente propor-
cional al cuadrado del aumento.

A primera vista parecerd paradodjico que la luminosidad de una super-
ficie a través de un anteojo no pueda aumentar, sino que, cuando mds,
es la misma que a simple vista en los casos mas favorables. Podemos
convencernos facilmente de esta realidad, con sélo observar que el fondo
del cielo no aparece nunca tan claro en el campo del anteojo como a
simple vista, y que mirado a través del aparato se va haciendo tanto mas
oscuro cuanto mas fuerte sea el aumento. Y como que, por otra parte,
aumentando la abertura del objetivo puede aumentarse el brillo de los ob-
jetos cuya imagen estd reducida a un punto, resulta que es posible ver las
et.strel]as en pleno dia por medio de un anteojo, mientras que a simple
vista no son perceptibles.
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Mediante el empleo de un anteojo, un cuerpo con didmetro aparente
puede aumentarse de tamafio, pero no puede verse mas luminoso (1). Muy
diferente es lo que ocurre cuando se emplea la fotografia. Aumentando
la abertura del objetivo, para una distancia focal constante, la luminosidad
de la superficie puede aumentarse cuanto se quiera, ya que la cantidad
de luz recibida aumenta sin que aumente el tamafio de la imagen del
objeto sobre la placa fotogrifica. Anddase a esto que el efecto fotografico
puede aumentarse, ademas, prolongando el tiempo-de exposicion. Por
aimbos motivos es enorme la superioridad de la fotografia sobre la visién
ordinaria en la observacion de las nebulosas.

Una imperfeccién que limita el aumento de los aparatos opticos, ade-
mas del defectuoso acromatismo y la decreciente luminosidad de los ob-
jetos, es la difraccion. Si el haz luminoso emitido por un punto se reduce
a menos de 0,5 mm, esto es, si el aumento es mayor de 20 por cada centi-
metro de abertura del objetivo, los contornos de la imagen aparecen esfu-
mados y vagos, por grandes que sean la luminosidad del objeto v la per-
feceion del objetivo. Este fendmeno es debido a la inflexién que sufren
los rayos luminosos por efecto de la difraccion en los bordes de las lentes,
la cual llega a ser tan notoria, que con un aumento de mas de 40 por cen-
timetro lo que se gana adoptando un aumento mas fuerte queda comple-
tamente compensado por la vaguedad de la imagen. Las estrellas mas
brillantes aparecen como discos de pequefio didmetro, siendo estos «did-
metros aparentesy» los que dieron lugar en otro tiempo a hipotesis erré-
neas acerca del tamafio de las estrellas:

El aumento mayor que puede aplicarse a un anteojo, teniendo en
cuenta la difraccion, se encuentra, segun lo que precede, multiplicando
la abertura del objetivo en centimetros por 40; de todos modes es dudoso
que se alcance ventaja alguna cuando se pasa de 24 a 28. FEn un ins-
trumento de 60 cm de abertura, podra aplicarse un aumento méiximo
de 2 400, pero en realidad ya no se conseguira ninguna ventaja cuando
el aumento exceda de 1 500. Con frecuencia se emplean con tales anteojos
aumentos mas pequenos, de 700 y aun menos. Lewis ha procurado inves-
tigar, fundandose en los resultados de la practica, cual es el aumento
que debe emplearse con maxima ventaja para un objetivo determinado. Al
efecto hizo una estadistica de los aumentos que con mas frecuencia em-

(1) Si esto fuera rigurosamente cierto, no habria ventaja ninguna en emplear
para la observacién de cuerpos de débil luminosidad y con superficie aparente
(nebulosas, cometas), los llamados buscadores de cometas, esto es, antecjos de
gran abertura, corta distancia focal y débil ammento. Pero hay que tener en
cnenta, ademas de las circonstancias {isicas antes mencionadas, las fisiolégicas
del ojo. La intensidad de la sensacién recibida por el ojo depende hasta cierto
punto del tamaiio de la parte de retina excitada. Una snperficie grande y poco
iluminada es perceptible todavia cuando otra superficie de ignal luminosidad,
pero mas pequefia, va no es visible. FEl efecto del huscador de cometas consiste
en que anmenta el tamafio de la imagen, de manera gue es impresionada en
la retina un drea mayor que si no se emplease el instrumento. Naturalmente
que el aumento no debe forzarse hasta que la luminosidad del objeto disminuya
tanto, que se pierda por esta causa méis de lo que se gana por aumento de la
sensacion.
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plean los observadores de estrellas dobles. La tabla siguiente contiene el

resultado :

Diametro del objetivo Aumento Didmetro del objetivo Aumento
YOOI o e o o 27D ' 40 S o & o 556
s St I 340 | 315 i A =
20 » 303 ; 60 » 680
25 0 439 | 70 % B T :ES
30 481 o I R
35 ¥ 520 go » 833

Los ntmeros de esta tabla corresponden a circunstancias atmosféricas
medias; para una atmosfera extraordinariamente favorable los observa-
dores han empleado aumentos bastante mayores; por ejemplo, en el re-
fractor de Lick (gr cm de abertura), 1 500 hasta 3 ooo.

La atmosfera es un gran enemigo de la observacion astronomica, en
el que raras veces piensa el profano. Sien un dia caluroso de estio mira-
mos hacia un objeto lejano no muy elevado sobre la superficie de la Tierra,
podremos observar un pequefio temblor u oscilacion de sus bordes. Si
miramos a traveés de un anteojo, este temblor u ondulacion aparece aumen-
tade al mismo tiempo que el objeto, y a veces tanto, que aun con el ante-
ojo mas potente no se percibe mucho mas que a simple vista. Ia causa
de este fenémeno estd en que el aire caliente cercano al suelo se mezcla
con las capas de aire que tiene encima, produciendo una reiraccion conti-
nua e irregular de los rayos luminosos que atraviesan estas capas. Esta
agitacion no se produce solamente de dia; también durante la noche tiene
efecto cuando las corrientes de aire a diferente temperatura se encuentran
y se mezelan. El fenomeno depende, en gran parte, del lugar en que se
observe. Hay sitios en los cuales durante el dia, v especialmente durante
el creptisculo, el aire esta quieto; pero durante la noche son casi imposi-
bles las observaciones con aumentos fuertes. En otros lugares, por el
contrario, las noches son mas favorables para el trabajo del astrénomo.
El centellco de las estrellas es consecuencia de estas corrientes de aire,
pudiendo darse como regla general que cuando el centelleo de las estrellas
es intenso, no resulta posible realizar una buena observacion con fuerte
aumento. Una estrella no aparece entonces como un punto fijo, sino como
un disco inquicto v esfumado, y a menudo como una pequefia masa
nebulosa que ondula. La intensidad de estas perturbaciones de origen
atmosférico varia con el lugar y con el dia, pero sin desaparecer nunca
por completo. Si con un anteojo de unos 23 em de abertura y con 500
aumentos no se ven las imagenes perturbadas, la noche puede calificarse
de buena; las noches en que se pueden emplear con éxito hasta 800 aumen-
tos y aun mds, pueden considerarse, por lo menos en nuestros climas,
Como muy raras. Para un mismo aumento, el efecto de la agitacion
atmosférica es mas notable para las aberturas mayores. Cuanto mayor
sea la abertura, tanto mayor serd la seccion transversal del haz de rayos
luminosos que incide sobre el objetivo, v tanto mas probable que existan
diferencias de densidad en el aire atravesado por los referidos rayos.
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Por todas estas razones, no debe atribuirse un gran valor préctico a
los aumentos muy fuertes. Para la mayor parte de las investigaciones
astronomicas no es conveniente emplear grandes aumentos, porque de lo
contrario el influjo del movimiente del aire sobre la imagen haria fra-
casar la mavor parte de las observaciones. Para algunas de éstas es con-
dicion indispensable una gran calma en el aire; tal ocurre, por ejemplo,
en la observacién de la superficie de los planetas, en el estudio de las
estrellas dobles muy cerradas, etc. Circunstancias atmosféricas favora-
bles para estos trabajos, solo se encuentran en ciertos parajes especialmente
favorecidos, alejados de las ciudades y a grandes alturas sobre el nivel
de la comarca. En estos ultimos tiempos, se han tenido especialmente
en cuenta tales circunstancias al montar los observatorios, que se han cons-
truido con predileccién en las montafias; asi se ha hecho, por ejemplo,
con el observatorio de Lick, en el monte Hamilton (1283 m sobre el nivel
del mar), y con el observatorio de Mount Wilson (1731 m), ambos en
California.

Para terminar este capitulo, daremos algunas indicaciones sobre la
prueba de los anteojos, para que puedan servir de guia a los lectores que
deseen iniciarse en la Astronomia préctica.

La limpieza de la imagen, junto con un buen acromatismo, es la primera
condicion que se exige a un anteojo. las estrellas mas brillantes deben
cdar como imagen un disco pequefio, libre de rayos, envuelto por dos o
tres anillos regulares v de color violado; las estrellas menos brillan-
tes deben dar puntos sin color. Cuanto mas pequefios sean los discos de
las estrellas, en igualdad de las demas circunstancias, tanto mas perfectas
seran las imagenes y tanto mayor el poder de separacion del anteojo. Al
sacar v al introducir el ocular, los discos de las estrellas deben conser-
varse circulares, v sus hordes han de estar coloreados de una manera uni-
forme. El poder de separacién del anteojo se ensava observando estre-
llas dobles. La distancia minima observable entre las dos componentes es
la mejor medida del poder de separacion. Este depende de tantas cir-
cunstancias, que no es posible dar reglas coneretas sobre el particular. Fn
general, los anteojos de gran distancia focal tienen mas poder de desdo-
blamiento que los de distancia focal menor. Ejerce una gran influencia
en el resultado la relacion entre los brillos de ambas componentes de una
estrella doble; el desdoblamiento es més facil cuando las dos componentes
son igualmente brillantes y resulta tanto mas dificil cuanto mayor sea la di-
ferencia de brillo. Ademas, la facultad de desdoblamiento por lo que hace
referencia al ojo, asi como la sensibilidad de éste para la luz, no son las
mismas en todas las personas, y diferentes observadores no ven de la mis-
ma manera con el mismo aparato.

Una idea de lo que puede exigirse de un anteojo cuvo objetivo tenga
una abertura comprendida entre 10 y 9o cm, nos la da la siguiente lista, en
que Lewis ha resumido la experiencia de los mejores observadores de
estrellas dobles. Segin Lewis, un anteojo de a em de abertura desdobla,
si ambas componentes son:

PR

o
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1. casi del mismo brillo v aproximadamente de 6.* magnitud, estrellas

daobles de 1_2‘:;'2 de distancia;

5 casi del mismo brillo y aproximadamente de .* magnitud, estrellas

=

dobles de 216 ge distancia;

a
3. de diferente brillo y aproximadamente de 6.* y 9.* magnitud, respectiva-
mente, estrellas dobles de 416’-9 de distancia ;

4. de muy diferente brillo y aproximadamente de 5. y 10" magnitud, res-
pectivamente, estrellas dobles de 91"'4 de distancia.

Pero en circunstancias extraordinariamente favorables el poder de
desdoblamiento es mayor.

La practica demuestra que la bondad de las observaciones depende
mids de la transparencia del aire, de la oscuridad de la noche v de las
condiciones del observador que del poder de desdoblamiento del apa-
rato, por lo cual las instrucciones que se dan sobre esta materia tienen
escaso valor general. Una vista descansada ve en una noche oscura es-
trellas de 5.* y 6.* magnitud. Los observadores de Bonn pudieron deter-
minar, con un anteojo de 78 mm de abertura y un aumento de 10 didme-
tros, las posiciones de estrellas de 11.* magnitud. Segtin Goos, con un
instrumento de g5 mm de abertura (55 aumentos), 162 mm (200 aumentos),
600 mm (200 aumentos), se pueden observar estrellas de 12.%, 14.* v 16.*
tnagnitud, respectivamente. .

La mejor manera de probar la luminosidad de un anteojo consiste
en observar conglomerados estelares, por ejemplo, el de las Plévades, para
los cuales el brillo de las diferentes estrellas haya sido determinado por
medio de medidas fotométricas; cuanto mas débiles sean las estrellas que
se vayan observando para cada aumento, tanto mis luminoso serd el ins-
trumento. Naturalmente, que estas observaciones han de repetirse con
mucha frecuencia para conseguir un resultado lo mis exento posible de
las circunstancias del azar.

ASTRONOMIA, 5



CAPITULO II

Medidas astronomicas y aparatos para efectuarlas

1. CIRCULOS DE LA ESFERA CELESTE. — COORDENADAS DE LOS ASTROS

Dijimos va en el capitulo primero que todos los cuerpos celestes pa-
recen estar fijos a la superficie de una esiera, en cuyo centro se encuentra
la Tierra, o bien el ebservador. La Astrometria tiene por objeto espe-
cial la determinacién de las posiciones aparentes de los cuerpos celestes so-
bire la esfera. T'res son los circulos maximos fundamentales o de referencia
para la determinacion de dichas posiciones: el del horizonte, el del ecua-
dor y el de la ecliptica. Solamente los dos primeros se emplean en la
Astronomia de observacion ; el de la ecliptica se utiliza solo en los calcu-
los astronomicos.

En el primer sistema de coordenadas el plano fundamental es el ho-
rizonte; es el primero que se presenta en el orden natural de los conoci-
mientos, siendo, por consiguiente, el de uso mas antiguo. Los dos planos
o circulos maximos de la esfera a los cuales se refieren en este sistema
las posiciones de los astros, son el horizonte y el meridiano. El herizonte
aparente es el circulo maximo que se obtiene al cortar la esfera celeste
por el plano tangente a la esfera terrestre en el lugar de la observacion;
el horizonte werdadere es el que se obtiene trazando un plano paralelo
al del horizonte aparente por el centro de la Tierra. ¥l plano del hori-
zonte puede determinarse artificialmente con mucha facilidad, ya que
viene dado por la superficie libre de un liquido (superficie de nivel) cuando
no estd sometido més que a la fuerza atractiva de la Tierra ; por ejemplo,
Ja superficie del agua o del mercurio. El meridianc es ¢l plano que, pa-
sando por los polos celestes norte v sur, es perpendicular al horizonte. El
punto visible del cielo que dista 9o® de todos los puntos del horizonte
y que, por lo tanto, estd situado en el meridiano, se llama cenit ; diametral-
mente opuesto a €l estd un punto invisible llamado nadir. lLos circulos
maximos perpendiculares al horizonte pasan por el cenit y se llaman circu-
los de altura o verticales; los circulos cuyos planos son paralelos al del ho-
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rizonte, son circulos menores, y se llaman circulos acimutales. Las dos
coordenadas que determinan la posicion de un astro en este sistema, son
la altura v el acimut; la primera se cuenta desde el horizonte hacia €l
cenit, de 0 2 90°; la segunda desde el punto sur hacia el oeste, norte y este
hasta volver otra vez al punto sur, o sea de 0 a 360° 6 también desde el
sur hasta el norte por el oeste, ¥ desde el sur hasta el norte por el este,
de 0 a 180° positivamente en el primer caso y negativamente en el se-
gundo. En vez de la altura se emplea también la distancia cenital, que es
su complemento a 9o°. Estas coordenadas horizontales de los astros cam-
bian continuamente con el tiempo.

En el segundo sistema, las coordenadas celestes son andlogas a las
coordenadas gwwmhcm (latitud v longitud) de un lugar de la Tierra.
Los dos planos fundamentales son el ecuador celeste y un meridiano
inicial, habiéndose
elegido como tal el
cireulo maximo que
pasa por los dos po-
los celestes v por los
puntos equinocciales.
T.os circulos maxi-
mos perpendiculares
al ecuador y que pa-
san, por consiguien-
te, por los polos de
la esfera celeste, se
llaman circulos de
declinacién o circu-
los horarios ; los Fig. 61
circulos paralélos al
ecuador, que van disminuyendo de radio a medida que nos acercamos
hacia los polos, se llaman paralelos celestes. La distancia angular SS” (figu-
ta 61) de un astro al ecuador, es la declinacién, y corresponde a la altura
en el primer sistema; la distancia al meridiano inicial, contada desde el
semicirculo que pasa por los polos y por el equinoccio de primavera o
punto vernal (Y), se llama ascension recta, vy se indica generalmente por el
simbolo AR. La declinacién se cuenta de o a 0o°, positiva cuando se
cuenta hacia el polo norte y negativa hacia el polo sur; la ascensién recta
se cuenta de 0 a 360°, desde el sur hacia el este, es decir, en sentido con-
trario al acimut. La declinacién se sustituye a veces por la distancia polar
(equivalente a la distancia cenital del primer sistema) y se cuenta desde
el polo norte, de o a 180° suprimiéndose, en este caso, los signos mas y
menos. La ascensién recta se cuenta, generalmente, en horas, minutos v
segundos de tiempo a partir del punto vernal, en vez de grados. minutos
¥ segundos de arco.

En el tercer sistema, el plano del ecuador del segundo sistema se
sustituye por el de Ia ecliptica, y los polos celestes por los polos de la
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ecliptica. A la declinacion corresponde en el sistema ecliptico la latitud, y
a la ascension recta la fongitud ; ambas coordenadas se cuentan como las
coordenadas ecuatoriales: la longitud en el sentido de sur a este a partir
del punto vernal.

2. TIEMPO ¥ ANGULO HORARIO

Hemos visto que, a causa del movimiento de rotacion de la Tierra
alrededor de su eje, todos los astros pasan por el meridiano de un lugar
cualquiera cada 24 horas. El tiempo transcurrido entre dos culminaciones
sucesivas, superiores o inferiores, de una estrella fija, que es cuatro mi-
nutos mas corto que el que transcurre entre dos pasos sucesivos del Sol
por el meridiano, se llama dia sidéreo, v se divide, como el dia solar medio,
en 24 horas, cada hora en 60 minutos y cada minuto en 60 segundos. El
dia sidéreo es la verdadera duracion de la rotacion terrestre. El tiempo
sidéreo empieza a contarse cuando pasa por el meridiano el punto equi-
noccial de primavera; entonces el tiempo sidéreo es o o™ o®. Como
que los astros, a causa de la rotacion de la Tierra, se mueven de este a
oeste, v como que la ascension recta se cuenta de oeste a este pasando por
el sur, sucede que cuando ha transcurrido una hora de tiempo sidéreo el
circulo de declinacién cuya ascension recta es igual a /., de circunfe-
rencia, o sea 15% ha adelantade hasta coincidir con el meridiano del
lugar de la observacion, mientras que el equinoceio de primavera o punto
vernal y su circulo de declinacion, estaran a /., de vuelta o sea 1" de
tiempo sidéreo al oeste del meridiano. Al cabo de 2" de tiempo sidéreo,
los astros cuya ascension recta es de 30° pasan por el meridiano, v el circu-
lo de declinacion de o horas y con €l ¢l punto vernal estan a 2/,, de dia
sidéreo, o sean 2", al oeste del meridiano. y los astros cuya ascension recta
es de 15" se hallan entonces a '/,, de circulo, o sea 1", al oeste del meri-
diano. A cada hora de tiempo sidéreo corresponae, por consiguiente, el
paso de 15 de ascension recta. Si, segtin esto, dividimos el ecuador, no
en 360° sino en 24 partes u horas, la ascension recta del circulo horario
cue pase por el meridiano considerado serd, expresada en tiempo, igual
al tiempo sidéreo, v, viceversa, este ultimo multiplicado por 15 dara la
ascension recta de los astros que pasen por el meridiano, expresada en arco.

El angulo formado por un circilo de declinacion con el meridiano se
Vama dngulo horario, ¢ (fig. 61); se cuenta a partir del meridiano, desde
el sur hacia el oeste, de 0 a 360 6 de 0 a 24", y también de 0 a 12" hacia
el oeste como positivo y de 0 a 12" hacia el este como negative. De esto
se deduce que, para un lugar dado, el angulo horario del punto vernal
es igual al tiempo sidéreo del lugar. Ademds, la suma de la ascension recta
v del angulo horario de un astro es igual al tiempo sidéreo, v dadas dos
de estas tres cantidades se puede calcular la tercera por simple adicién
o sustraccion. En la figura 61 se ven facilmente las relaciones que ligan
cstas tres magnitudes. En el centro de la esfera, de radio infinitamente
grande, esti la Tierra con el observador B; HIVH' es el horizonte, A4’ el
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ecuador, T el oeste, O el este, Z el cenit, P el po'lo. norte, .S una estrella
cuya declinacién se mide por el arco SS". El merldlanc: del ol‘)serva.dor B
pasa por HAZPH'; H es el sur, H' el norte. En ‘Y’esta,,eu cierto tiempo
sidéreo #, el punto vernal. La ascensién recta « y el dangulo horario ¢
de la estrella vienen dados por los arcos S Y y AS’, o por los dngulos en
el polo correspondientes. Como que el tiempo f se determina sicmp_re por
medio de un péndulo v la ascension recta « casi siempre se da en tiempo,
también se mide en tiempo, en general, el dngulo horario; facilmente se
puede transformar en arco recordando que 1" = 15°, 1" = 15’ v 1* = 15".
El angulo horario de una estrella es igual al tiempo sidéreo menos la as-
cension recta de la misma.

Para los usos de la vida civil, que se rige por el movimiento del Sol,
¢l empleo del tiempo sidéreo seria muy incémodo. Por este motivo se ha
adoptado, aun para muchos calculos de la Astronomia, el tiempo solar. Ya
kemos visto que a causa del movimiento propio del Sol hacia el este el
tiempo transcurrido entre dos pasos del mismo por el meridiano es mayor
que el que media entre dos pasos consecutivos de una estrella. En el trans-
curso de un afio, el Sol ha dado una vuelta completa en la esfera celeste;
por lo tanto, una estrella, al cabo de este periodo, habra dado una vuelta
mas que el Sol. De esto se deduce que el dia solar es mavor que el dia
sidéreo; muy aproximadamente 365 14 dias solares equivalen a 366 '/,
dias sidéreos. Si contamos en tiempo solar, la duracion exacta de un dia
sidéreo es de 23" 56™ 4%,1 de tiempo solar medio; por el contrario, un dia
solar equivale a 24" 3™ 56°,6 de tiempo sidéreo. Si el Sol culmina, en un
dia determinado, a o" de tiempo sidéreo, o, lo que es lo mismo, si el tiempo
sidéreo a mediodia medio es o, el Sol culmina al dia siguiente 3™ §7° de
tiempo sidéreo mas tarde, es decir, a mediodia medio son o 3™ 57° de
tiempo sidéreo ; al dia siguiente, el tiempo sidéreo a mediodia serd o* 7™ 537,
etcétera. El dia 21 de marzo de cada afio, el Sol estd en el equinoccio de
primavera o punto vernal, y su ascension recta es igual a o"; culmina,
por consiguiente, a o de tiempo sidéreo. Un mes mas tarde, ha recorrido
a través de las constelaciones '/,, de circulo; su ascension recta es de
30® = 2" y culmina, por consiguiente, a 2" de tiempo sidéreo, de modo que
a mediodia medio el tiempo sidéreo es 2", ete. La tabla siguiente da apro-
ximadamente el tiempo sidéreo a mediodia medio, o sea la ascensién recta
del Sol medio, en el transcurso del afio:

Silastericro. . . . 18P g™ | 1¥dejulio. . ... 6F@am
12 de febrero . . . 20 43 1. de agesto .. . . 8 36
1% de marzo . . . 22 33 1.° de septiembre. . 10 30
1.2 de abril . 03¢ TS delpetlihte' o b Ta el
1.” de mayo. 203 1.” de noviembre, . 14 30

12de junio. . . . 4 36 | 1.°de diciembre . . 16 37

De aqui se puede deducir facilmente el tiempo sidéreo para el medio-
dia medio de un dia cualquiera, con pocos minutos de diferencia. Para
facilitar el cilculo exacto del tiempo sidéreo los anuarios astrondmicos
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dan para cada dia el tiempo sidéreo a mediodia medio, asi como las tablas
de reduccion.

Si el Sol se moviera en el ecuador, con movimiento uniforme hacia
el este, el mediodia medio que acabamos de citar coincidiria siempre con
el mediodia efectivo, y el tiempo solar medio seria igual al werdadero.
Pero las cosas no ocurren asi por dos motivos. Primeramente, a causa
de la excentricidad de la Orbita terrestre, la velocidad angular de la
Tierra alrededor del Sol, y por lo tanto, la velocidad aparente del
Sol, cuyo movimiento es la imagen del movimiento de traslacion
de la Tierra, varia, siendo mayor en diciembre, cuando la Tierra
esta mas cerca del Sol y menor en junio, cuando esta mds lejos.
Pero la causa principal de las diferencias entre el tiempo solar verdadero
v el medio radica en que el Sol no se mueve en el ecuador ni en un para-
lelo, sino sobre la ecliptica, que corta al ecuador en los equinoccios y
esta inclinada con respecto al mismo. En virtud de esta oblicuidad, en
marzo y en septiembre, o sea en los equinoccios, los dias solares son
mas cortos que el promedio, y el efecto contrario se produce en los sols-
ticios, o sea en junio y en diciembre. En el primer caso, la proyeccion del
movimiento sobre el ecuador es menor que el movimiento en la ecliptica,
v en el segundo caso es mayor. El promedio del tiempo sidérep trans-
currido entre dos culminaciones consecutivas del Sol es, como hemaos
dicho, de 24" 3™ 57%; las variaciones que sufre este promedio a causa de
la excentricidad de la orbita terrestre son de == 8%, v las debidas a la
oblicuidad de la ecliptica alcanzan a unos = 20°. La maxima diferencia
entre dos dias solares verdaderos puede llegar, pues, a ser de 1™.

Mientras los relojes anduvieron con una irregularidad de 20 y mas
segundos diarios, estas diferencias fueron inapreciables en la précetica;
peroa desde que Huygens introdujo el uso de los relojes de péndulo, la
apreciacion del tiempo se hizo de una manera mucho mas precisa y las
irregularidades del movimiento del Sol trascendieron a la vida diaria.
1 los relojes se regulasen por el movimiento del Sol verdadero, tendrian
gue marchar mas de prisa cuando el Sol (en junio y en diciembre) esta
en los solsticios y mds despacio cuando el astro esta en los equinoccios
(en marzo y en septiembre). Para esto habria que sacrificar la ventaja
mayor de los relojes perfectos: la regularidad v la uniformidad del mo-
vimiento. Por esta causa se impuso el prescindir del movimiento del
Sol verdadero v se penso en basar la medida del tiempo en un Sol medio
que tan pronto adelanta como atrasa con respecto al Sol verdadero. En
la actualidad, el tiempo medio se cuenta segin las posiciones de un Sol fic-
ticio que imaginamos moviéndose sobre: el ecuador con movimiento uni-
forme, v cuva vélocidad constante es el promedio de las velocidades del -
Sol verdadero, FEs mediodia medio 6 0" o™ o° de tiempo medio, cuando
el Sol medio pasa por el meridiano en la culminacién superior, y 12"
cuando pasa por su culminacién inferior. El astrénomo sigue contando
13", 14", etc., hasta 24" a diferencia de lo que ocurre en la vida civil,
en la cual se cuenta dos veces de o a 12% afadiendo las palabras tarde
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o mafana. Otra diferencia entre el tiempo astronémico y c?l cfvil con-
sistia en que el astrénomo no empezaba el dia a media noche, sino a r'nerho—
* dia, de manera que por la mafiana la fecha civil adelantaba un .dia_ con
relacion a la astronémica, pero tiltimamente se ha acordado prescindir de
este modo de contar los dias, y empezar el dia astronomico a media noche.

El tiempo que se refiere al movimiento del Sol verr]:}dern se llama
tiempo solar verdadero, y no lo sefialan mas que los relojes de s¢:wI’. La
diferencia entre los tiempos verdadero y medio se llama ecuacion de
tiempo. Cuando el Sol verdadero esti retrasado respecto al Sol medio,
esto es, cuando pasa por el meridiano después que este tltimo, la ecua-
cidén de tiempo es positiva, y los relojes de maquina adelantan con rela-
cién a los de Sol. En la tabla siguiente se dan los valores de la ecuacion

de tiempo para los dias 1 y 15 de cada mes:

Fecha Ecuacion de tiempo Fecha Ecuacion de tiempo
1.2 de enero 4 g 1.9 de julio 4= iam
T5 de: o + . 15 de  » + b
1.0 de febrero + 14 1.0 de agosto + 6
15 de  » + 14 15 de » 4= 4
1.° de marzo + 13 1.% de septiembre o
15 de » + 9 15 de » — 5
1.° de abril + 4 [+ 1.2 de octubre — 10
T5de. » 0 15 e » — 14
1.% de mayo — 3 1.9 de noviembre — 16
15 de » — 4 15 de » — 13
1.° de junio — 2 1.2 de diciembre — 11
15 de v 0 15 de " — 5

Una de las conscecuencias de esta diferencia entre los tiempos verdadero
vy medio es que el intervalo de tiempo que media entre la salida del
Sol y el mediodia, no es igual al que transcurre desde el mediodia hasta
la puesta del Sol, o sea que las mafianas son de mavor o menor duracién
que las tardes. Isto es debido sencillamente a que para el caleulo de la
salida y puesta del Sol se toma en consideracion el Sol verdadero, mien-
tras que el mediodia se refiere al Sol medio o ficticio. Si por mediodia
s¢ entendiera el momento del paso del Sol verdadero por el meridiano,
10 habria diferencia notable entre las duraciones de la mafiana v de la
tarde; pero el mediodia indicado por nuestros relojes de maquina unas
Vveces adelanta respecto al mediodia verdadero y otros atrasa, por lo que
en ciertas ocasiones estd media hora mas cerca de la salida del Sol que de
la puesta del mismo, o al revés. En febrero, las tardes tienen media
liora mds que las mafianas y en noviembre sucede lo contrario. Con el
Si_'stm"xa. de husos horarios adoptado recientemente por la mayor parte
de los paises, se han venido a aumentar estas diferencias, va que en
todos los lugares que estin al este o al oeste del meridiano central de
cada huso existe una diferencia sensible entre el tiempo legal indicado
por los relojes y el tiempo medio local. En Espafia, por ejemplo, en
donde los relojes marcan la hora del meridiano de la Europa occidental,
0 sea el que pasa por Greenwich, la hora oficial y la local llegan a diferir
en 36 minutos. Por consiguiente, reloj en mano, para los lugares mas
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occidentales la mafiana tiene media hora menos de duracion que la tarde,
v al intervenir la ecuacion de tiempo esta diferencia llega a aumentar
hasta una hora. En cambio, para los relojes de sol, manana v tarde-
son siempre iguales en duracion, si prescindimos de las pequefias dife-
rencias debidas al cambio diario de la declinacién del Sol.

3- INSTRUMENTOS ¥ OBSERVATORIOS

Con el anteojo se logra ver mejor los astros; pero la mision principal
de la Astrometria consiste en medir, en determinar la posicion de los
astros en la esfera celeste. Con este fin el anteojo debe estar unido a
aparatos de medida construidos exprofeso.

Los aparatos astrondmicos de medida se pueden agrupar en dos cla-
ses: aquellos con los cuales se puede determinar la posicion absoluta de
los astros, v los que permiten determinar la posicion relativa de unos
astros respecto a otros. Con los aparatos pertenecientes a la primera
clase, los mas importantes de los cuales son el circulo meridiano, el
aparato universal y el ecuatorial, las posiciones se refieren directamente
a uno de los sistemas de coordenadas de que ya hemos hablado: con el
aparato universal o teodolito se miden las coordenadas horizontales, con el
ecuatorial las ecuatoriales, v con el circulo meridiano una combinacion de
ambos sistemas de coordenadas. El anteojo pasa a ocupar aqui un lugar
secundario, y sirve solamente para ver con mas exactitud los objetos v
apuntarles; los elementos principales del aparato son los organos que
sirven para la medida de los dngulos: circulos divididos en grados, que
vienen a ser como una imagen de los circulos fundamentales de la esfera
a los cuales deben referirse las coordenadas del astro. Anteojo y circu-
los estan unidos entre si y pueden girar alrededor de ejes que correspon-
den a los ejes principales de los sistemas de coordenadas.

Los instrumentos micromeétricos que sirven para determinar posi-
ciones relativas estan coloeados generalmente en el ocular del anteojo.
Por su mediacion se determina la distancia y la direccion mutua entre
dos puntos cercanos comprendidos dentro del campo del anteojo, y en
general dan resultados tanto mas exactos cuanto mayor sea el aumento. El
anteojo y su aumento tienen, en este caso, mayor importancia que en los
aparatos mencionados anteriormente y que sirven para determinar posi-
ciones absolutas.

En toda determinacion de coordenadas astronémicas es necesario
precisar el tiempo a que se refieren, porque la posicion de log astros en la
esfera celeste varia continuamente; la determinacion del tiempo corres-
pondiente a una cierta observacion es una de las tareas mas importantes
de la Astronomia practica, y en algunos casos, como en la medida de las
ascensiones rectas de las estrellas v en la de las longitudes geograficas,
puede llegar a ser la operacion principal. En los observatorios, la
conservacion del tiempo se encomienda a relojes de péndulo, pero
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se puede prescindir tampoco de los cronometros 0 _relojes l}orr::uiles.
El perfeccionamiento de los instrumentos astronomicos de medjd:}'}r
su evolucién desde sus formas mas rudimentarias hasta su perfeccion
actual, han sido mds lentos y han seguido mas de cerca el desarrollo
de la Astronomia que la invencion del anteojo. Mientras que éste apa-
recio de repente, el fundamento y la construccion de los aparatos de
medida, como ya hemos visto, fueron conocidos por los antiguos. Para
establecer las leyves fundamentales de la Astronomia, las maquinas de los
arabes y de Tycho, con sus alidadas y sus toscos circulos, eran mas nece-
sarias que el anteojo, que no fué descubierto hasta medio siglo después
de la muerte de Copérnico. La importancia de este maravilloso aparato
no disminuye por esto; gracias al anteojo ha podido llegar la Astrono-
mia a la altura en que se encuentra actualmente; pero tampoco debemos
desconacer el valor de los instrumentos que sirven para medir angulos.
Preciéameme la unién del anteojo con los instrumentos de medida ha
sido el fundamento de la moderna Astronomia practica, y los progresos
aleanzados en "la patrte Optica han sido conseeuencia de los realizados
en la parte mecanica, y viceversa.

El primer paso decisivo para utilizar el anteojo en las mediciones
fué debido al astronomo inglés Gascoigne (hacia el afio 1640) quien co-
loco én el plano focal del objetivo una cruz constituida por dos hilos,
lo cual permitio, por primera vez, precisar exactamente la visual diri-
gida a un punto. También construyé Gascoigne el primer micrometro.
La combinacion del anteojo con los circulos graduados siguié muy pronto,
¥ se debe principalmente a Picard (1667); pero hasta 1763 no consi-
guieron Ramsden y, poco después, el duque de Chaulnes, efectuar la
divisién: de estos circulos, que hasta entonces se hacia lentamente a
miano, por medio de maquinas de dividir, que permitieron aleanzar la
exactitud necesaria para medidas de gran precision. Ya anteriormente
el nonius o vernier, inventado en 1631 por el P. Vernier, basandose en
una idea mas antigua, pero poco practica, del portugués Nufies o No-
nius (1), habia permitido leer los dngulos, por medio de una graduacion
auxiliar, con mds precision que por el método de las transversales em-
pleadas por Tycho (fig. 30).

A mediados del siglo x1x el nonius cedi el sitio al microscopio en
los instrumentos de alta precision. Desde entonces, los progresos cons-

no

. (1) " El principio del nonins ya era conocido, antes de Vernier, por Chr, Cla-
vius, de Bamberg ; pero Vernier fué el primero que construvé el nonius y lo co-
loe6 en el brazo mévil o alidada. FEl fundamento se reduce a tomar cierto -

mero de divisiones del circulo o limbo L (fig. 62) sobre

* ; N_ un arco concéntrico N, v dividir este nltimo en un
L ngmero de partes superior en una unidad a las consi-
deradas en L ; el nimero de la divisién del nonius que

Fig. 62. — Nonius coineide con una divisién del limbo L da la fraccién de

divisién en que se encnentra el cero del nonins. En la

figura 62, por ejemplo, ¢® del limbo L estdn divididos en 10 partes en el nonius ;

S€ pueden apreciar, por consiguiente, décimas de grado y, como la sexta divisién

del nomins coincide con la prolongacién de una divisién del limbo L., el cero del
nonius marca 10%,6.



I 38 MEDIDAS ASTRONOMICAS Y APARATOS PARA EFECTUARLAS

tantes de la técnica, debidos a la colaboracion de mecanicos, astrénomos
v fisicos, han producido aparatos de un grado de perfeccién admirable;
los mecdnicos Gambey, Eichens y Gautier en Francia, Ramsden, Cary,
Troughton y Simms y Grubb en Inglaterra, Warner v Swasey en
América, v sobre todo los artifices alemanes como Fraunhofer, Reichen-
bach, Ertel, Pistor v Martins, los Repsold, Zeiss v Toepfer, merecen
ser citados como propulsores de la Astronomia prictica, al lado de los
grandes astronomos de la dltima centuria.

Vamos a describir, de una manera concisa, los principales instru-
nientos de la Astronomia moderna, y en primer lugar los que se emplean
para efectuar medidas absolutas.

La primera condicién, para obtener un buen resultado de las obser-
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Tig. 63. — Disposicién esquemdtica del circulo meridiano de Pistor v Martins

vaciones en general, es que los instrumentos estén solidamente apoyados.
Para ello se suelen colocar sobre pilares de piedra de poca altura, que
descansan, aislados completamente del suelo y de las paredes, sobre fun-
damentos macizos,

El mas importante de los instrumentos que se utilizan para deter-
minaciones absolutas es el circulo meridiano. Consta de un anteojo de
regulares dimensiones y de uno o dos circulos graduados con gran
esmero; el eje que lleva el anteojo v los circulos es horizontal, orientado
en la. direccion este-oeste, ¥ se apoya sobre dos pilares de mamposte-
ria P (fig. 63) o estd sostenide por piezas de hierro especiales, que se
apoyan a su vez sobre los pilares (fig. 65). Al girar el anteojo, describe
un plano vertical que coincide con el meridiano del lugar. Los pilares,
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ademés de los cojinetes para los mufiones del eje, sostienen varios mi-
croscopios (generalmente cuatro) m (fig. 63), con los que se hacen las lec-
turas, generalmente con la aproximacion de una décima de segundo, en
los circulos divididos en 5' 6 2'. Para evitar el desgaste de los mufiones
por efecto de su frecuente rotacion dentro de los cojinetes, y para
que no cambie en consecuencia su forma cilindrica, la mayor parte del
peso del anteojo, eje y circulos, estd sostenido por contrapesos B unidos
al eje por un dispositivo de suspension d. Las lamparas L, lo mas
alejadas posible del anteojo, circulos y microscopios, irradian la luz, a
través de los pilares agujereados v del eje hueco, hacia el interior del
anteojo, y al mismo tiempo, por medio de una disposicién especial, hacia
el limbo graduado. La luz, en el interior del anteojo, puede utilizarse,
segtin sea necesario, bien para iluminar el campo, bien para iluminar los
hilos. El instrumento sirve para determinar el instante en que las es-
trellas pasan por el meridiano y medir su distancia cenital en este mo-
mento. Para obtener mayor exactitud, en estas observaciones no es
suficiente una simple cruz filar en el plano focal del anteojo, sino que
se emplea todo un sistema de hilos (fig. 64).

Observando simultaneamente un péndulo. de tiempo sidéreo, se anota
el instante en que una estrella pasa a través de cada uno de los hilos
verticales, procurando al mismo tiempo que
la estrella recorra el hilo horizontal. Si se re- |“'.| !H“Hmﬁﬂﬂmm""“]H”M('m M -
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ducen después los tiempos observados en los
hilos laterales al hilo medio, que representa y
el eje optico v el plano meridiano, se obtie- [
ne el tiempo del paso de la estrella_por el [
meridiano; la lectura del circulo, comparada
con la que se obtiene cuando el anteojo ocu- gl
pa la posicién vertical u horizontal, da la “ \ J'
altura del astro considerado. Si se conocen ||‘ F| - ‘m
los errores del instrur_neuto. 451 como tam- NI‘f "nl‘|"|||!!|’||||||"||||||I||||||||||"|'|||||||!|i| |“H
bién la altura del polo en el lugar de la ob- Fig. 64
servacion, se deducen inmediatamente la as-

cension recta y la declinacion del astro; reciprocamente se pueden también
fletgnninar la correccion o estado absoluto que hay que aplicar a la hora
indicada por el péndulo y la altura del polo, si se conocen la ascension
recta y la declinacion del astro.

Si el aparato carece de circulos graduados, es decir, si solamente
puede determinarse el momento del paso de la estrella por el meridiano
(ascflqlsién recta), se tiene el anteojo de pasos sencillo, ideado por el
danés Olaus Romer (1689). Al mismo genial astrénomo se debe la
combinacién de este instrumento con un cireulo graduado ; pero el ver-
d_a(?ere circulo meridiano no fué introducido en la ciencia hasta prin-
cipios del siglo x1x, por J. G. Repsold.
Los modelos actuales de circulos meridianos difieren bastante en los
detalles; en general corresponden esencialmente al instrumento descrito
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antes y representado en la figura 63. En el circulo meridiano de Rep-
sold (fig. 65). prescindiendo de otras diferencias que no dejan de tener
su importancia, las partes superiores de los pilares de mamposteria han
sido sustituidas por piezas de hierro, sobre las que se apoyan los tam-
bores portamicroscopios, dispuestos concéntricamente con los circulos
divididoes.

Los pequeiios instrumentos de pasos son con frecuencia transpor-
tables, v entonces estan provistos de un anteojo acodado en angulo recto;
en ellos los rayos que han atravesado el objetivo son desviados, antes

Fig. 65. — Circulo meridiano de Repsold

de legar al ocular, por un prisma de reflexion total; la parte inferior del
anteojo constituye al mismo tiempo una de las mitades del eje horizontal,
y el ocular estd siempre a la misma altura, lo cual facilita mucho las
observaciones. En la figura 66 se representa uno de estos instrumentos
de pasos, transportable y con el anteojo acodado.

Antiguamente, los astrénomos, para observar el instante del paso
de las estrellas por el meridiano, tenian que contar los segundos del
reloj y apreciar por estima las décimas de segundo. Este método, lla-
mado de vista v oido, ha sido reemplazado desde hace bastante tiempo
por el de registro con ayuda de la corriente eléctrica. El mérito de
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haber introducido en la Astronomia de posicion el electrocrondgrafo
o registrador pertenece a los americanos W. C. Bond y Walker, quie-
nes lo utilizaron por primera vez (en 1848) en la determinacion de lon-
oitudes (1). Tal como hoy se emplea no difiere mucho del aparato tele-
grifico inscriptor de Morse. Sobre una cinta de papel estrecha, arras-
trada uniformemente por un aparato de relojeria, un reloj marca un
punto cada segundo, v al mismo tiempo el observador, desde el aparato,
sefiala ofros puntos, que corresponden a los momentos del paso de la
estrella por los hi-
los. En cada uno
de ambos casos se
cierra durante un
breve instante un
cireuito (cada se-
gundo por medio
del reloj, vy a in-
tervalos irregula-
res por el obser-
vador) que com-
prende (fig. 067)
los electroima-
nes M y M'; és-
tos al imanarse
atraen a sus arma-
duras H y H', ter-
minadas en pun-
tas aftladas, las
cuales marcan
puntos en la cinta
de papel P que pa-
sa entre los rodi-
llos 1#7. Alabrirse
el circuito se des-
excita el electro-
imdn correspon-
diente ¥ se des-
prende su arma- Fig. 66. — Anteojo de pasos transportable

dura, la cual pasa

a la posicion de reposo merced a la accién de los muelles helicoidales FE’.
Ein muchos cronégrafos la cinta ha sido sustituida por un cilindro giratorio
de papel,' que ofrece espacio suficiente para las senales de varias horas.
S{mE;];E:;(mflzlideI”rfagEst;ro _preie‘uta I;f.‘hventaja de que I,as ohservae.ciuncs
; gosas v algo mas precisas que en el método de vista v
oido, y de que con facilidad se puede observar un ntimero de hilos
== el

conm ‘B\fheatstunc ¥a lo habia propuesto algunos afos antes. J. G. Repsold habia
struido, en 1828, un aparato registrador no eléctrico.
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mucho mayor; pero su ventaja principal consiste en que las observa-
ciones quedan inscritas sobre la tira registradora. por lo cual pueden
leerse en cualquier momento para comprobar los resultados o para acla-
rar errores. Un inconveniente presenta este método, v es el de aumentar
el trabajo para la reduccién de las senales impresas en las tiras.

Hemos descrito aqui de una manera muy concisa las partes princi-
pales de que se compone el circulo meridiano y las operaciones que con
¢l se efectuian, pero la operacién de determinar de una manera precisa
la posicion de una estrella, tal como se
efectiia en los observatorios, es dificil
y complicada. Toda obra humana es im-
perfecta, y el instrumento mejor cons-
truido presenta errores, unos constan-
tes, a causa de no ser completamente
perfecta su construcciéon. v otros varia-
bles, debidos principalmente a acciones
exteriores y en especial a la tempera-

Fig. 67 tura. Asi, por ejemplo, en el circulo me-
ridiano, el eje optico no es perpendicu-
lar al eje de rotacion, ni este altimo es horizontal ni esta orientado exacta-
mente en el acimut preciso, y aungue esto ocurriese alguna vez, tal estado
de exactitud matematica no podria durar ni veinticuatro horas. Si en las
observaciones se exige una precision de pocas décimas de segundo de
arco, las dificultades aumentan a cada paso. Los efectos de los cambios
de temperatura y de la gravedad sobre el anteojo, circulos y microsco-
pios, los movimientos de los pilares y de los fundamentos, las acciones
del calor y de la densidad v de la humedad del aire sobre el péndulo,
producen cambios constantes, v toda observacion astronomica debe ser
corregida de estos errores instrumentales antes de utilizarla en los caleu-
los como dato exacto.

La descripcién de los métodos que se emplean para corregir las ob-
servaciones, v la de los aparatos que sirven para la determinacion de
tales correcciones, como son el nivel de agua, el horizonte de mercurio
v los colimadores, nos llevaria demasiado lejos; baste indicar que el
calculo de los errores instrumentales suele ser la operacion mas emba-
razosa y molesta de la Astronomia practica.

Otro origen de errores es la llamada ecuacion personal, que consiste
en que el paso de las estrellas a través de los hilos del reticulo es apre-
ciado y registrado de diferente manera por cada observador. Esta
fuente de errores es debida a causas fisiologicas, v desempefia un
papel importante, no solamente en Astronomia, sino en todas las cien-
cias en que se requieren medidas precisas, y por este motivo ha sido
vbjeto de profundos estudios. FEn las observaciones meridianas depende
del brillo de las estrellas, v aun en un mismo observador es algo variable
con el tiempo.

En el registro del paso de las estrellas puede disminuirse conside-

Baleria
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rablemente la ecuacién personal, empleando el micrémetro impersonal
ideado en 1889 por J. Repsold. Es un micrometro ordinario de hilos,
cuyo tornillo lleva una cabeza provista de diez contactos eléctricos dis-
tribuidos de una manera simétrica; su empleo se reduce a bisecar la
estrella observada por medio del hilo movil, sosteniéndose la biseccion
con solo hacer girar continuamente el tornillo micrométrico durante todo
el paso de la estrella por el campo, Por medio de los contactos se trans-
mite entonces al crondgrafo el instante correspondiente a cada, décima
de vuelta.

Otra fuente de errores que debe tenerse en cuenta en la mayor parte
de las observaciones, v en especial en tocdas las determinaciones ce altura,
es la refraccion atmosférica. Al atravesar la atmoésfera un rayo Iu-
minoso, se desvia de su direccion rectilinea segtin las leyes de la refrac-
cién. Solamente en el cenit, en donde el rayo luminoso atraviesa las capas
atmosféricas perpendicularmente, contintia sin refractarse; en todos los
demis casos es desviado de su direccion primitiva, tanto mas cuanto
mayor sea la distancia cenital. La desviacion es aproximadamente pro-
porcional a la tangente de esta distancia, y llega a ser de mas de medio
grado en el horizonte. De la tabla siguiente se deduce cuan sensible
es ya la refraccién hasta para distancias cenitales pequefias:

Distancia cenital Refraccion Distancia cenital Refraccion
et N s A < | 6350 S
S R B 5 70 2 37
<oy PR R A . VR 1 | 75 3 32
AR e ol Gul DATAR So 5 Xh
i NSRRI S 85 9 46
60 . < U S o) GO 34 34

Como la magnitud de la desviacion que sufren los rayos luminosos,
aun para una misma distancia cenital, depende de la densidad de las
capas de aire que atraviesa y ésta cambia con la temperatura y la pre-
sion atmosférica, es necesario leer el termometro y el barémetro siempre
que se efectiien medidas de altura de alguna precision. Cuando la tempera-
tura aumenta y el barometro baja, el aire se va haciendo menos denso,
¥ la refraccion es menor que la media; cuando la temperatura baja y
el barémetro sube, el aire se va haciendo mis denso, mas pesado, y la
refraccién es mayor que la media. Las capas de aire de distinta den-
sidad que, a causa de las diferencias de temperatura, existen en los
locales mas o menos cerrados en donde se efectian las observaciones,
pueden producir, en ciertas circunstancias, efectos de refraccion muy
notables que se llaman refraccion del local. Por esta razén se prefiere
montar los instrumentos al aire libre para las medidas de altura muy
Precisas, como, por ejemplo, para determinar las variaciones de la altu-
ra del pola.

]_5‘.11 el instrumento universal (altacimut) las observaciones se refieren
al sistema de coordenadas horizontales; uno de los ejes principales es
vertical y el otro horizontal. El anteojo f (fig. 68) estd fijo a uno de
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los extremos del eje horizontal, el circulo de altura &, dividido cuida-
dosamente, estd colocado en el medio del mismo eje; un contrapeso g
equilibra el sistema en el otro extremo del eje horizontal /i, que se apova
sobre los cojinetes [ solidamente unidos al otro eje principal vertical o
por medio de la armazén r. El
anteojo v el circulo graduado
se mueven, como en el circulo
meridiano, alrededor del eje
horizontal, el cual puede girar
en los cojinetes, v este eje a
su vez puede girar alrededor
del eje vertical, de manera que
el anteojo puede dirigirse a
cualquier punto del cielo.

Uno de los cojinetes sos-
tiene dos microscopios m colo-
cados a 180° uno de otro, y que
sirven para leer las alturas en
el circulo graduado vertical o
altimétrico (en la figura no se
ve Mas que uno); otros micros-
copios m’ parecidos, sujetos al
eje vertical, sirven para efec-
tuar las lecturas en el circulo
graduado horizontal &'. Con
ayuda de los tornillos 5 v del
nivel de agua tw se colocan los
circulos k" v k v los ejes h v @
correspoendientes en las posicio-
nes horizontal y vertical, respectivamente. Los microscopios m pueden
colocarse en un plano horizontal, y su posicién se comprueba por medio
del nivel @’. Por medio de los tornillos micrométricos n v n se pueden
dar al aparato movimientos lentos en ambas direcciones, lo cual imprime
al anteojo pequefias desviaciones en altura y en acimut, después de haber
sujetado los ejes vertical y horizontal por medio de las pinzas o y o' (1).
Si falta el circulo acimutal £ o si hay solamente, en vez de él, un pequefio
circulo auxiliar, de modo que con el instrumento sélo se pueden determinar
alturas, se le llama circulo wertical; el circulo vertical se reemplaza tam-
bién a su vez por un circulo auxiliar, y entonces se obtiene el anteojo ce-
nital. Fn la figura 69 se representa el anteojo cenital construido por Wan-
schaff.

Este altimo instrumento ha alcanzado modernamente una gran im-

)

TFig. 68. — Instrumento universal de Repsold

(1) Para no complicar 1a figura, se han suprimido los dispositivos que sirven
pata invertir el instrumento y el nivel. Los instrumentos universales van a veces
provistos de un anteojo acodado, o difieren en otros detalles, segiin el constructer,
del tipo representado en la figura 68, '
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portancia, ya que gracias al método de Hm'rebf:)\ - Talcott ha llegado a
ser el instrumento mas adecuado para determinar la altura del polo.
Sirve, entre otras cosas, para determinar las variaciones que stufre la
altura del polo, de las que hablaremos mas adelante al tratar de la To-
tacion de la Tierra. El método citado consiste en apuntar el anteojo
a una estrella que culmine no lejos del cenit, por ejemplo hacia el norte:
después se hace girar todo el instrumento 180°, sin variar la posicion del
anteojo, de manera que una estrella que culmine hacia el sur a la misma
distancia cenital se encuentre en el campo visual del anteojo. Las pe-
quefias diferencias que puede haber entre ambas distancias cenitales se
pueden medir, con gran exactitud, con ayuda de un micrémetro de hilos;
dos niveles de precision unidos fuertemente al anteojo (en la figura,
los colocados a la derecha) sirven para
comprobar la invariabilidad de la inclina-
cion del anteojo durante toda la opera-
cion. Para hacer girar 180% todo el ins-
trumento con rapidez v seguridad, leva
el circulo horizontal dos topes ajustables
que fijan las posiciones del anteojo. Co-
mo que la posicion que ha de adoptar el
observador es muy violenta cuando se ob-
servan estrellas de pequena distancia ce-
nital, ‘el ocular esta provisto de un prisma
de reflexion total que desvia go® los ravos
luminosos.

Frecuentemente se emplean pequefios
instrumentos universales v circulos verti-
cales transportables para determinar co-
ordenadas geogrificas. También se usan
con este fin, y en especial para hacer ob-
servaciones en el mar, instrumentos de
reflexién ligeros, de fdcil transporte v ma-
nejo; estos instrumentos son el sextante
y el circulo de reflexién. Fl primero esta
constituido por un arco graduado que
comprende la sexta parte de una circun-
ferencia (fig. 70), un pequefio anteojo f v
dos espejos s v &, el primero de los cuales
§olaxnente esta estafiado en su mitad |
inferior. El anteojo y el espejo s estan unidos a dos radios del arco
graduado; s puede, por el contrario, girar alrededor del centro del
circulo. A través de la parte no estafiada de s se dirige la visual a una
estrella §' y al mismo tiempo los rayos luminosos de otra estrella S’
2 r.eﬂej'an en ' y en la parte inferior de 5. Si s v 5" son paralelos, el
nonius n 'del radio mévil en que se encuentra el espejo s indicara el cero,
¥ se veran coincidiendo la imagen directa v la reflejada de la misma

i
]
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Fig. 6g
Anteojo cenital de Wanschaff

AstRaNOMiA, 1o
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estrella S. Si se hace girar el espejo s' por medio del radio movil, se
veran por reflexion otras estrellas en la mitad inferior del espejo fijo s,
las cuales coincidiran con la estrella §, hasta que en una posicion deter-
minada del radio mévil, que vendri indicada por el nonius sobre el
circulo graduado, la imagen de una cierta estrella " coincidird con §.
Segtin las leyes de la reflexion, el dngulo formado por S y S en el
centro del instrumento es igual al doble del 4an-
gulo que ha girado el espejo movil. Para evi-
tar el tener que multiplicar por dos el angulo
leido, el arco esta va graduado para los dngu-
los dobles; pueden, por consiguiente, medirse
con este instrumento angulos hasta 120°.

En el circulo de reflexion (Ag. 71) un pris-
ma P de reflexion total ocupa el lugar que
ocupaba el espejo s en el sextante; en vez de
un arco igual a la sexta parte del circulo (o a
la octava parte en el octante), se tiene una cir-
cunferencia completa, lo cual permite emplear
dos nonius n y »' y, por tanto, obtener una
lectura de los dangulos mas precisa, y exenta
ademas del error de excentricidad (1).

Con estos instrumentos de reflexion se miden directamente los angulos,
cualquiera que sea el plano en que se encuentren. Para medir alturas, se
emplea un horizonte de cristal o de mercurio
v se mide, por reflexion de los rayos luminosos
de la estrella en el horizonte artificial, el doble
de la altura. En la figura 72, se representa de
una manera esquematica el procedimiento de ob-
servacion. Se dirige el anteojo f hacia el hori-
zonte artificial £ en donde se reflejan los rayos
luminosos emitidos por la estrella S, la cual
se ve en la direccion S;, y se hace girar el radio
moévil (s'n en la fig. 72, ns'n’ en la fig. 71) man-
teniendo el instrumento en el plano vertical has-
ta que coincidan la imagen S, y la reflejada de S’
en los espejos; el angulo leido en el arco gra- : -
duado dara el doble de la altura, o sea 2 h. C:’rculoF G fevidn

En el grupo de instrumentos que permiten de-
terminar posiciones absolutas puede incluirse el refractor montado ecuato-
rialmente, cuando todas sus partes mecanicas estan trabajadas con esmero,
los circulos horario y de declinacion estin cuidadosamente divididos y las
lecturas se efecttian por medio de microscopios. Pero estos aparatos no per-
miten alcanzar, ni remotamente, una precision parecida a la que se obtiene
con el circulo meridiano, v por esto ya no se construyen ecuatoriales

Fig. 70. — Sextante

(1) Tos errores debidos a la excentricidad provienen de que el centro del
limbo graduado y el eentro de rotacién (centro del circulo del nonius) no coinciden.
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destinados a medidas absolutas, sino que se emplean solamente como
anteojos para el examen de los astros o para mediciones relativas.

Para poder emplear un refractor en la determinacién de posiciones rela-
tivas, se ha de proveer de un micréometro, aparato que sirve, como indica su
nombre, para medir dngulos pequefios, es de-
cir, para determinaciones diferenciales. El de
construccion mas sencilla es el micrémetro de
cireulo o micrémetro de anillo. Consta de un
simple anillo de acero colocado en el plano
focal del objetivo, en el cual se observan, con
el anteojo sin movimiento, los momentos de
entrada y salida de dos objetos, de una estre-
Tla conocida v otra desconocida. De los tiem-
pos obtenidos, v conociendo el didmetro del
anillo, se deducen por medio del cdlenlo las
diferencias entre las ascensiones rectas y las
declinaciones de ambos astros; esta tltima no
pucde ser, naturalmente, mayor que el dia- Fig. 72
metro del anillo. Aun cuando el cielo esté muy
oscuro se distingue el anillo claramente y no hay, por consiguiente, nece-
sidad de iluminarlo como en el caso de emplear el micrometro de hilos. No
es necesario que el anteojo esté colocado paralacticamente y basta que no
se mueva durante el paso del astro. El micrometro de anillo se emplea
con preferencia en los refractores pequefios y para la observacion de ob-
jetos poco luminosos (nebulosas, cometas).

El micrémetro de hilos tiene, en comparacion
con el micrometro de anillo, el inconveniente de
que necesita una iluminacién artificial para ha-
cer visibles los hilos, v el de que el anteojo a
que se aplica ha de estar montado en ecuato-
rial, con movimiento de relojeria. Frente a estos
inconvenientes ofrece ventajas tan notorias, tan-
to en exactitud como en facilidad de las obser-
vaciones y de los calculos, que hoy es el micrd-
metro mas usado. En el plano focal del objetivo
se extienden dos hilos f formando entre si

s 18 angulo recto (fig. 73). Otro hilo b puede mover-

DESPOSiCil(:l:'Ig'esf;uenlﬁticﬂ se juntafnente con el bastidor al cual esta fijo,

del micrémetro Glar por medio del tornillo S; la magnitud del corri-

miento se lee en la escala s y en la cabeza K del

tornillo. Las vueltas del tornillo se reducen ficilmente a angulo, si se
conoce el equivalente de una vuelta en arco.

'En los refractores, €l micrometro de hilos suele ser giratorio y esta
umdt_) a un circulo de posicion, de manera que no solamente puede de-
terminarse la distancia, sino también la direccién en que se encuentran dos
objetos en el campo visual. Si en un anteojo montado paralicticamente
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se coloca el hilo mévil paralelamente a la direccion del movimiento diur-
no, el hilo vertical corresponderd a un circulo de declinacion; entonces,
con el anteojo parado, se obtiene, determinando los tiempos de paso
de dos estrellas por el hilo fijo, la diferencia de ascensiones rectas, y por
medio del tornillo, con el hilo maovil, la diferencia de declinaciones de
ambos objetos. Haciendo girar el circulo de posicion, se puede colocar
el hilo fijo en la direccién de ambas estrellas y entonces por medio del
bilo mévil se mide su distancia. Asi se opera, por ejemplo, cuando se
observan estrellas dobles. El angulo que tiene que girar el circulo de po-
sicién a partir de la posicién norte-sur se llama dngulo de posicion de la
direccién correspondiente ; generalmente se cuenta a partir del norte (0%),
por el este (go°), sur (180°) y oeste (270°). El método de los dngulos de
posicién v distancias es el que da resultados mas exactos y de la ma-
nera mas rapida y sencilla, por lo menos cuando el ante-
ojo sigue el movimiento diurno por medio de un apa-
rato de relojeria; pero sélo puede emplearse cuando se
trata de distancias relativamente pequefas, que no ex-
cedan del diimetro del campo visual. La determina-
cion de diferencias de ascensiones rectas, cuando el
anteojo no se mueve v las estrellas atraviesan uno de
los hilos por efecto del movimiento diurno, no esta su-
jeta a esta restriccion, pero los resultados son algo me-
1nos exactos.

Ll micrémetro de hilos se aplica también a los ins-

| Tig
Divisiones, hilos
méviles y sierra  trumentos meridianos y a los universales, asi como a los

en el campo de b e s 3 =, 2
un microscopio MICIOSCOpios que sirven para efectuar las lecturas en

micrométrico los circulos divididos; en estos tltimos el microscopio
con micrometro ha sustituido al nonius que se empleaba

antiguamente. En los microscopios micrométricos, una placa dentada, colo-
cada a un lado del plano focal (fig. 74) sustituye a la escala s de la figura 73;
la distancia entre dos dientes consecutivos suele ser igual al camino que
recorre el hilo moévil para una vuelta de la cabeza del tornillo; ademds
se suprime el sistema de hilos fijos, y en vez del hilo mdvil se emplea
generalmente un hilo doble, que puede recorrer las divisiones del circulo.
Los micrometros mencionados hasta ahora son todos micréometros
oculares, esto es, colocados en el plano focal del objetivo. También per-
tenecen a este grupo los micrdmetros de doble imagen de Wellmann y
de Airy. No obstante, el principio en que se basa este tiltimo, o sea
¢l de la duplicacién de la imagen por division de una lente, ha alcanzado
su forma mas perfecta en el micrémetro objetivo de doble imagen o
heliometro. La idea primitiva de Olaf Romer, de producir imigenes
dobles por medio de dos objetivos colocados uno al lado de otro v
dotados de movimiento reciproco, fué modificada por J. Dollond, quien
en 1753 empled, en vez de dos objetivos, uno solo pero cortado en dos
mitades. Al arte de Fraunhofer son debidos los mejores heliémetros,
en especial el del gran instrumento de Konigsberg (1826), que no sélo
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supero en mucho a los antiguos instrmnmms.de Dollond, sim.) que ri-
valizo en exactitud con el micrémetro filar. Mientras que este 1ltimo no
permite medir distancias superiores a 12' 6 15/, con el heliometro se
puede alcanzar hasta 1° y més. El principio de la observacion es el
siguiente: primero se coloca la linea de seccionamiento del objetivo en
1a direccién correspondiente al angulo de posicion de los dos astros Sy 5
cuya distancia v direccion hay que medir y se mueven por medio de
un tornillo las dos mitades en que estd dividido el objetivo (fig. 75), las
cuales dan, en una posicion cualquiera, las imagenes S, y S," (mitad I)
v S, y S, (mitad IT); continuando el movimiento, las dos imagenes
llegan a estar tan separadas, que S, coincide con §)". La diferencia entre
ambas posiciones de los semiobjetivos puede leerse en una escala, y
da la distancia entre ambos astros S y S en unidades arbitrarias que,
lo mismo que en el micrometro de hilos, se trans-

T

forman después en unidades de arco. Ademds se ™ .
determina la direccion relativa de los astros (angu- e 4

Io de posicion) leyendo el circulo de posicion. Tan “;»\. ]

facil como parece en teoria determinar con el helio- / Jf*“;"
metro la distancia entre dos astros separados 1° ‘..‘ .\"\*

6 mas, tanto mds dificil es en la prictica. Por esto, % 7,
si bien este instrumento ofrece al astrénomo lo gl
mismo que al mecanico problemas en extremo ten- Fig. 75

tadores, la dificultad de su resolucién ha acaba-
do en el desaliento. Los progresos que en la construccién del helio-
metro se han realizado desde los tiempos de Fraunhofer son debidos a
los Repsold, y s6lo los astrénomos alemanes se han sometido a los caleu-
los embarazosos que estos aparatos requieren. La figura 76 representa
un heliometro de Repsold, construido en 1894 para el observatorio de
Kuffner, en Viena. El objetivo de este instrumento, el mayor y mas
perfecto de los que existen hoy, tiene 21,5 cm de abertura y 3 m de
distancia focal. Los movimientos de las dos mitades del objetivo, el giro
del antenjo en angulo de posicion, las lecturas de las escalas y circulos
graduados, asi como la sujecion y los movimientos lentos del instru-
mento se pueden realizar desde el ocular. El aparato de relojeria que en
la figura.se ve en ¢l suelo y a la derecha de la columna de sostén, mueve
el instrumento en ascension recta. La silla de observacion se puede mover
sobre carriles circulares alrededor de la columna; ademis puede subir
@ bajar de modo que el observador se acomode a la posicién del ocular.

Entre los instrumentos imprescindibles en todo observatorio hemos
mencionado ya los relojes, indicando que los hay de dos clases princi-
pales, los péndulos y los cronémetros.

El péndulo fijo (1), en combinacién con un instrumento meridiano,
——

(1) El péndulo fué inventado en 1641 por Galileo, v ocho afios después fué
berfeccionado por su hijo Vincenzo, quien logré darle nna forma préictica. Pero
" sta que Ht;ygenfi, en 1650, volvié a idearlo independientemente, no entré en el
€rreno de las aplicaciones ordinarias.
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es el medidor principal del tiempo en un eobservatorio. Su drgano esen-
cial es un péndulo cuyo periodo de oscilacién sirve de unidad practica
de tiempo. El rodaje tiene la misién de conservar el péndulo en mo-
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Fig. 76. — Helibmetro de Repsold

vimiento y de contar sus oscilaciones sobre una esfera, por medio de
unas manecillas. Un peso hace girar el rodaje; un ancora unida al
péndulo introduce alternativamente sus dos bocas entre los dientes de la

| |
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rueda de escape y con ello impide que se dispare todo el engranaje. A
cada semioscilacion, casi inmediatamente después que el péndulo ha pa-
sado por la posicion vertical, una de las bocas del dncora deja libre un
diente de la rueda de escape, que al desengranar resbala a lo largo de un
plano inclinado en que termina la boca del dncora, y por su presion da f!.l
péndulo el impulso suficiente para compensar las pérdidas de energia
debidas al rozamiento v a la resistencia del aire. Inmediatamente la otra
boea del dncora penetra entre dos dientes de la rueda de escape e impide
que continte el giro de ésta hasta que el péndulo realice la semioscilacion
siguiente, en la cual se repiten los mismos hechos, avanzando la rueda un
diente a cada oscilacion.

Al aumentar la temperatura ambiente, el péndulo se dilata, lo cual
acarrea un aumento en la duracion de las oscilaciones, de manera que
un reloj con péndulo de acero que a -4 15° C ande exacto, a 4-25° C
atrasara diariamente 5 segundos, v a + 5° C adelantard otro tanto. FEste
inconveniente lo remedio en 1715 G. Graham (a quien se debe el escape
de 4ncora que lleva su nombre y que todavia se usa) por medio del pén-
dulo compensado. Al péndulo de acero le sustituyo Graham la lenteja
por un vaso de vidrio lleno de mercurio; cuando al aumentar la tem-
peratura se dilata la varilla, el centro de gravedad del mercurio, a causa
del mayor coeficiente de dilatacion de éste, sube en el recipiente la can-
tidad necesaria para que la duracion de la oscilacion quede invariable.
Menos perfecta es la compensacion de parrilla, en la cual se suspende
la lenteja mediante un sistema de barras de acero v de cinc o laton, forman-
do un emparrillado, de manera que la mayor dilatacién del cinc suba el
centro de gravedad del péndulo lo mismo que éste desciende por Ta dila-
tacion del acero. En el mismo principio se funda el péndulo de acero-
niquel introducido en 1899 por Riefler; una tuerca colocada en el ex-
tremo inferior de una barra de acero-niquel al 36 %, que posee un
coeficiente de dilatacién once veces menor que el correspondiente al
dcero, sostiene un corto tubo de laton que a su vez sostiene la lenteja
por su centro. l.a dilatacion 18 veces mayor del latén hace que el tubo
corto compense los cambios de longitud de la barra.

La densidad del aire también influye sobre la duracién de las osci-
laciones del péndulo; cuando el barémetro sube 7 mm, el reloj atrasa
diarfamente o°,1. FEsta influencia puede eliminarse encerrando el pén-
dulo en una caja metilica o de cristal herméticamente cerrada, o bien in-
troduciendo una compensacién en forma de un pesito sostenido por cap-
sulas de aneroide en el extremo superior de la barra del péndulo. Fsta
compensacion de la presion atmosférica, asi como el «escape libre», en
cierta manera superior al de Graham, son debidos también a Riefler.

Para producir en un crondgrafo las sefales correspondientes a cada
segundo, sirve una palanquita de contacto puesta en accion por el péndulo
0 por la rueda de escape. Esta disposicion permite determinar con el cro-
nografo el momento en que ocurre un suceso, con una aproximacién de
una centésima, y hasta de una milésima de segundo.
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Ningtn reloj, por perfecto que sea, marca exactamente el tiempo;
no obstante, puede mantenerse casi constante la marcha diaria 0 movimien-
to diario, esto es, el cambio que sufre diariamente la correccién o estado
absoluto que hay que aplicar al tiempo indicado por un buen reloj; en
los mejores péndulos modernos, el movimiento diario es de pocas cen-
tésimas de segundo si estin colgados de una obra de albafileria resis-
tente y resguardados de las variaciones de temperatura y de presion, para
lo cual se les monta preferentemente en subterranecs, sostenidos por
columnas de piedra aisladas.

Mucho menos preciso es el tiempo indicado por los relojes porta-
tiles, los cuales son, en cambio, imprescindibles en ciertas observaciones.
Tin ellos, el peso que pone en movimiento el reloj de péndulo es sustituido
por un muelle; otro muelle muy fino, llamado espiral, y un veolante unido
al mismo sustituyen al péndulo, formando un sistema cuyo periodo de
oscilacién depende de la forma y de la distribucién de la masa del vo-
lante, asi como de la elasticidad de la espiral, que representa aqui un
papel analogo al que desempefa la gravedad en el péndulo. Al aumentar
la temperatura, no solamente se dilata el volante, sino que también dis-
niinuve la elasticidad de la espiral, por cuvo motivo el movimiento diario
de un reloj de bolsillo que no tenga el volante compensado es de 10° en
atraso para un aumento de temperatura de 1° C. El volante compensado
consta de dos radios y de un anillo bimetdlico, abierto en dos puntos
correspondientes a los extremos de un diametro: el borde exterior es de
laton y el interior de acero. Como que el acero se dilata menos que el
laton, al aumentar la temperatura los dos arcos que constituyen el anillo
v que sestienen los pesos reguladores se doblan hacia adentro, produ-
ciendo una aceleracion de la marcha que obra en sentido contrario al
retraso debido a la dilatacion de los radios, a la disminucién de la elas-
ticidad y a la dilatacion de la espiral. Esta elasticidad no varia propor-
cionalmente a la temperatura, de manera que un reloj compensado para
cierta temperatura atrasa I segnndo diario cuando la temperatura va-
ria 10°% tanto si aumenta como si disminuye; para 20° de diferencia de
temperatura el atraso es de 4 segundos, para 30° 9 segundos, etc. Gui-
llaume descubrié las raras propiedades de la aleacién acero-niquel, v en-
contro que para una aleacién con 45 % de niquel la dilatacién no es
p;op,orcmnql a la femperatura, de modo que empleandola en sustitu-
cién del acero en los volantes compensados, elimina practicamente el
término cuadrado de Ja temperatura a que antes nos hemos referido.

Iil escape de dncora de los buenos relojes de bolsillo es parecido al
escape de Graham usado en los relojes de péndulo; el escape de cilindro
10 es bueno, y no se emplea en los relojes de precio. El escape de bascula
es complicado, y por esto s6lo es preferible al de ancora en los cronéme-
tros de cierto tamafio, como los que se utilizan en la navegacién ; en cam-
Iio en los relojes de bolsillo éste es superior a aquél. Para que el movi-
miento diario de un reloj sea el mismo cuando estd en posicién horizontal
que cuando estd colgado, es necesaria una regulacién en extremo com-
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plicada, y aun asi son inevitables dife.rc:ncias de a_Igmms segu}uhns en el mo-
vimiento diario en las diferentes posiciones verticales, especialmente cuan-
do en un reloj de bolsillo el asa esti hacia abajo. Fn la actualidad se
fabrican relojes de bolsillo cuyo movimiento diario, en las posiciones
principales, es constante dentro de algunas décimas de .segnndo v cuya
buena marcha compite con la de los crondémetros de marina.

En lo que precede hemos tratado de los principales instrumentos
astronémicos. Digamos ahora algunas palabras acerca de los locales en
donde estan instalados, acerca de los observatorios.. la primera con-
dicién para efectuar buenas observaciones astrondmicas es la quietud
del emplazamiento; sélo asi se puede responder de la inmovilidad de
los principales instrumentos. Un horizonte enteramente despejado es
condicién menos impgrtante, ya que a causa de las irrggularidades de la
refraccion atmosférica no se obtienen observaciones precisas cuando las
alturas de los astros son inferiores a 5°; por este motivo, ya desde prin-
cipios del siglo pasado dejaron de construirse torres astronomicas de
gran altura, y, por el contrario, los instrumentos principales y especial-
mente el circulo meridiano se colocan en el plan terreno. La oscuridad
es condicion esencial: un observatorio debe estar alejado de todas las lu-
ces artificiales algo intensas (por ejemplo, proyectores, arcos voltaicos).
A esta condicion no responden clertamente las grandes ciudades, y por
esto se construyen bastantes observatorios alejados de las mismas.

Como locales propios para los instrumentos, todo observatorio debe
contar, por lo menos, con una cupula giratoria para un instrumento mon-
tado ecuatorialmente, y con un departamento con una abertura de norte
a sur para el circulo meridiano. Ademads, el reloj principal ha de estar
instalado en un local cuya temperatura sea lo mas invariable posible.
Debe disponerse también de cronémetros, asi como de relojes de pén-
dulo en el local del circulo meridiano y en el del refractor, y de un apa-
rato registrador (crondgrafo) al lado del circulo meridiano. Como ins-
trumentos auxiliares, no deben faltar instrumentos pequeiios para ob-
servaciones ocasionales, especialmente un buscador de cometas, asi como
termometros v barémetros para ¢l caleulo de la refraccion. Si en el
observatorio se han de realizar investigaciones astrofisicas, son nece-
sarios. equipos espectroscopicos, fotémetros y aparatos fotograficos, asi
como laboratorios en los que puedan llevarse a cabo investigaciones fo-
togrdficas y fisicas. Para las cubiertas giratorias se empleaban antigua-
mente techos cilindrocénicos (techos de tambor), pero actualmente se
emplea casi Ginicamente la forma algo mis cara, pero mis ventajosa, de
la -SﬂniQSfera (capula). Las habitaciones destinadas a viviendas de los
observadores estaban antes unidas directamente al observatorio, para
que pudieran emprenderse las observaciones rapidamente a cualquier
ho_ra; estas habitaciones se disponian generalmente al norte de la clipula
principal, reservindose de esta manera la parte sur del cielo, mas im-
portante, para las observaciones. Poco a poco se ha ido prescindiendo
de estas habitaciones unidas al observatorio, por la influencia perju-
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dicial que ejercen sobre las observaciones los locales habitados, es-
pecialmente a causa del calor irrddiado. Actualmente se lleva el aisla-
miento de los locales hasta separar entre si los destinados a las diversas
clases de observaciones, colocando si es posible cada instrumento en un
edificio exprofeso.

En las figuras 77 y 78 se representan las dos grandes instituciones
alemanas: el observatorio astrofisico de Potsdam y el observatorio de
Bergedorf, cerca de Hamburgo. En medio del bosque, en la cumbre
plana y extensa del Telegraphenberg, al sur de la ciudad de Potsdam,
esta emplazado el observatorio astrofisico, que data de 1870 y ocupa
una extension de 18 hectareas. En el centro, sobre el punto mas
elevado (65 metros sobre el nivel del Havel), se encuentra el edificio
principal (fig. 77). Los instrumentos astronomicos instalados en este
edificio son: un refractor de 29,8 em de abertura y 5.4 m de distancia
focal, con objetivo de Schroder y montura de Repsold, en la ctipula
central; un refractor con objetivo de Steinheil, de 30 c¢m de abertura

Fig. 78. — Observatorio de Bergedorf (Hamburgo)

_V‘ 3.6 m de distancia focal, colocado en la cupula oriental. En un edifi-
clo anexo, en el sur, esta instalado un fotohelibgrafo con objetivo
Steinheil de 16 cm de abertura y 4 m de distancia focal y montura
Re;?sold_. con el cual se pueden obtener fotografias del Sol. En una ele-
vacion, a unos 40 m al oeste del edificio principal bajo una ctpula de 6 m
de didmetro a la que estd unida una cimara oscura, hay un refractor
ft}tu_grziﬁco de 32,5 cm de abertura y 3,4 m de distancia focal, con un
bu.S{:ador de 23 cm de abertura v 3,4 m de distancia focal, destinado
principalmente a obtener fotografias para la carta del cielo y que se
usa ademds para trabajos espectrograficos; en el capitulo referente a la
Fotografia celeste volveremos a hablar de este instrumento.

Al sur del edificio principal v a una distancia de go m de su cipula
central se eleva sobre una colina bastante alta la ctpula que cobija el
mayor instrumento de la institucion; la chpula tiene 21 m por 18 de
altura (fig. 59), y el anteojo es doble, con objetivo de 8o y 50 em. Son
Ilfjtablr:s en esta instalacion la forma elegante que los sefiores Repsold su-
pieron dar a un instrumento de tales dimensiones, y la construccién de
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la silla de observacién unida a la ctipula v movida por la electricidad,
obra de la casa C. Hoppe, de Berlin®lo mismo que las partes princi-
pales de la eipula. Por medio del ascensor pueden llegar varias per-

Fig. 70. — Astrografo de Lippert, del observatorio de Bergedorf

sonas, en las posiciones mas diversas del anteojo, hasta Jlos oculares del
instrumento. La parte movil de la gran cipula tiene un peso de
200 000 Kg. La ctipula se mueve por medio de la electricidad v su rota-
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cibn completa se efecttia en cinco minutos ; también se mueve por medio de
la electricidad la abertura de 3,8 m de ancho. El peso del instrumento, en
ntimeros redondos, es de 20 000 Kg; la parte movil pesa 7 000 Kg.

Al sudoeste de la gran cipula se erigié hace poco tiempo un edificio
para un anteojo de torre anexo a un laboratorio de espectroscopia
(cap. IV, parrafo 4, «Fotografia»); el objetivo tiene 60 cm de abertura
v 14,5 m de distancia focal. El capital necesario se formd con donati-
vos particulares y el aparato se destind principalmente a comprobar
experimentalmente ciertas consecuencias de la teoria de la relatividad
de Einstein.

El observatorio de Hamburgo, en Bergedori, no quedd terminado
hasta 1913. Sus instalaciones son modernisimas. Esta erigido en el
Gojenberg, cerca de Bergedorf, a una distancia de unos 20 Km al
sudeste de Hamburgo y a 40 m sobre el nivel del Elba. La fotografia
de la figura 78 fué tomada desde el zeppelin «Hansas ; en ella se ve que
la ‘construccion responde al principio yva mencionado, de colocar cada
instrumento en un edificio especial separado de los demds, En primer
término se distingue el edificio principal, que contiene las salas de tra-
bajo, la biblioteca y los laboratorios, asi como las habitaciones para el
director y para los empleados del observatorio. Ademas se ven, repartidos
por las cercanias, cuatro edificios con ctpulas giratorias, dos para circu-
los meridianos y otro para instrumentos transportables. Bajo las cuatro
ctipulas hay instalados los siguientes instrumentos: un refractor de
Repsold con ebjetivo de Steinheil, de 60 cm de abertura y 9 m de distan-
cia focal, un telescopio de Zeiss de 1 m de abertura y 3 m de distancia
focal, un ecuatorial antigno de Repsold con objetivo de Merz, de 26 cm
de abertura y 2,9 m de distancia focal, v finalmente el astrégrafo de
Lippert. Este instrumento, donacion de E. Lippert, estd montado en
una columna curvada, y su eje de declinacion sostiene nada menos
que cinco anteojos distintos; en un lado hay un anteojo fotogrifico de
34 em, y un anteojo guia de 23 cm de abertura, ambos de 3.4 m de
distancia focal; en el otro lado hay dos anteojos fotogrificos iguales con
chjetivos de 30 cm de abertura v 1,5 m de distancia focal y para éstos
un anteojo guia cuyo objetivo tiene una abertura de 20 cm v 2,7 m de
flistanc.ia focal. La figura 79 es reproducciéon de una fotografia de este
instrumento.

En los pabellones destinados a los circulos meridianos hay un gran
circulo meridiano de Repsold, con objetivo de Steinheil de 19 em de
abertura y 2,3 m de distancia focal, y un instrumento de pasos de Rep-
sold, mas antiguo, con objetivo de Fraunhofer, de 11 cm de abertura
¥ 1.6 m de foco (1).

Wlﬁctores a quienies interese de una manera especial el estudio de los
mstrumentos astronémicos, construceion de ciipulas v demds instalaciones de ob-
Servatorios, encontrarin datos completos en el «Handbuch der astronomischen

trumentenkundes de Ambronn. La historia de los instrumentos astronémicos

ta 1000 la ha tratado detalladamente J. A. Repsold en su obra, ricamente ilus-
trada, «Zur Geschichte der astronomischen Messwerkzengen,
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4. DETERMINACION DE LAS COORDENADAS GEOGRAFICAS DE UN LUGAR

La posicion geografica de un lugar sobre la superficie terrestre (su
longitud y su latitud geogréficas), no se puede determinar, generalmente,
sin la ayuda de observaciones astronomicas; cuando el marino o el via-
jero quieren saber exactamente dénde se encuentran, tienen que consul-
tar el cielo, y todos los datos fidedignos inscritos en las cartas geogra-
ficas se basan siempre en medidas astrondmicas. Fl problema de la
determinacion de un lugar es, segtin esto, un problema que corresponde
a la Astronomia, v por esta razon, y por la gran importancia practica
del tema, expondremos aqui en su forma mas sencilla las relaciones que
sirven para determinar las coordenadas geogrificas de un lugar.

Ya dijimos antes que la longitud y latitud geogréficas corresponden
a las coordenadas astrondmicas cuyo plano fundamental es el ecuador:
la ascension recta v la declinacion. La longitud se cuenta a partir de un
primer meridiano, o meridiano inicial arbitrario., La latitud geogrifica
de un lugar es igual a la declinacion de su cenit, e igual también a la
altura del polo sobre el horizonte local.

La declinacién del cenit no puede medirse directamente, por mno
coincidir casi nunca dicho punto con ninguna estrella; pero si se co-
noce la declinaciéon de una estrella y se mide su distancia cenital cuando
pase por el meridiano, se deducira inmediatamente la declinacion del
cenit, esto es, la altura del polo, sumando la distancia cenital y la de-
clinacion si la estrella esta al sur del cenit, o restandolas si la estrella pasa
por el norte. Si la distancia cenital de la estrella (o la altura de la mis-
ma) no ha sido medida en el meridiano, se obtendra la altura del polo
resolviendo el tridngulo esférico polo-cenit-astro. Si no se conoce la
declinacion de ninguna estrella, se determina la altura de una estrella
circumpolar cualquiera, en sus culminaciones superior e inferior: la
media de ambas alturas es la altura del polo sobre el horizonte del lugar
considerado. El método mas rapido y seguro para determinar la altura
del polo es el de Horrebow-Talcott con ayuda del anteojo ceni-
tal. Para ello hay que observar dos estrellas de declinacion cono-
cida y que culminen a una distancia cenital casi igual, una al norte y la
otra al sur del cenit, La altura del polo es igual entonces a la media de
ambas declinaciones, corregida de la pequefia diferencia de sus dis-
tancias cenitales meridianas.

Es preciso distinguir la latitud geogrifica de la latitud geocénirica;
esta ultima (fig. 80) es igual al angulo ¢’ que forma con el ecuador la
recta que va del centro de la Tierra M al lugar considerado [, mientras
que la latitud geogrifica es igual al angulo » formado por la recta EF,
vertical del lugar, con el ecuador. Si la Tierra fuese una esfera, la sec-
cién meridiana de la misma seria una circunferencia, F coincidiria con M,
y la latitud geografica seria, por consiguiente, igual a la latitud geo-
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céntrica, A causa del achatamiento polar, » ¥ < son diferentes, l.a
latitud geografica es siempre mayor que la latitud geocéntrica, y la di-
ferencia maxima, que corresponde a los 45° de latitud, es de 11',8. Por
medio de observaciones astronémicas sélo puede determinarse la latitud
geografica.

Mias dificil que la determinacién de la latitud de un lugar es la de-
terminacion de su longitud. Ya la definicion de la longitud geografica
10 es tan inequivoca como la de la latitud; el ecuador, al que se refiere
esta filtima, es tmico, mientras que de los meri-
dianos terrestres, que cortan al ecuador perpen-
dicularmente, puede servir uno cualquiera como
meridiano inicial para la cuenta de las longitu-
des. Tanto es asi, que hasta hace poco cada una
de las naciones civilizadas contaba las longitu- ¢
des segiin un meridiano diferente: Inglaterra a ar - z g
partir del meridiano que pasa por Greenwich, Fig. %

Francia del que pasa por Paris, Norteamérica

del que pasa por Washington, Alemania del que pasa por la isla de
Hierro o por Berlin; Espafna de los de Madrid y San Fernando. Actual-
mente, el uso del meridiano de Greenwich como meridiano inicial se ha
generalizado. A partir del primer meridiano, las longitudes se cuentan
hacia el oeste y hacia el este de 0 a 180°; por ejemplo, Berlin esta a
13" 24" al este de Greenwich, Paris a 2° 20’ también al este y Washing-
ton a 77° 3" al oeste. Como el periodo de rotacion de la Tierra es exacta-
mente de 24 horas de tiempo sidéreo, en el transcurso de este tiempa el
plano de cada meridiano terrestre ira pasando sucesivamente por todos
los puntos de la esfera celeste, y cada meridiano celeste (circulo de de-
clinacion) coincidira sucesivamente con todos los meridianos terrestres
hasta volver al primero. Segin esto, las diferencias de longitud entre
los meridianos terrestres, v por consiguiente las longitudes geogrificas,
se pueden expresar en tiempo, como se hace con la ascension recta y el
angulo horario; entonces la diferencia de longitud entre dos lugares es
igual a la diferencia de los tiempos locales correspondientes o también
al tiempo que transcurre entre los pasos de una estrella por los meri-
dianos respectivos. Es evidente que en los lugares situados mds hacia el
este pasardn por el meridiano los astros mas pronto, y en los que estin
situados mds hacia el oeste pasaran mas tarde; la diferencia entre las
lioras del paso es la diferencia de longitud expresada en tiempo. Asi,
por ejemplo, si en un instante dado son en Greenwich las 3" o™, en ese
Instante pasarin por el meridiano de Berlin las estrellas cuya ascension
recta sea 3" 54™ v por el de Paris aquellas cuya ascensién recta sea 3" g™,
¥ en cambio por el meridiano de Washington, que estd a 77° (5" 8m)
al oeste 6 283° = 1&" 52™ al este, pasaran las estrellas cuya ascension
recta sea 21" 52", de modo que en Berlin el tiempo sidéreo sera en igual
stante 3" s4™ en Paris 3" 9" y en Washington 21" 527,

De esto se deduce que, al menos tedricamente, es muy facil deter- Wi

B
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minar la diferencia de longitud de dos Ingares: bastard observar un
fenémeno que ocurra para ambos en el mismo instante absoluto, y
la diferencia de los dos tiempos locales observados en los lugares corres-
pondientes dard la diferencia de longitud. Pero en la realidad la deter-
minacién no es tan facil; primeramente, porque hay que conocer exac-
amente el tiempo local, o sea la correccion que debe aplicarse al tiempo
indicado por el reloj, correccion que es conocida en los observatorios,
pero que en viaje no siempre se llega a conocer con suficiente exactitud.
Ademds ocurren pocos fenomenos en el cielo que tengan lugar exac-
tamente en el mismo instante para todos los lugares de la Tierra, ¥
esos pocos no pueden observarse con suficiente exactitud (ocultaciones
de los satélites de Jupiter, eclipses totales de Luna), o bien aparecen
inesperadamente, por cuyo motivo no se esta preparado para observar-
los (aerolitos, bélidos). Cuando se trata de lugares relativamente cer-
canos (hasta unos 100 Km) pueden emplearse sefiales luminosas, v antes
de inventarse la telegrafia eléctrica se utilizo con frecuencia este método ;
se comprende facilmente que su aplicacion es limitada, v si se quiere
unir lugares muy separados resulta engorroso a causa de las estaciones
intermedias que son necesarias. Entre los fendmenos astrondmicos, se
utilizan en primer término los relacionados con el movimiento de la
Luna, que es muy rapido. El movimiento propio de la Luna sabre la
esfera celeste es de unos 13° en 24 horas, de modo que a un minuto de
tiempo corresponde medio minuto de arco, aproximadamente; si se de-
termina su posicion con una aproximacion de 10”, se obtiene el tiempo
con error menor de I8% Para efectuar estas observaciones puede dis-
ponerse de un anteojo meridiano o instrumento universal, y entonces
se determina la ascension recta o el acimut de la Luna; si se dispone
solamente de un sencillo anteojo sin circulos graduados, se determina
el momento en que una estrella es ocultada por nuestro satélite, obser-
vacion que puede realizarse con gran exactitud. Finalmente, si se dis-
pone de un sextante o de un circulo de reflexion se determina la dis-
tancia angular de la Luna al Sol o a una estrella. FEn el mar solamente
puede utilizarse este tltimo método, pero exige calculos largos que re-
Guieren bastante tiempo. -

De cdleulo mas sencillo es el método, muy empleado antiguamente,
del transporte de cronémetros. Para ello se lleva de una estacién a otra
un cronbémetro, y mejor varios, cuyo movimiento diario sea conocido,
¥ se comparan con el tiempo sidéreo o con el tiempo medio en ambos

lugares; la diferencia entre los estados ahsolutos de cada cronémetro

corregida del movimiento que haya tenido durante el viaje, sera igual a

la diferencia de longitud que se busca. Asi, por ejemplo, si el estado

de un cronémetro en Washington es - 35° v su movimiento diario - 35,0,

esto es, que atrasa 3° por dia, y en Greenwich, después de 135 dias, el

estado es - 5" 9™ 23 tendremos que el estado con relacién a Washing-
ton, después de 15 dias, serd + 1™ 20°; la diferencia de longitud entre
& ambos lugares es 5" 9™ 255 — 1™ 20 = 5" 8 5% La dificultad al aplicar
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este método radica en el desconocimiento del verdadero movimiento de
los cronémetros, que durante su transporte esti sujeto a sufrir varia-
ciones.

Hasta la mitad del siglo pasado, los métodos descritos eran los tni-
cos aplicables a la determinacién de la diferencia de longitudes entre
lugares muy alejados unos de otros. Pero alli donde llega el telégrafo,
se utiliza éste para la determinacién mas exacta de la longitud. La com-
paracién de relojes, al aplicar este método, se realiza de la manera si-
guiente: el observador de la estacion 4 da por medio del manipulador
de su crondgrafo una serie de sefiales que se inscriben al mismo tiempo
en el aparato registrador de la estacion B, a cuya estacion estd unida
telegraficamente la estacion . Desde la estacion B se dan también una
serie de sefiales que se registran igualmente en ambos cronografos. La
diferencia de los tiempos locales en que han sido recibidas las sefiales
en ambas estaciones, previamente corregidas de estado y movimiento de
los relojes respectivos, dan inmediatamente la diferencia de longitud
deseada. Si la velocidad de propagacion de la corriente eléctrica fuese
infinitamente grande, los tiempos de las sefiales en A4 v en B deberian
dar exactamente la diferencia de longitud. En realidad, esta velocidad
de propagacion, aunque muy grande, no es infinita, y por este motivo
las senales emitidas en 4 son registradas en B y las emitidas en B re-
gistradas en A, después de un cierto tiempo (tiempo de propagacion)
que emplea la corriente eléctrica en llegar de una estacion a otra. Las
discrepancias entre las diferencias de longitud obtenidas de las sefales
de las dos estaciones equivalen al doble del tiempo de propagacion.
Fste tiempo no depende sélo de la velocidad de propagacién de la co-
rriente eléctrica, sino también, y en grado mucho mayor, de la inercia
de los aparatos registradores. Por esta causa es necesario que se em-
pleen corrientes de igual intensidad y aparatos de igual sensibilidad en
ambas estaciones, ya que solamente en este caso puede eliminarse del
resultado la citada causa de error.

Las primeras determinaciones de longitudes por medio del telégrafo
fueron realizadas en 1845 para la Comision hidrogrifica de los Estados
Unidos (U. 8. Coast Survey) por Walker y W. C. Bond. Desde enton-
ces el método ha ido perfecciondndose en todos su detalles y ha pres-
tado grandes servicios en la determinacién de las longitudes geograficas,
¥ especialmente en el estudio de la forma verdadera de la Tierra.

Empleando el telégrafo, se pueden determinar hoy diferencias de
longitud con un error menor que 0°,01. A este tiempo corresponde en el
e‘cuador un arco de 4,5 m. y en las latitudes medias, donde la distancia
lineal entre dos meridianos queda reducida a los dos tercios, el arco es
de' 3 m. A resultados mucho menos exactos conduce el empleo de los
metodos antes mencionados, de las distancias lunares, ocultaciones de
"-‘?'tfenas ¥y transporte de cronémetros. Con los medios sencillos de que
dispone el marino, Ia longitud raras veces se determina con error menor
de 10 a 157, al cual corresponde en el ecuador una distancia de 5 a 7 Km

AstroNoMia, 11
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v en el paralelo 50°% 3 6 4 Km. Es evidente lo peligroso de esta insegu-
ridad, y se comprende que el gobierno inglés, ya en el siglo xvii1, cuan-
do los métodos para la determinacion de longitudes eran todavia muy
rudimentarios y el movimiento de la Luna no era tan conocido como
en la actualidad, ofreciera premios de 10000° a 20000 libras ester-
linas para los mejores métodos que permitiesen determinar la longi-
tud en el mar. Estos premios fueron otorgados al constructor de cro-
nometros Harrison, al astrénomo Tobias Mayer y al matematico Euler.

Desde entonces han sido muy perfeccionados los cronometros, pero
su importancia tiende a decaer desde la aparicion de la telegrafia sin
hilos: En el otofio de 1913, un Congreso internacional reunido en Paris
tom6 el acuerdo de que cierto ntmero de grandes estaciones radio-
telegraficas distribuidas de una manera conveniente sobre la Tierra die-
sen diariamente la hora de Greenwich con un error menor de 14 de
segundo. Se tiene ademas el proposito de aumentar el nimero de esta-
ciones hasta que en cada punto de la Tierra pueda recibirse, por lo
menos, una senal horaria de dia vy otra de noche. En los itinerarios de
las grandes lineas maritimas el plan va se ha realizado, de manera que
dos veces al dia se emiten sefiales horarias desde la torre Eiffel, Nauen
y varias estaciones americanas y japonesas; las sefales horarias de
Nauen y Paris llevan un error menor de o1 en promedio y son com-
probadas continuamente por varios observatorios, entre ellos la Hambur-
ger Seewarte y el Instituto Geodésico de Potsdam. A borde, o en la
estacion receptora, las senales horarias pueden utilizarse para comparar
los cronometros, v ¢i se ha determinado el tiemipo local por medio de
observaciones astronomicas, las sefiales horarias permiten comparar este
tiemipo con el de Greenwich y deducir de esta comparacion la diferencia
de longitud. Para determinaciones de longitud mas precisas todavia,
en las estaciones receptoras modernas se emplea la inscripcion automa-
tica de las ondas en cronografos adecuados, v el grado de exactitud va
no depende mas que de la precision en las determinaciones del tiempo.

La wariacion del tiempo local con la longitud ha ejercido gran in-
fluéncia sobre la manera de contar el tiempo civil. Hasta fines del siglo
pasado, se contaba: exclusivamente por el tiempo local. A medida que
fué aumentando el trafico entre los diferentes paises, fueron aumentando
también las molestias causadas por el cambio de horas al pasar de unos
puntos a otros. FEl medio radical para suprimir estas molestias era
el establecimiento de un tiempo universal, esto es, la regulacion de todos
los relojes de la Tierra con el tiempo local de un meridiano cualquiera
previamente escogido. En la conferencia internacional de Geodesia ce-
lebrada en Roma en 1883, se discuti6é oficialmente el problema y se tomo
el acuerdo de celebrar en 1884 una conferencia diplomatica en Washing-
ton, que debia adoptar una resolucién y al mismo tiempo elegir el me-
ridiano universal. Pronto se vi6 que la institucién de un tiempo tinico
universal entrafiaba serias dificultades para todos los paises que estu-
viesen muy apartados, va hacia el este ya hacia el oeste, del meridiano
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elegido. Estamos tan habituadoes, por ejerrfplo. a asociar la ic!ca de me-
diodia y media noche con las 12" del reloj, que se encontraria no poca
resistencia a aceptar, por ejemplo, que a las 12" saliese o se pusiese el Sol.
Debido a esto y también por la imposibilidad de llegar a un acuerdo
sobre el meridiano de origen a causa de los celos nacionales, se dejo
a un lado la adopcion del tiempo universal, estableciéndose el sistema del
tiempo por husos o sonas.

Fn este sistema, no es un solo meridiano el que regula el tiempo
para toda la Tierra, sino que se introducen 24 nwrid?anos. c:tlda uno
de ellos separado del siguiente 15° = 1" en longitud. Cada pais puede
escoger umno o varios de estos 24 meridianos y de acuerdo con ellos
regular sus relojes. Para Espafia, por ejemplo, basta un solo meri-
diano ; en cambio para los Estados Unidos, cuya extensién comprende mas
de 60° de longitud, no se necesitan menos de cinco meridianos. Como
meridiano inicial se ha elegido el de Greenwich, y el tiempo de este
meridiano, llamado también tiempo de la Europa Occidental, ha sustituido
al tiempo local en la Gran Bretafia, Irlanda, Bélgica, Francia, Espafia
y Portugal. El meridiano que estd a 1" al este de Greenwich y que
pasa cerca de Stargard, en Pomerania, es el meridiano inicial o cero
de la Europa Central, y su hora ha sustituido a la local en Alemania,
Luxemburgo, Austria, Hungria, Dinamarca, Suecia, Noruega, Suiza,
Ttalia y Servia. Cuentan su tiempo por el tiempo de la Europa Orien-
tal (2" antes del tiempo de Greenwich) Bulgaria, Rumania, Tur-
quia y Egipto. Los estados europeos que no han aceptado esta con-
vencién son Holanda (1), Grecia y Rusia; pero en estos estados el ho-
rario de los ferrocarriles se regula por el tiempo de las capitales res-
pectivas.

Con la institucion de los husos horarios se satisfacen las necesidades
de la prictica mejor que con un tiempo universal. La misma hora sirve
para grandes extensiones, y al pasar de un huso al inmediato el cam-
bio es de una hora exacta; los inconvenientes de la hora local, aunque
no han desaparecido completamente, han quedado muy reducidos.

Hemos visto anteriormente que en un lugar cuya longitud sea de 15°
al este de Greenwich, los relojes adelantan una hora con respecto a los
de la Europa Occidental, v que esta diferencia aumenta una hora por
cada 13° de longitud. Si la diferencia de longitud es de 180° la dife-
rencia de tiempo serd de 12"; y si es de 360° serd de 24", 6. lo que
€s lo mismo, al volver al punto de partida se habré ganado un dia entero.
Lo contrario ocurre cuando, saliendo de Greenwich hacia el oeste. se
regresa al punto de partida. La primera vez que se di6 la vuelta al
mundo, por los compafieros de Magallanes, en 1520, se noté este fe-
nomeno debido a la rotacién de la Tierra, y por los relatos de uno
de aquéllos sabemos la confusién que se apoderé de los tripulantes cuan-

(1) Las Paises Bajos se servian antes del tiempo de Greenwich, pero desde
€l 1.9 de mayo de 1909 han cambiado su tiempo, contindolo desde esta fecha con
arreglo al meridiano de Amsterdam,
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do notaron, al regresar a Espafia después del viaje, que habian perdido
un dia completo.

Para salvar esta dificultad se ha acordado considerar el meridiano
de 180° respecto al de Greenwich como linea de cambio de fecha. Cuan-
do un buque pasa a traves de este meridiano de este a oeste deja de
contar un dia, y si lo atraviesa en sentido contrario, el dia correspon-
diente se cuenta dos veces. Debe distinguirse esta linea-limite, de la
de cambio efectivo de fecha; la diferencia entre ellas es debido a que
en la parte oriental de Siberia hasta el estrecho de Bering se cuenta con
arreglo a la fecha asiatica, que abarca por consiguiente hasta mas alla
del meridiano 180° Por el contrario, en las islas Aleutinas cuentan con
arreglo a la fecha americana, y finalmente las islas Fidji v algunos otros
grupos de islas del Mar del Sur emplean la fecha de Australia, aunque
en parte estan al este del meridiano de 180°,

|




CAPITULO IIT

Medida de distancias en el espacio

1. DE LA PARALAJE EN GENERAL

La determinacién de las distancias que nos separan de los demds
cuerpos celestes es un problema de mds dificil solucién que el de la
determinacién de sus posiciones aparentes en la esfera celeste. Estas
ultimas dependen solamente de las direcciones en que aparecen los astros
al observador, de manera que dos astros que estin en la misma direc-
cion tienen la misma posicién aparente. A pesar de las enormes dife-
rencias que median entre las distancias que nos separan de los cuerpos
celestes, no es posible decidir a simple vista cual de ellos es el mas
cercano ni cudl el més lejano, y mucho menos deter-
minar la distancia absoluta de ninguno de ellos.

Estas distancias sélo pueden deducirse de la para-
laje (1). La paralaje de un objeto puede definirse, en
general, como el angulo formado por las dos visuales
dirigidas al objeto cuando se le observa desde dos pun-
tos distintos. Cuanto mds alejado estd el objeto, tanto
menor es su paralaje. En la figura 81 se ve, de una
manera sencilla, como la paralaje depende de la dis-
tancm Un observador situado en 4 no puede deter- Fig. 81
minar, por la simple observacién, cual de los dos puntos
luminosos O o P, es el mas cercano o el mas lejano. Pero si el observador
Pasa de 4 a B, variardn las direcciones de las visuales dirigidas a los
dqs puntos luminosos, efectudndose la variacién en sentido contrario al
del movimiento del observador. La visual dirigida a O sufriri una
d_‘?SVJa'cién mayor que la dirigida a P; al encontrarse el observador en 4
a-pam(.:eré, O a la derecha de P y cuando el observador esté en B vera a O
a la izquierda de P. Entonces se puede decir con seguridad que el
punto O, que se ha desviado mas, esta mas cerca que P.

(1) De Tgpulhdasey, cambiar, desviar.
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Astronomicamente se determina la direccidon en que se ve un astro
por su posicion en la esfera celeste, o sea por su ascension recta y su
declinacién. A causa de la paralaje, estas coordenadas no son las mismas
en los diferentes observatorios, Cuando, por ejemplo, la Luna pasa

por el meridiano en el Cabo de Buena Hsperanza, su declinacion podra

ser de un grado o mas hacia el norte que al pasar, casi al mismo tiempo,
por el meridiano de Greenwich. La determinacién de la paralaje o dis-
tancia que nos separa de la Luna fué la razoén principal para que el
gobierno britanico erigiese un observatorio en el Cabo de Buena FEs-
peranza; el éxito ha sido tan completo, que las mejores determinaciones
de la paralaje del satélite vecino se han obtenido comparando las de-
clinaciones de la Luna observadas en Greenwich y en el Cabo.

La determinaciéon de la distancia de los astros por medio de la pa-
ralaje se basa en la resolucion de un triangulo. En la figura 82, la cir-
cunferencia representa la Tierra, v se supone un observador en A; éste

il 8

Fig. 82 Fig. 83

vera el cuerpo M (Luna) proyectado en la direccion 4M sobre la esfera.
Otro observador situado en A" vera al cuerpo M, al mismo tiempo, en
la direccién A'M. Si se conocen todos los angulos del cuadrilate-
ro ACA'M y el radio CA de la Tierra, se obtendran las distancias del
cuerpo M a los tres puntos A, 4" v € por medio de un sencillo cileulo
trigonométrico.

La expresién «paralajes se suele emplear en sentido mas limitado
del que acabamos de mencionar. El astrénomo entiende, en general, por
paralaje el angulo formado en el astro por las visuales dirigidas al
tnismo desde ¢l centro de la Tierra y por un observador colocado en la
superficie. Asi (fig. 83) el angulo PM’'C serd la paralaje del astro M’
siendo el lugar de la observacion P. Si el astro estuviese en M, esto es,
en la prolongacion de CP, la paralaje seria nula, y en este caso el astro
estarfa en el cenit geocéntrico del lugar de la observacién. Si, por el
contrario, el astro estd en el horizonte, en M”, la visual PM"” es tangente
a la superficie de la Tierra, y entonces la paralaje es CM"P y se llama
paralaje horizontal, que es la paralaje maxima. La paralaje horizontal
es, por lo tanto, igual al dngulo segun el cual se ve desde el astro el
radio de la Tierra. Al decir que la paralaje horizontal de la Luna es de 57
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v la del Sol 8”.8 queremos decir que el radio terrestre, visto desde la
Luna o desde el Sol. aparece bajo estos dngulos.

Como ya sabemos, la Tierra no es una esfera, sino apmximadame_nte
un elipsoide de revolucion, cuyos semiejes son de. longitud aigﬂ_ dife-
rente: ‘el semieje mayor es el semididmetro ecuatorial, y el semieje me-
nor el semididmetro polar. Como norma para la paralaje se ha tomado
por los astrénomos el semididmetro ecuatorial, y el angulo segin el
cual se ve desde un astro este semidiametro recibe el nombre de paralaje
horizontal ecuatorial del astro,

Para determinar de una manera directa la distancia que nos separa
de 1a Luna o de otro cuerpo celeste, se sustituye la recta AC (fig. 82)
por la que une los puntos A v A'; conocidas la longitud y la direccion
de esta base v la paralaje, se podrd calcular inmediatamente la distancia.
Si no se conoace la longitud absoluta de la base A4, se puede determinar
la relacién entre la distancia al objeto y la base. y la determinacion de
la distancia absoluta se puede demorar hasta que pueda medirse la base
con exactitud.

No es siempre necesaria la colaboracion de dos observadores dis-
tantes sobre la superficie de la Tierra, para determinar una paralaje.
Basta examinar la figura 81 para comprender que si un observador
pudiese moverse a lo largo de una base 4B y determinar los cambios de
posicion de un objeto O, podria deducir la distancia de éste. En reali-
dad, todo observador es arrastrado por el movimiento de la Tierra. Cada
afio da una vuelta alrededor del Sol y cada dia alrededor del eje de la
Tierra, a causa de la revolucion anua y de la rotacion diurna de la misma.
Ya dijimos antes que a consecuencia del primero de dichos movimien-
tos, todos los planetas parecen describir una serie de epiciclos. Este
movimiento aparente es un efecto de la paralaje, y con su ayuda pue-
den determinarse con la mayor exactitud las relaciones entre las dis-
tancias en el sistema solar. La base empleada aqui es el didametro de
la orbita terrestre; pero esta base no la podemos medir directamente,
Y para encontrarla debemos conocer primero la distancia de la Tierra
al Sol, la cual a su vez puede medirse tomando como base el didmetro de
la Tierra. La distancia que nos separa de la Luna no puede determi-
narse por medio del movimiento anuo de la Tierra, porque la Luna
acompafia a nuestro planeta en su movimiento. :

A consecuencia del movimiento diurno del observador alrededor del
eje terrestre, el movimiento aparente de un planeta en la esfera celeste
10 es completamente uniforme; si el observador se encuentra hacia el
este, el planeta aparece algo desviado hacia el oeste, y viceversa. A
Primera vista, parece que observando estas pequefias discrepancias en el
mﬂ"fmiento de los planetas deberiamos tener un medio para determinar
la distancia que nos separa de ellos, conociendo la base o sea el dia-
metro terrestre (1); pero la Tierra es tan pequefia en comparacién con

(1) Este método para determinar las paralajes fué propuesto por Regiomontano.
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las distancias planetarias, que la paralaje diurna correspondiente es casi
inapreciable, hecha excepcién de unos cuantos planetas muy cercanos a
la Tierra, especialmente Eros, y aun tratindose de éstos las desviacio-
nes son muy pequefias.

Es muy dificil, y a veces imposible, determinar las posiciones abso- .
lutas de los cuerpos celestes con la precision suficiente para obtener un
valor algo aceptable de la paralaje (paralaje absoluta). Por esto se
prefiere hallar la paralaje relativa, esto es, la diferencia entre las para-
lajes de dos cuerpos celestes que estén situados casi en la misma di-
reccion. Asi se compara micrométricamente Marte o uno de los pequefios
planetas con estrellas fijas vecinas, y también asi se han comparado las
paralajes de las estrellas mismas. El ejemplo mas notable y més cono-
cido de paralaje relativa es el que ofrecen los pasos de Mercurio y espe-
cialmente de Venus por delante del disco selar. La posicion absoluta
de Venus cuando estd mas cerca de la Tierra no puede hallarse con pre-
cision suficiente porque el planeta se presenta entonces en forma de hoz;
pero si Venus pasa exactamente entre la Tierra y el Sol de manera que
se proyecte sobre el disco de este filtimo, la distancia aparente del pla-
neta al borde del Sol puede determinarse con gran exactitud. A causa
de la paralaje, esta distancia no sera la misma, en un instante deter-
minado, para distintos lugares de la Tierra, y los observadores veran a
Venus proyectado sobre puntos diferentes del disco solar. Las diferen-
cias observadas son debidas a la diferencia de paralajes de ambos astros:
la visual dirigida a Venus, que es el més cercano, se desvia més que la
que se dirige al Sol, lo mismo que ocurre en la figura 81.

Como que estas observaciones dan solamente la diferencia entre las
paralajes del Sol y de Venus, queda aan por resolver el problema de
deducir la paralaje del Sol; pero este problema, de hecho, queda también
resuelto. Hemos visto que las relaciones entre las distancias de los di-
ferentes planetas al Sol se obtienen con gran exactitud de la tercera ley de
Kepler, y ademas las paralajes son inversamente proporcionales a las
distancias. Asi, por ejemplo, en el paso.de Venus de 1874 el Sol estaba
cuatro veces mas alejado de nosotros que Venus; la paralaje de Venus
era, por consiguiente, cuatro veces mayor que la del Sol, y la diferencia
entre ambas, o paralaje relativa, era tres veces mayor que la del Sol. Segiin
esto, tenemos que dividir por tres la paralaje relatwa obtenida por la
observacion para obtener la paralaje solar.

Las distancias que nos separan de las estrellas fijas son, como ya
veremos, tan extraordinariamente grandes, que el semidiametro de la
Tierra en comparacion con aquéllas es pequefiisimo. Por esta razén, en la
determinacion de las distancias que nos separan de las estrellas fijas, solo
puede tenerse en cuenta la llamada paralaje anua, o sea la debida al movi-
miento de la Tierra alrededor del Sol. ILa base, en la determinacion de
esta paralaje, no es ya el didmetro terrestre sino el semieje de nuestra
orbita, y la paralaje anua de una estrella es el angulo bajo el cual se ve
desde la estrella el semieje de dicha 6rbita. A causa de la paralaje anua las
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estrellas parecen describir en el transcurso de un afio pequefias elipses
en sentido contrario al de la revolucién de la Tierra. Para una estrella
que esté exactamente en el polo de la ecliptica, esta elipse paraléc?ica
sera casi circular, ya. que la orbita descrita por la Tierra es poco dife-
rente de una circunferencia: en cambio, para las estrellas situadas en
la ecliptica la elipse se transforma en una linea recta. El semieje mayor
de la elipse paraldctica es la paralaje de la estrella, y midiendo el primero
se obtiene la segunda.

De lo que precede se deduce que la determinacion de las distancias en
el espacio celeste exige la resolucion de dos problemas. Uno de ellos, es
el de hallar la distancia de la Tierra al Sol, que se deduce directamente
de la paralaje solar o dangulo bajo el cual se ve desde el Sol el radio ecua-
torial de nuestro globo; esta base, radio de la orbita terrestre, constituye
la unidad de medida en las distancias celestes. El otro problema consiste
en la determinacion de las distancias de planetas y estrellas expresadas en
miltiplos de esta unidad ; su resolucidn nos da las relaciones de magnitud
del Universo hasta alli donde pueden proiundizar nuestros instrumentos
de medida.

La determinacion de la distancia que nos separa del Sol es, por
lo tanto, uno de los puntos capitales de la Astronomia, pero también uno
de los mas dificiles, en cuya resolucion han trabajado los astréonomos de
todos los tiempos.

2. Distancia pE LA TIERRA AL SoL

Ya hemos visto que Aristarco traté de determinar la distancia del
Sol midiendo el angulo formado por éste y por la Luna cuando nues-
tro satélite estaba iluminado exactamente por mitad, De estas medidas
dedujo el astronomo griego que el Sol estaba a una distancia 20 veces
mayor que la que nos separa de la Luna, resultado cuyo error se explica
perfectamente por la falta de precision del método empleado. Para deter-
minar la paralaje del Sol, Hiparco, y después Tolomeo, idearon un
método que se funda en que la suma de las paralajes del Sol y de la Luna
es igual a la suma de los semididmetros aparentes de la sombra arrojada
por la Tierra (a la distancia de la Luna) y del Sol. El semididmetro de la
sombra arrojada por la Tierra, segin resultaba de las observaciones de
eclipses de Luna, era de 40 ; el semididmetro aparente del Sol se admitié
Gue era de 15". De estos ntimeros vy de las determinaciones de Aristarco,
se dedujo que la paralaje del Sol era de 3/, y la distancia de 1200 radios
terrestres. Este resultado fué considerado como el tnico exacto durante
los catorce siglos en que no existio otra autoridad astronémica que el Alma-
gesto de Tolomeo.

Kepler y sus contemporaneos vieron claramente que esta distancia
‘era demasiado pequeiia; pero también sus resultados (3500 hasta 7000
radios terrestres) quedaron muy por debajo de la verdad. El que mas
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se acerco a la realidad fué Wendelin, si bien es cierto que esta aproxi-
macion fué debida a la casualidad y a una reunién de circunstancias fa-
vorables ; el valor que encontr6 para la paralaje fué de 14", aplicando el
método de Aristarco. La determinaciéon de la paralaje del Sol por Huy-
gens, que también por casualidad llegd a obtener el verdadero valor basan-
dose en principios muy hipotéticos y poco exactos, puede pasarse por alto.

Veamos ahora los métodos modernos, los cuales no consisten en me-
dir directamente la paralaje solar, ya que esto no es posible todavia con
suficiente exactitud, sino en la medicion de la paralaje de un planeta que
pase cerca de la Tierra (Venus, Marte y algunos asteroides). FEstos pla-
netas, en determinadas épocas, pasan mucho mas cerca de nosotros que
del Sol y tienen entonces una paralaje mucho mayor y relativamente mas
facil de medir. Conocciendo esta tltima se determina en seguida la para-
laje solar por la relacion de distancias.

L.a primera aplicacion de este método la hicieron los astronomos fran-
ceses observando el planeta Marte. En 1671 se dirigié una expedicion
a Cayena bajo la direcciéon de Richer, con objeto de observar las posicio-
nes de Marte en su oposicion en 1672, mientras se llevaban a cabo obser-
vaciones analogas en el observatorio de Paris. La diferencia de las posi-
ciones aparentes reducidas al mismo instante di6 la paralaje de Marte.
De la discusion de dichas observaciones dedujo Cassini que la paralaje
del Sol era de g”,5, lo cual corresponde a una distancia de 21 600 radios
terrestres. Después, durante un siglo, se continué admitiendo que la pa-
ralaje del Sol era de ¢” a 10”.

El método fundado en las observaciones de Marte fué durante mu-
cho tiempo, salvo algunas modificaciones. el que obtuvo mayor acepta-
cion. Aproximadamente cada 16 afios Marte se acerca tanto a la Tierra
como Venus en el paso por delante del Sol; esto ocurre cuando la opo-
sicion (e Marte coincide con el paso por el perihelio de su orbita, que es
muy excéntrica. Su distancia a la Tierra es entonces solamente de 0,37
veces el semieje de la Orbita terrestre, mientras que cuando la oposicion
ocurre en el afelio es casi el doble. En las oposiciones perihelias su pa-
ralaje es de 23", ¥y un error de 0”,1 en su valor no produce en la paralaje
del Sol mds que un error de unos 0”,04.

En varias ocasiones se ha empleado este método, En 1849 el capitin
(iilliss fué enviado a Chile por el gobierno de los Estados Unidos para
hacer observaciones de Marte y de Venus en las épocas de sus paralajes
maximas, colaborando simultaneamente con los observatorios del norte,
pero a causa de circunstancias adversas esta expedicion no alcanzo el
fin propuesto, o sea la determinacion exacta de la paralaje del Sol, aun-
que fué util a la Astronomia desde otros puntos de vista. Mejor éxito
obtuvieron las observaciones que con arreglo al plan de Winnecke se hi-
cieron durante la oposicion de Marte en 1862 en varios observatorios de
ambos hemisferios. De estas observaciones se dedujo la paralaje del Sol
por Winnecke, quien obtuvo el valor de 8”,96; Stone obtuvo 8”04 y
mas tarde Newcomb 8”,85. La oposicion favorable de 1877 tampoco fué
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desaprovechada. Asi Gill, por medio de observaciones de la paralaje ('ﬁnr-
na (comparaciones micrométricas de Marte con las estrellaf? vecinas)
efectuadas en la isla de la Ascension, encontré para la paralaje del Sol
el valor 8”.78. Finalmente, Harzer obtuvo el valor 8”80 de las obser-
vaciones que se hicieron en la oposicion de 1892 en Gotha y en el
Cabo de Buena Esperanza.

Otro método, propuesto por J. G. Galle, consiste en la determinacion
de la paralaje de algunos de los pequefios planetas que circulan entre
Marte v Jupiter, aprovechando las oposiciones favorables, por medio de «
medidas diferenciales efectuadas en el mismo instante en observatorios
del norte y del sur. Los pequefios planetas se prestan a medidas pre-
cisas mejor que Marte y Venus, ya que no presentan disco, sino que apa-
recen como puntos, por cuyo motivo pueden compararse con estrellas
fijas de la misma magnitud. Las observaciones de Flora realizadas en la
oposicion de 1873 dieron, segin Galle, 8”,87 para la paralaje del Sol.
Lindsay y Gill encontraron por medio de observaciones de la paralaje
diurna de Juno en la isla de Mauricio, 8”,77.

Lias oposiciones favorables de los planetas Iris (1888), Victoria y
Sapho (188g) fueron utilizadas por Auwers y Gill, tomando parte varios
observatorios, v empleandose el heliometro. Como resultado de las obser-
vaciones de los tres planetas se obtuvo como paralaje del Sol el valor 8" 8o,
que corresponde a una distancia de 149,5 millones de kilometros. Las me-
nores distancias que nos separan de estos planetas son de 0.8 y hasta 0.9
semiiejes de la oOrbita terrestre, y sus paralajes méximas son, por lo tanto,
muy poco mayores que la paralaje del Sol. Mucho mas favorable fué el
empleo del planeta Eros, descubierto en Berlin por Witt en 1898, por
cuanto su distancia minima a la Tierra es de 0,15 semiejes de la 6rbita
terrestre. La primera oposicion favorable de este planeta después de su
descubrimiento ocurrié en el invierno de 19oo a 1901, cuando la dis-
tancia del planeta a la Tierra era de 0,32 semiejes de la 6rbita terrestre,
distancia mis pequefia que la que puede alcanzar Marte. Muchos ob-
servatorios acordaron determinar la paralaje de Eros, y por consiguiente
la del Sol, por medio de medidas micrométricas y fotograficas de posicion.
El trabajo de reduccién de todas las observaciones fué emprendido por
el astronomo inglés Hinks. Después de caleulos que duraron varios afios,
se obtuvo la paralaje del Sol con gran exactitud. Este valor, segfin
Hinks, es de 8”,806, con un error menor que 0”,002 6 0”.003.

a Mucho mas favorable que la oposicién de Eros de 1900-190T serd la
e 1931,

3. PARALAJE DEL SOL OBTENIDA POR MEDIO DE LOS PASOS DE VENUS

El método mis conocido para determinar la paralaje del Sol es el de
la observacion de los pasos de Venus por delante del disco solar. Por las
tablas astronomicas sabemos que este fenomeno se repite segun un ciclo
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regular, cuatro veces cada 243 afios, o sea cada 8, 121%, 8 y 10514 afios,
tal como se ve en la siguiente tabla:

6 de diciembre de 1631 g de diciembre de 1874
4 de # de 1639 6 de » de 1882
6 de junio de 1761 8 de junio de 2004
3de = de 1769 6de = de 2012

El que los pasos sélo puedan ocurrir en junio o en diciembre, tiene
su explicacién en la posiciéon que deben tener los nodos de la orbita de
Venus para que éste, en su conjuncién inferior, aparezca proyectado
sobre el disco del Sol. Aqui sucede lo mismo que en los eclipses de Sol,
de que hemos tratado ya. Si la inclinacion de la orbita de Venus respecto
a la ecliptica fuese muy pequefia, ocurriria un paso en cada conjuncion
mferior.

Este fenémeno se puede predecir y observar desde hace relativamente
poco tiempo, ya que para ello es preciso, por
una parte, conocer de una manera bastante
exacta los elementos de la orbita de Venus,
v por otra parte disponer de un anteojo. Ke-
pler fué quien corrigi6é las tablas hasta po-
der predecir un paso de Venus para el dia 6
de diciembre de 1631 ; este paso empezd en
Europa después de la puesta del Sol y ter-
mind antes de su salida, de modo que no
pudo ser observado. Las efemérides no eran
todavia bastante exactas para permitir la pre-
diceion del paso que ocurrié ocho afios mas tarde y en el que Venus paso
por delante del disco solar muy cerca del borde, y Kepler anuncio el paso
siguiente para el afio 1761. Sin embargo, el paso de 1639 no fué del todo
inobservado; un astrénomo inglés, Horrox, encontrd, comparando varias
tablas con sus propias observaciones de Venus, que podia ocurrir un paso
el 4 de diciembre de 1639, y lleg6 a ver a Venus proyectado sobre el disco
solar pocos momentos antes de ponerse el Sol.

El paso de Venus de 1761 desperto gran interés, por haber indicado
va Halley que de las observaciones del fenomeno en lugares suficiente-
mente alejados unos de otros podia deducirse la distancia que nos separa
del Sol. El principio en que se funda el método preconizado por Halley,
es muy sencillo: si dos observadores situados uno en el hemisferio sur
v otro en el norte observan el paso de Venus por delante del disco solar,
ocurrird poco mas o menos lo que se representa en la figura 84 (1); el
observador situado en el hemisferio sur vera que Venus recorre el camino
abed y, en cambio, el situado en el hemisferio norte observara la trayectoria
que esta debajo de aquél. De la distancia que separa ambas trayectorias
aparentes se puede deducir la paralaje.

Fig. 84

(1) Para hacer resaltar mejor las diferencias se ha representado a Venus con
un didmetro mayor de lo que en realidad le corresponde ; nun didmetro aparente
es solamente 1/30 del didmetro del Sel.
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La distancia que media entre las dos trayectorias puede deducirse de la
diferencia de los tiempos de duracion de los dos pasos observados en ambas
estaciones. En la figura se ve que la trayectoria superior, mas distante
del centro del Sol, es mas corta que la otra; para el observador situado
en el hemisferio sur, Venus estard menos tiempo delante del disco solar
que para el observador del hemisferio norte. Halley propuso, segun esto,
que los diferentes observadores determinaran con anteojo y cronémetro
los tiempos que el planeta estuviese delante del disco solar, pudiéndose
después calcular por la diferencia de duraciones la de paralajes de Venus
y del Sol, y de esta tiltima diferencia deducir finalmente la paralaje absoluta
del astro central.

Aun se puede observar de otra manera el efecto debido a la para-
laje. Si, en un cierto instante, en un punto determinado se observa la
entrada de Venus en el disco solar, desde otro punto situado mas hacia
el oeste no se vera todavia, y parecera que Venus esta atn al este del
Sol; en cambio, cuando el primer observador vea la salida, ésta habra
ocurrido ya para otro observador situado mas hacia el este. Segiin
‘esto, se puede deducir la paralaje, de los tiempos del primero y del altimo
contacto, conociendo la longitud geografica de los observadores. Este pro-
cedimiento fué propuesto por De I'Isle a principios del siglo xvirm. Pero
el conocimiento de la longitud geografica de los observadores, que es ne-
cesaria para poder relacionar las horas locales con los tiempos correspon-
dientes a un meridiano inicial, presenta, como ya hemos dicho, grandes
dificultades, que redundan en desventaja del método ideado por De 1'Isle.

En el método de Halley, el observador tiene que determinar cuatro
momentos con la mayor exactitud posible: el primer contacto exterior a
(figura 84) y el primer contacto interior b, para la entrada de Venus, ¥
para la salida o emersion, el segundo contacto interior ¢ v el segundo
contacto exterior d. Fuera del disco solar, Venus es invisible, ya que nos
presenta el hemisferio no iluminado: a causa de esto los contactos exte-
riores, sobre todo con anteojos de poca potencia,
no pueden precisarse con mucha exactitud. Ha-
lley reconocié précticamente esta dificultad en
el paso de Mercurio que observé en 1677 desde
Santa Elena y recomendé que se determinasen
solamente los contactos interiores, encareciendo  Fig- 85 Fig. 86
la mayor exactitud. Con la experiencia que Entrada de Venus
obtuvo de la observacion del paso de Mercurio i o
crevo poder asegurar que en la determinacion de un contacto interior
€l error cometido era aproximadamente de 1%, y por lo tanto, el error
total en la duracion del paso no excederia de 2°. la diferencia entre las
duraciones para diferencias de latitud muy grandes es de 20 a 25 minutos,
de lo cual se deduce que la diferencia de paralajes se podria determinar
con una aproximacion de Y/ oo PO lo menos y la paralaje del Sol con una
P'I'CC!Sién todavia mavor. Desgraciadamente, el primero de los pasos de
Venus observados defraudé estas esperanzas.
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Cuando, una generacion después de la muerte de Halley, ocurrib
el esperado paso del 6 de junio de 1761, muchas comisiones lo obser-
varon desde diferentes puntos de la Tierra. Aquellos observadores que
fueron favorecidos por el tiempo, pudieron observar la entrada de Venus
en la forma prevista, hasta el momento del contacto interior. Entonces
se produjo un fenomeno extrafio; el planeta no conservo su forma circu-
lar como en la figura 85, sino que entre Venus y el borde del Sol, en el
sitio donde debia haber ocurrido el contacto interior, se formé una
especie de puente, la llamada «gota negras (fig. 86). Se comprende fa-
cilmente que los observadores, al percibir tal fenémeno, quedaran en la
mayor perplejidad respecto al momento en que se produjo el verdadero
contacto interior. Mientras por una parte el planeta presentaba una forma
circular y se le veia completamente dentro del disco del Sol, de manera
que, a juzgar por ello, el contacto interior debia haber ocurrido ya. por
otra parte estaba atin unido al horde del Sol, y a juzgar por este hecho
el contacto interior no habia acontecido todavia. El resultado de las ob-
servaciones fué de una confusion tal, que en algunos casos llego el error
a un minuto mientras se esperaba un error menor de un segundo.

Ya de regreso las expediciones y reducidos sus resultados, se encon-
tro que los valores obtenidos para la paralaje del Sol oscilaban entre
&5 v 10”,5. En vista de esta inseguridad tan grande, se hicieron nuevos
preparativos para el paso de 1769. En la India y en el océano Pacifico, en
Tahiti, por donde pasé Cook al dar la vuelta al mundo, en América, en
Suecia, en el norte de Rusia y en Siberia, se establecieron observadores
dispuestos a determinar los momentos del paso, pero las nubes hicieron
fracasar el trabajo de muchos en el momento preciso. Especialmente Le
Gentil parecié perseguido por la fatalidad; habia llegado tarde a la India
para poder ohservar el paso de 1761, v decidio esperar ocho afios en
Pondichéry para observar a lo menos €l paso de 1769. El dia 3 de junio
todo parecia, al principio, favorable, pero poco antes de la entrada de
Venus unas nubes ocultaron el disco del Sol, malogrando el fruto de ocho
afios de espera,

La «gota negray aparecio en este paso lo mismo que en el anterior, y
volvio a sorprender a muchos astronomos y a perturbar las observacio-
nes, excepcion hecha de las realizadas por algunos observadores que
habian observado el primer paso. Sobre la causa de este fenémeno rei-
naron durante alglin tiempo distintas opiniones; hoy se sabe que se
trata de un fenomeno de difraccion, que puede hacerse desaparecer en
su mayor parte mientras el objetivo del anteojo empleado no sea demasiado
pequefio.

Los resultados de las observaciones de 1769 coincidieron mejor que
los de 1761, siendo extrafio que transcurriese mds de medio siglo antes de
que se calculasen y discutiesen completamente. Encke fué quien realizo
este trabajo, obteniendo en 1835, como resultado de los dos pasos ante-
riores, 8”,57 como valor definitivo de la paralaje del Sol.

El resultado asi obtenido por Encke fué admitido durante 20 afios.
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En 1854 Hansen demostro, con n‘m.ti\rn de sus investigaciones SIE)I'JI‘E el n'm‘
vimiento de la Luna, que las posiciones observadas de este satélite podian
explicarse solamente admitif::.ldo un lellllf':l'lttf en Ll valo]r adoptado 'para ?a
paralaje del Sol, o sea admitiendo una d1.sn'mmc,1on de '/,, en la cl:a:ta11c1a
de este astro a la Tierra. Esta correccion fue c:mﬁrn.}a{la después por
di'versos procedimientos, y un trabajo nuevo y muy cuidadoso }-il.;llll'e los
pasos de Venus del siglo xvirr fué emprendido por N e.wc:nmh. quien, me-
diante una detenida discusion de todas las observaciones y el empleo
de valores mis exactos de las posiciones geograficas de las estaciones,
obtuve una paralaje de 8”,79.

Esta vaguedad en la unidad fundamental de la Astronomia aumento,
aun mas, el interés que ya despertaba por su rareza el paso de Venus del
g de diciembre de 1874. Con antelacion muy grande se trazaron planes
muy detallados para realizar observaciones lo mas extensas y cuidadosas
posible, se facilitaron a tiempo los recursos necesarios por los gobiernos,
academias y particulares, v asi se pudo augurar un buen resultado de las
observaciones. El paso duro aproximadamente cuatro horas y media. La
estacion situada mas hacia el norte y la mds hacia el sur, estaban separa-
.das entre si por mas de 100" de latitud geografica, de manera que la des-
viacion paralactica de la trayectoria de Venus sobre el disco solar alcanzo,
para estas estaciones, un valor considerable. El ntimero de expediciones
enviadas para observar el paso excedio de 30, entre ellas seis ale-
manas, que observaron en Chifu, Kerguelen, Auckland, Mauricio, Is-
pahan v Luxor. .

La diferencia mas importante entre estas observaciones v las de los
pasos anteriores consistio en que esta vez no se limitaron a las entradas
v salidas de Venus v a la duracién del paso. La ohservacion de estos
cuatro momentos podia fracasar accidentalmente en las estaciones im-
portantes a causa de las nubes, pero era improbable que durante el
paso no pudiera observarse, a pesar de todo, a Venus delante del Sol
durante poco 0 mucho tiempo. Por esta razén durante toda la duracion
del fenémeno se midieron, por medio del heliémetro v por la fotografia,
las distancias de Venus al horde y al centro del Sol. Ademas, en muchas
estaciones, se midi6 con ayuda del micrometro filar, durante los tiempos
de entrada y salida, la distancia de los cuernos luminosos, de la cual se
pueden deducir después por el cilculo los momentos precisos de los contac-
tos. Tampoco se desatendieron las observaciones de los contactos mismos ;
al contrario, se puso la mayor atencién en evitar las causas de error que
€n 1769 habian causado tantas desazones. Para investigar estas causas
de error y para ensefiar a los observadores a evitarlas, se construyeron
modelos que imitaban muy bien el fenomeno de un paso de Venus y se
hicieron ensayos de observacion sobre estos modelos.

A pesar de todos estos preparativos, las observaciones del paso y en
especial la determinacion de los contactos fueron perturbadas por varios
fenomenos imprevistos. La causa principal estaba en que los modelos
artificiales presentaban los contactos de una manera esencialmente distinta
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de como aparecen en el paso mismo, por la existencia de una atmoésfera
bastante densa alrededor de Venus.

Los valores de la paralaje del Sol que se obtuvieron de las observa-
ciones realizadas por las diferentes expediciones, oscilaron entre 87,7
v 8”,0; pero siempre fueron considerados como provisionales y no se pre-
tendié dar un valor definitivo mientras no se obtuviesen los resultados del

paso de 1882. Mayor que en 1874 fué el niimero de expediciones enviadas

con ocasion del paso de 1882, para las cuales toda la América del Sur y la
mitad oriental de la América del Norte ofrecieron las condiciones mas
favorables. Alemania envié cuatro expediciones, dos de las cuales se
estacionaron en la América del Norte (Hartford y Aiken) y las otras dos
en la América del Sur (Bahia Blanca, en la Argentina, y Punta Arenas,
en el estrecho de Magallanes). Ademas se establecio en la Georgia del
sur una estacién menos importante. La duracion del paso era de mas
de seis horas.

Casi todas las estaciones fueron favorecidas por el buen tiempo, de
manera que las observaciones, en su mayor parte, pudieron llevarse a cabo
conforme al programa establecido. ‘I'ranscurrieron muchos afios antes
de que la cantidad enorme de observaciones pudiese quedar calcula-
da. Del conjunto de las observaciones realizadas durante los dos pasos
de 1874 y 1882 por las expediciones alemanas y americanas, Newcomb
dedujo finalmente un valor definitivo para la paralaje del Sol. Las medi-
das heliométricas-y fotogrificas condujeron al valor de 8”,86; en cambio
las observaciones de los contactos condujeron a un valor bastante mas pe-
queiio, 8”,79. Bouquet de la Grye dedujo de las observaciones del paso
de Venus de 1882 realizadas por las once expediciones francesas el va-
lor 8”,80.

Desgraciadamente, no puede negarse que los resultados de las expe-
diciones enviadas para la observacion de los pasos de Venus no han co-
rrespondido al gasto enorme de inteligencia, energia y dinero que hubo
que realizar, y ya vimos en el capitulo anterior que el método de los
pequenos planetas puede dar, con mucho menos esfuerzo, resultados mu-
cho mas exactos.

4. OTROS METODOS PARA LA DETERMINACION DE LA DISTANCIA DEL SoL

Los métodos para la determinacion de la unidad de longitud astro-
nomica, que hemos descrito hasta ahora, se basan todos en la medida de
paralajes, esto es, de dngulos, que en el caso presente casi nunca exceden
de 30", por cuya causa el medirlos con la exactitud necesaria es muy
dificil. Los progresos de la ciencia moderna han hecho nacer otros mé-
todos, entre los cuales se encuentran dos, de los que puede esperarse la
misma precisién que por el procedimiento de las paralajes. Uno de estos
métodos se basa en la atraccién de la Luna por el Sol, v el otro en la
velocidad de propagacion de la luz.

i | e
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En el movimiento de la Luna alrededor de la Tierra influye en gran
escala la atraccién del Sol, o mejor dicho, la diferencia de su atraccion
sobre la Luna y sobre la Tierra. Esta diferencia depende en parte de la
relacién entre las distancias entre la Tierra y el Sol y entre la Tierra y la
Luna, de manera que puede determinarse estfx.relacién por :11et'liq de Iz_ls
permfbac_innes del movimiento de 11113§t1‘o satélite. Como qu'e‘]'a dlstancu}
que nos separa de la Luna es conocida con bastante precision, l{astara
multiplicar por este nimero de relacion para obtener la distancia que
nos separa del Sol. La fuerza perturbatriz debida al Sol origina cier-
ta desigualdad en el movimiento de la Luna, a consecuencia de la cual
ésta se retrasa, cerca de su primer cuarto, en dos minutos de arco res-
pecto a su posicion media, y, en cambio, cerca de su tltimo cuarto, adelanta
la misma magnitud.

En la Namada perturbacion paraldctica de la Luna inferviene, pues,
un angulo bastante mayor que las paralajes planetarias, de manera que
el error, empleando este método, seria considerablemente més pequefio
que el que se comete en la determinacién directa de las paralajes, si se
pudieran medir ambos dngulos con la misma precision. Pero no es esto lo
que sucede, porque la posicion del centro del disco lunar, que se necesita
para el céleulo, no puede observarse directamente sino con ayuda de ob-
servaciones de los bordes, los cuales no pueden verse simultaneamente,
sino que, como es facil comprender, se observa un borde en el primer
cuarto y otro en el ultimo cuarto. No podemos, por consiguiente, decir
cuinto hay de real en la irregularidad observada y cuanto corresponde
a los errores de observacion. Esta indecision era tal, que la irregularidad,
antes de 1854, en concordancia con el valor dado por Encke para la pa-
ralaje del Sol, se calculaba en 122” y Hansen fué el primero que sefialo
un error de 4”, el cual le indujo a suponer que la paralaje del Sol debia
ser mayor, en '/, que el valor hasta entonces admitido.

Desde entonces se ha procurado precisar el valor exacto de esta irrer
gularidad del movimiento de la Luna por medio de observaciones. Moder-
namente se ha tenido la idea de escoger un punto fijo, bien definido, de la
superficie lunar, en vez de los bordes, como objeto de observacién: por
ejemplo, el pequefio criter Moesting A, con lo que puede obtenerse una
mayor exactitud en la determinacién de las posiciones de la Luna. Tam-
lnen se obtienen posiciones exactas de la Luna por medio de las oculta-
clones de estrellas; especialmente Battermann se ha especializado en esta
clase de observaciones.

Como valor definitivo de la paralaje del Sol, deducido de diferentes
determinaciones de la irregularidad paralictica de la Luna, Newcomb
obtuvo 8”79. Cowell calculd la misma irregularidad deduciéndola de las
observaciones lunares hechas en Greenwich desde 1847 hasta 1901, ¥
obtuvo el valor 124",9 y para paralaje del Sol 8”,79; Battermann encontro
por las observaciones antes mencionadas los mismos valores.

El segundo método, elegante y sencillo en principio, para la deter-

minacion de la distancia que nos separa del Sol, se basa en la circuns-
ASTRONOMIA, 12
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tancia de que la luz emplea cierto tiempo en su propagacion. Puede me-
dirse la velocidad de la luz por experimentos fisicos, y mediante la obser-
vacion de algunos fenémenos astronémicos (aberracion de la luz y eclip-
ses de los satélites de Jiipiter) puede determinarse el tiempo que necesita
la luz para recorrer la distancia entre el Sol y la Tierra. Newcomb
ohtuvo, como resultado de sus mediciones y de las realizadas por Michel-
son, que la velocidad de la luz era de 299 860 Km. El tiempo que emplea
la luz en recorrer la distancia que nos separa del Sol se ha deducido de
la constante de aberracion y de los eclipses de los satélites de Jupiter,
obteniéndose el valor 498,5. Para calcular la distancia del Sol hasta
multiplicar estos nimeros entre si; el resultado es de 149,5 millones de
kilometros, y la paralaje correspondiente 8”,80. El mismo valor se ob-
tiene si se emplea el valor de la constante de aberracion deducido de las
observaciones espectroscopicas.

Los dos métodos que acabamos de mencionar pueden considerarse
como muy exactos si se emplean con cuidado. Existen ademas otros
procedimientos, que, aunque menos exactos, merecen también ser conocidos.
Uno de los mas ingeniosos fué empleado por primera vez por Leverrier.
Por la teoria de la gravitacion se sabe que la Tierra, a causa de la atrac-
cion de la Luna, describe una pequefia elipse alrededor del centro de
gravedad comiin a ambos cuerpos; esta elipse corresponde a la orbita
mensual descrita por la Luna alrededor de la Tierra, o, mas exactamente,
alrededor del centro de gravedad comiin, Conociendo la masa de la Luna
respecto a la Tierra y su distancia mutua, podemos calcular el semi-
diametro de la pequeha 6rbita citada; en numeros redondos es de 5000
kilometros. Esta oscilacion mensual de la Tierra origina una oscilacion
correspondiente (ecuacion lunar) en la longitud del Sol, puesto que el
movimiento aparente de éste es la imagen del movimiento real de la Tierra ;
por consiguiente, midiendo este movimiento aparente podemos determinar
la distancia que nos separa del Sol. La determinacion mas precisa de la
ecttacion lunar se debe a Hinks (por observaciones del planeta Eros); el
valor obtenido es 6”,43, y el valor correspondiente de la paralaje del
Sol 8”.80.

Otro método, puramente teoérico, fué propuesto v empleado por Le-
verrier, v se funda en el principio de que si se conocen las masas rela-
tivas del Sol y de la Tierra puede encontrarse su distancia comparando el
camino recorrido en un segundo por un cuerpo pesado al caer sobre la
superficie terrestre, con el que recorre la Tierra al caer sobre el Sol du-
rante el mismo tiempo. La masa de nuestro globo era conocida por sus
efectos sobre los planetas Venus y Marte, cuyas orbitas son sensible-
mente perturbadas por la accion terrestre; con estos datos calculd Le
Verrier la paralaje del Sol, encontrando el valor 8".86. Efectuando
una pequefia correccion que exige uno de los datos empleados, la paralaje
encontrada se reduce a 8”,83. Newcomb estudio de una manera parecida
la accion de la Tierra sobre las orbitas descritas por los planetas mas
proximos. v encontré., por el movimiento de los nodos de la orbita de
Venus, una paralaje de 8”,77.




PARALAJES ESTELARES 179

Comparando los resultados obtenidos por todos los métodos mencio-
nados, y teniendo en cuenta la precision de cada uno de el.las. resulta que
la paralaje del Sol es muy probablemente 8”80, la cual equivale a i dis-
tancia de 149,5 millones de kilometros. El error probable es de unos 0”,01,
o sea, en la distancia, de unos 170 000 Km.

A continuacion damos el resumen de las paralajes del Sol que se han
obtenido aplicando diferentes métodos:

Por las observaciones de Marte efectuadas per Gill en Ascension . 8" 48
3 o » heliométricas de pequenios planetas 8 8o
» » del planeta Eros 1g900/1gor. s A 8 81
» los pasos de Venus de 1874 y 1882 (observaciones de contacto) . 8 719
B e a3 ® » » » » (medidas de distancia) . 8 86
s las observaciones francesas del paso de Venus de 1882 . 8 8o
» la irregularidad paraldctica de la Luna . 2 8 79
» el tiempo empleado por la luz . 5 8 8o
EREECRAIOR IINAT. . = = . . e s e e e 8 8o
» el movimiento de los nodos de la érbita de Venus . 8 77

5. PARALAJES ESTELARES

Los adversarios de Copérnico dificilmente hubieran podido presentar
otro argumento més solido contra la teoria del movimiento de la Tierra
que la falta de paralaje de las estrellas fijas. Recordemos que la paralaje
anua de las estrellas es el cambio de direccion debido al movimiento de
la Tierra alrededor del Sol. Uno de los métodos méis antiguos con que
se trato de hallar estas paralajes es probablemente el representado en la
figura 87, en la que AR es la orbita descrita por la Tierra, v S el Sol.
Sean R y T dos estrellas, cada una de las cuales esté a go® de distancia del
Sol cuando la Tierra estd en A. Cuando, después de seis meses, la Tierra
esté en B, las estrellas R y 7' no estaran a la misma distancia del Sol
que en el primer caso, sino que, como se ve en la figura, sus direcciones
formaran entre si un dngulo menor de 180°, y las estrellas apareceran des-
viadas hacia el Sol. Cuando se vi6 que las observaciones més cuidadosas
no dejaban entrever semejante desviacion, se dié por cierto que la Tierra
no se movia. Ya hemos visto que el mismo Tycho Brahe rechazé con este
razonamiento la idea de Copérnico.

Cuando el invento del anteojo hizo posible el medir dngulos muy pe-
quenos, era natural que se tratara de nuevo de hallar las paralajes anuas
de las estrellas. El primer ensayo de esta naturaleza lo hizo Hooke,
en Londres, el afio 1669, Sujeté un anteojo de 36 pies de longitud, co-
locado verticalmente, a su casa, con el objetivo en una abertura del tejado
¥ _el ocular en una de las habitaciones del piso bajo. Del objetivo pendia
una fina plomada que indicaba un punto situado debajo del ocular, defi-
niendo asi una vertical a partir de la cual se podian efectuar las medi-
ciones; naturalmente, sélo eran observables por este procedimiento las
pocas estrellas brillantes que pasaban cerca del cenit. Hooke escogié una
de las mas brillantes, 1 del Dragén, y realizé una serie de observacio-



180 MEDIDA DE DISTANCIAS EN EL ESPACIO

nes determinando diariamente la distancia de la imagen a la plomada,
Después de haber realizado algunas observaciones, se rompié casualmente
el objetivo y el experimento termind sin que se obtuviera resultado alguno.

En los afios 1701 a 1704, Olaus Romer, en Copenhague, tratd de ob-
tener la suma de las paralajes de las estrellas Sirio y Vega aplicando el
método representado en la figura 87. Estas estrellas estin en direcciones
casi opuestas en la béveda celeste, y el dngulo formado por ellas debe
sufrir una variacién, desde la primavera hasta el otofio, casi doble de la
suma de sus paralajes. En vez de determinar la distancia, que no podia
medirse directamente, Romer hall6 con el anteojo de pasos la diferencia
de los tiempos de su paso por el meridiano, y encontré que el doble de la
suma de sus paralajes era de 4 a 6 segundos; Horrebow volvié a so-
meter al calculo las observaciones de Romer y encontrd igualmente que
la diferencia en la primavera era 4° mayor que en otofio. Es compren-
sible que Horrebow atribuyera esta diferencia a la paralaje, esto es, al
movimiento de la Tierra, v que llegara a manifestar su entusiasmo en
un escrito titulado ¢«Copernicus triumphans» (1727); pero C. A. F. Pe-
ters probd que la diferencia encontrada por Horrebow y que éste atri-
buia a la paralaje, era debida a la irregularidad del movimiento diario del
reloj empleado, a consecuencia del influjo de la variacion diurna de tem-
peratura sobre un péndulo no compensado.

Entre numerosos ensayos que hicieron — por cierto en vano-— los
astronomos del siglo xviir para hallar la paralaje de las estrellas, debe
citarse el de Bradley, porque condujo al descubrimiento memorable de la
aberracion de la luz. El principio de su aparato era el mismo que el
de Hooke; determind la distancia cenital de la estrella ; del Dragén a
su paso por el meridiano, por medio de la inclinacién de su anteojo
respecto a una plomada. Sus medidas eran muy exactas, por lo que pudo
decir con certeza que la paralaje de la estrella debia ser menor que un
segundo de arco; pero encontré al mismo tiempo otra oscilacién anua muy
notable, causada por la desviacion de los rayos luminosos v que descri-
biremos en el préximo capitulo. En la historia de las ciencias ha ocurrido
con frecuencia que el estudio de un fenémeno ha conducido a descu-
brimientos de caricter completamente distinto y del todo inesperados.

Seria enojoso relatar detalladamente todos los esfuerzos realizados
por los astréonomos del siglo xviir y de las primeras décadas del si-
glo x1x para hallar las paralajes estelares. Todos ellos se basaban en
medidas absolutas (distancias cenitales) o en la medida de grandes dife-
rencias de ascensién recta, -determinadas por medio del reloj. En ambos
casos debian tomarse siempre angulos o tiempos muy grandes, que a
causa del efecto de la temperatura sobre los instrumentos eran casi siem-
pre muy poco precisos. Los resultados de todas estas medidas fueron,
por esta razon, ilusorios.

En la segunda década del siglo x1x, Bessel intentd llegar al mismo
fin por otro camino. Midi6, como Romer, diferencias de ascension recta
con el anteojo de pasos, pero procurd eliminar, en lo posible, los errores
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debidos al movimiento diario del reloj y a los defectos instrumentales:
observando solamente estrellas cercanas entre si. El resultado final i'ue
también poco satisfactorio, por la insuficiente precision de las qbsarvamm
nes. En principio, el método de Bessel era completamente idéntho al pro-
puesto hace poco por Kapteyn para la determinaciéon de paralajes con el
circulo meridiano, de que trataremos después.

Fste era el estado del problema hacia 1830. A medida que aumen-
taba la exactitud de los instrumentos, se obtenian paralajes mds peque-
fias, que en muchos casos eran nulas, v la mayor parte de los astronomos
se habian llenado ya de resignacién frente a este problema. Solo Bessel
v Struve no desmayaron, y reconocieron que la resolucion del problema
debia atacarse de manera diferente, no mediante circulos meridianos y

R A ' T

Fig., 87

péndulos, sino efectuando medidas micrométricas. La idea de este mé-
todo es tan antigua como el invento del anteojo. Ya Galileo y Huygens
expusieron la idea de que cuando una estrella brillante estuviese cerca
de otra menos luminosa en el campo visual del anteojo podrian deter-
minarse paralajes relativas, ya que la estrella mas brillante, con toda pro-
babilidad, estaria mas cerca que la mas débil. Si, por ejemplo, una de
las estrellas estd a una distancia tres veces mayor que la otra, su movi-
miento aparente debido a la paralaje sera una tercera parte del de la
otra, obteniéndose una paralaje igual a */, de la de la estrella mas pro-
xima, para lo cual bastaria medir la distancia angular entre ambas es-
trellas, diariamente, durante un afio. Tales consideraciones fueron la
causa de que W. Herschell, a fines del siglo xvIrt prestara atencién es-
pecial a las estrellas dobles. En el afio 1780 midié toda una serie de éstas
con el fin de encontrar su paralaje; pero cuando, en su afan de hallar
objetos celestes adecuados para este estudio, hubo descubierto un niimero
considerable de estrellas dobles, llegd a la conviccién de que, como ya
habia insinuado antes Christian Mayer, no se trataba casi nunca de es-
trellas cercanas sélo en apariencia, sino de sistemas constituidos por astros
realmente vecinos, y de que las estrellas dobles, en general, no podian
utilizarse para la determinacion de paralajes.

La probabilidad de que una cierta estrella tenga paralaje medible
€S muy pequefia. Fn la hipétesis de que las estrellas tengan un brillo
medio, es logico suponer que las estrellas mds brillantes estardn més cer-
fanas; por otra parte, si se supone que los movimientos propios de las
estrellas son iguales en el espacio, las dotadas de mayor velocidad aparente
Seran también Jas méds proximas. Asi, pues, por una parte, serin favora-
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bles al descubrimiento de una paralaje las estrellas mas brillantes, y por
otra parte las de gran movimiento propio, Los dos astréonomos a quienes
debemos el descubrimiento de las primeras paralajes estelares partieron
cada uno de una de estas dos hipotesis.

Cuando Bessel recibié en Kénigsherg, a fines de 1829, el heliometro
de Fraunhofer, decidio emplearlo inmediatamente en la determinacion de
paralajes, pero hasta agosto de 1837 no pudo realizar su proposito. Es-
cogi6 como objeto de sus estudios la estrella doble 61 del Cisne, que pre-
sentaba la mayor velocidad propia conocida en aquella época, variando su
posicion respecto a las estrellas vecinas 5" en un afio. Este movimiento
propio es tan grande, que podia sospecharse la existencia de una paralaje
apreciable, aunque las dos componentes de esta estrella doble son de 5.* y 6.
magnitud, respectivamente. El esfuerzo de Bessel obtuvo un franco éxito;
la primera serie de observaciones, realizadas sin interrupcion desde agosto
de 1837 hasta octubre de 1838, di6 como resultado que la paralaje de la
estrella 61 del Cisne, respecto a dos estrellas menos brillantes simétrica-
mente colocadas, era de 0”,31. El resultado final de todas las medidas
efectuadas fué de 0”,35. La verosimilitud de este resultado no podia po-
nerse en duda; se habia determinado por primera vez la distancia que nos
separaba de una estrella fija, siguiendo un meétodo que merecia plena
confianza. Numerosas determinaciones posteriores de la paralaje de la
61 del Cisne han confirmado el valor encontrado por Bessel. Actualmente
el valor que se admite como mds probable es de 0”,32.

La estrella que escogié W. Struve en Dorpart para la determinacién
de su paralaje relativa, fué Vega ( « de la Lira). Si bien es cierto que
esta estrella no tiene un movimiento propio muyv notable, en cambio es
una de las mas brillantes del cielo, de manera que muy logicamente po-
dia ser contada entre las mas cercanas. La estrella de comparacion ele-
gida por Struve era una estrellita de 10* magnitud colocada a unos 43"
de distancia; como aparato micrométrico utilizo el micrometro de hilos
del refractor de Dorpat, de g pulgadas de objetivo. El resultado que
obtuvo de la serie de medidas efectuadas desde noviembre de 1835 hasta
agosto de 1838, fué una paralaje relativa de un cuarto de segundo. Obser-
vaciones posteriores han conducido a resultados mas pequefios; actual-
mente se admite que la paralaje de Vega es de 0”,12, de manera que Vega,
100 veces mas brillante que cada una de las componentes de la 61 del Cisne,
esta tres veces mas lejos de nosotros que esta tiltima. La distancia equi-
valente a 206 265 semididmetros de la Orhita terrestre, a la cual corres-
ponde la paralaje de 1”7, se llama parsec; la estrella 61 del Cisne distaria
de nosotros, segun esto, 3,1 parsecs; en cambio Vega distaria 8 par-
secs. Al mismo tiempo que el parsec, se emplea también, como unidad
para las distancias estelares, el aiio de [uz, o sea la distancia que recorre
la luz durante un afio. A una paralaje de 1” corresponde una distancia
expresada por 3,26 afios de luz, de manera que la estrella 61 del Cisne
dista de nosotros 10 afios de luz, v Vega unos 27. Para hallar las para-

o

lajes absolutas deduciéndolas de las relativas dadas por la observacion,
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tierien que hacerse correcciones que dependen de las paralajes (le‘ las es-
trellas de comparacion utilizadas; pero como que estas paralajes son
desconocidas, la conversion de paralajes relativas en absolutas es impo-
cible. No obstante, las estrellas de comparacién estdn, por regla general,
mucho mas lejanas que la estrella cuya distancia se quiere determinar, v
basta admitir para sus paralajes valores promedios, que dependen de la
magnitud de las estrellas de comparacion, para que la reduccion sea posible,
por lo menos aproximadamente.

Casi al mismo tiempo que Bessel y Struve realizaban sus primeras
medidas de paralajes relativas, Henderson trato de determinar, en el
Cabo de Buena Esperanza, la paralaje de la estrella doble mas brillante
del hemisferio austral, « del Centauro. Las observaciones efectuadas
por Henderson consistian en la medida de distancias cenitales con el
circulo mural, v eran, por lo tanto, determinaciones absolutas. De la dis-
cusion de estas observaciones v de una serie de medidas efectuadas por su
sucesor Maclear, encontré Henderson para paralaje de » del Centauro
el valor de 1”, aproximadamente. Mas modernamente, Elkin y Gill, por
medio de medidas heliométricas, encontraron para la paralaje de esta es-
trella el valor de 0,76, niimero que ofrece mucha mas confianza que el
valor antiguo. El heliometro ha demostrado ser un excelente instru-
mento para el estudio de las paralajes y con él se han medido ya muchas
distancias estelares. Asi, Chase, Elkin v Smith determinaron con el gran
heliometro del observatorio de Yale, en Norteamérica, nada menos que
las paralajes de 244 estrellas, que se distinguen, bien por su gran movi-
miento propio, bien por su brillo. De los valores obtenidos por ellos hay
solamente cuatro comprendidos entre 07,30 v 0".39, otros cuatro en-
tre 0”20 y 0”,29, v 46 entre 0”,10 y 0”,19. Entre los astronomos alema-
nies, ha alcanzado notables éxitos en este terreno Peter, en Leipzig.

Con mayor precisién que con el heliometro, y con menos trabajo, puede
medirse por medio de la fotografia la distancia que nos separa de las es-
trellas fijas. En vez de determinar la posicién de una estrella con rela-
cién a las de comparacion, directamente en el cielo con un micrémetro o
con un heliometro, se fotografia la porcion del cielo considerada, por
medio de un reflector o con un refractor, y se determinan las posicio-
nes de las estrellas colocando la placa fotogrifica en un microscopio.
Si se repiten las pruebas fotograficas varias veces durante un afio, la
imagen de una estrella de paralaje apreciable tendra diferentes posicio-
nes respecto a las demas estrellas en las diferentes placas, v de estas
diferencias, extremadamente pequefias, se podrda deducir la paralaje del
astro conmsiderado. El principio en que se basa la determinacion de
paralajes por este método es exactamente el mismo en que se funda
el empleo del heliometro. El primer astrénomo que, hacia el afio 1870,
empez6 a obtener sistematicamente pruebas fotograficas para el estudio
de las paralajes, fué el americano Rutherfurd ; pero las placas que obtuvo
0o fueron reducidas hasta mucho tiempo después, por Jacoby y otros.
En Europa, el primero que aplicé este método fué Pritchard, en Oxford,
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pero las paralajes que obtuvo son poco exactas. Posteriormente, también
otros astrénomos han determinado las de las estrellas fijas por medio de
la fotografia. En especial merece ser mencionada la serie de observacio-
nes realizadas por Schlesinger con el gran refractor del observatorio
Yerkes. Aunque este instrumento no posee un objetivo fotografico, sino
que lo tiene acromatizado para los rayos visibles, Schlesinger pudo uti-
lizarlo para pruebas fotograficas empleando placas sensibles al amarillo,
ohteniendo de esta manera con gran exactitud las paralajes de 25 estrellas.
La gran distancia focal del refractor de Yerkes permite considerar este
instrumento como especialmente apropiado para tal fin, ya que las pruebas
que con €l se obtienen resultan a una escala tan grande, que pueden me-
dirse sobre ellas hasta desviaciones paraldcticas muy pequefias. El éxito
conseguido por Schlesinger v otros di6 motivo a que varios observato-
rios, especialmente americanos, que poseen grandes instrumentos, se unie-
ran en 1914, formandose una asociacion para la determinacién fotografica
de las paralajes estelares. Esta institucion ha dado va a conocer nume-
rosas paralajes de estrellas; asi, a principios de 1022, el observatorio de
Alleghany ya habia publicado 365 paralajes, y el observatorio Leander
Mec Cormick, de la Universidad de Virginia, 260. Es de esperar que
dentro de pocos afios se conozean ya con certeza algunos miles de para-
lajes, mientras que en 19oo solamente eran 60 las que se habian medido
con alguna exactitud.

Interesantes son los trabajos de Kapteyn, quien ha propuesto un meé-
todo para determinar con un trabajo minimo un namero crecido de para-
lajes. El procedimiento es el siguiente: se obtiene una fotografia de una
cierta region del cielo, v se deja la placa sin revelar; al cabo de medio
afio se repite la fotografia con la misma placa, pero de manera que las
imagenes de las estrellas en esta segunda exposicion caigan muy cerca de
las obtenidas en la primera fotografia. Si una de las estrellas tiene una
paralaje notable, aparecera su imagen desviada, a causa del movimiento
paralactico, en sentido contrario en las dos exposiciones. La distancia
entre las dos imagenes de aquella estrella sera, por consiguiente, dife-
rente de las distancias entre las dos imagenes de las que no posean pa-
ralaje notable, siendo posible. por esta razon, determinar la paralaje de
la primera estrella respecto a estas ultimas. Kapteyn, De Sitter, Kos-
tinsky y otros, han estudiado algunas regiones del cielo por este método.
Merece especial mencion la determinacion llevada a cabo por los dos pri-
meros de la distancia que nos separa del grupo de las Hyvades, para el
que se ha encontrado, como valor promedio, una paralaje muy pequefia,
de 0",023. No obstante, la confianza que antes se tepia en este método ha
sufrido alguna merma a consecuencia de las investigaciones de Stromgren
v de Voite.

Con ayuda del helibmetro, del micrémetro y de la fotografia se ob-
tienen paralajes relativas que solo dan la verdadera distancia cuando las
estrellas de comparacién estan infinitamente alejadas. lLa determinacion
de las paralajes absolutas de las estrellas fijas es, como hemos visto, mucho
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mas dificil, y por ello se ha intentado una sola vez en el siglo x1x, desde
que Bessel y Struve expus.icmn claramente las ventajas de la determina-
cién de las paralajes relativas, Hacia 1840, C. A. F. Peters determin6
con el circulo vertical del observatorio de Pulkowa.las paralajes de una serie
de estrellas brillantes, midiendo las distancias cenitales en la culminacién.
A pesar de lo cuidadosas que fueron sus observaciones, los resultados ca-
recieron de la precision apetecida. Por este motivo se considerd, durante
largo tiempo, el circulo meridiano como poco apropiado para la determi-
nacion de paralajes hasta que Kapteyn probé que este instrumento, con-
venientemente dispuesto v corrigiendo los errores, puede emplearse con
éxito en la determinacion de paralajes relativas, tal como lo habia tratado
de probar ya Bessel, aunque sin resultado. Kapteyn midi6 con ayu-
da del circulo meridiano y del péndulo la diferencia de ascensiones
rectas entre la estrella cuya paralaje queria determinar y algunas estre-
llas que precedian o seguian de cerca a aquélla y cuya declinacion era
aproximadamente la misma. En el transcurso del afio varian estas dife-
rencias a causa de la variacion paralactica, y por esta causa puede dg-
terminarse la paralaje relativa de la estrella respecto a las de compara-
cion. Flint, en Madison (Norteameérica), hallo, siguiendo este camino, las
paralajes de unas 200 estrellas; Grossmann, en Munich, llevo a cabo un
trabajo todavia mayor, empleando para ello el micréometro impersonal de
Repsold ; sus resultados se refieren a 765 estrellas. Pero la exactitud de
estas determinaciones no puede compararse con la de las realizadas por
medio de la fotografia, de modo que el método del circulo meridiano
solo puede recomendarse, a lo sumo, para ciertas comprobaciones.

Debemos mencionar todavia un método de determinacién de paralajes
que sélo es aplicable a las estrellas dobles. En el capitulo siguiente ve-
remos que puede averiguarse el movimiento de las estrellas en la direc-
cion del radio visual (velocidad radial), o sea el numero de kilometros que
por segundo se acerca o aleja una estrella de nosotros, por medio
del espectroscopio. Si se conoce este movimiento en las componentes de
una estrella fisicamente doble y se conocen ademas los elementos de la
arbita eliptica que deseribe una componente respecto a la otra, se puede
caleular la distancia que nos separa del sistema. Siguiendo este camino,
Hussey encontro la paralaje de la estrella doble & del Caballo menor, que
es de 0”,07, Wright la de « del Centauro (0”,73) y Henroteau la de z de
Pegaso (0”,025).

Otro caso especial en el que es posible la determinacion de paralajes,
lo ofrecen las llamadas «corrientes estelaress, esto es, grupos de estrellas
que se mueven paralelamente unas a otras y con la misma velocidad a tra-
vés del espacio. Hablaremos mas extensamente de estas corrientes es-
telares en el capitulo correspondiente al movimiento de las estrellas fijas;
agui no haremos mas que indicar como es posible calcular las distancias
que nos separan de los miembros de uno de estos sistemas. Cuando se
muevan varias estrellas en el espacio siguiendo trayectorias paralelas y
rectilineas, estas trayectorias pareceran convergir hacia un cierto punto,
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segtin las leyes de la perspectiva; sus movimientos en la esfera celeste pa-
recerin, por consiguiente, dirigidos hacia un punto fijo, o punto de con-
vergencia. lLa posicion de este punto puede encontrarse facilmente tra-
zando, por ejemplo, sobre un globo celeste las direcciones de los movi-
mientos propios de las estrellas y prolongandolas hasta el punto de inter-
secci6n comfin, que es precisamente el punto de convergencia. Empleando
el cilculo, la determinacion del punto de convergencia puede hacerse con
mucha mayor exactitud que por el método grafico. Como las es-
trellas se mueven segun lineas paralelas, el punto de convergencia esta
infinitamente lejos, motivo por el cual las rectas trazadas desde una es-
trella v desde la Tierra hacia el punto de convergencia son paralelas entre
si, y, por consiguiente, estas dos rectas forman con la recta de union
Tierra-estrella (visual), convenientemente prolongada mas alla de la es-
trella, angulos iguales. Pero el dngulo estrella-Tierra-punto de convergen-
cia es evidentemente la distancia angular S de la estrella al punto de con-
vergencia, medida sobre la esiera; la recta estrella-punto de convergencia
forma, pues, con la prolongacion de la visual este mismo angulo S. El mo-
vimiento de la estrella tiene lugar en la direccion estrella-punto de con-
vergencia ; S es, por consiguiente, el angulo formado por la direccion del
movimiento de la estrella con la prolongacion de la visual, y este angulo
se puede determinar numéricamente segun lo que se acaba de decir. Si
se ha determinado, para una de las estrellas de la corriente, la compo-
nente de su movimiento segin el rayo visual, o sea la velocidad radial,
podra deducirse de ella y del angulo S la velocidad total de su movimiento
en el espacio. De esta tltima y de la velocidad radial se puede hallar,
segun las leyes sencillas de la composicion de velocidades en los movimien-
tos rectilineos, la componente perpendicular al rayo visual expresada en
unidades lineales, la cual, por otra parte, es conocida en unidades angu-
lares como «movimiento propio» de la estrella, Segiin esto conocemos el
angulo segtin el cual se ve una longitud conocida a la distancia a que esta
colocada la estrella, y podemos, por lo tanto, calcular directamente esta
distancia. El mismo calculo puede repetirse para todas las estrellas del
sistema. Una de estas corrientes estelares la constituyen:las Hyades ; apli-
cando a este sistema el método que se acaba de explicar se abtuvo la
paralaje 0”,025, mientras que Kapteyn, como ya se ha dicho, encontré por
medidas directas el valor 0”,023.

Un método extraordinariamente curioso para determinar las parala-
jes de las estrellas debemos mencionar todavia. Se denomina método es-
pectrofotométrico, v fué ideado por Kohischiitter. Para una estrella de
distancia conocida puede calcularse el brillo absoluto o real deduciéndolo
del brillo aparente, medido con un fotémetro; por ejemplo, puede ha-
llarse el nimero de veces que la estrella es mas brillante que el Sol. Se
ha demostrado que las intensidades relativas de ciertas rayas de absorcion
de los espectros de las estrellas, dependen del brillo absoluto de éstos.
Operando con estrellas de distancia conocida, puede establecerse una re-
lacion entre el brillo absoluto y las intensidades de aquellas rayas; una
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vez obtenida esta relacion, se podrd utilizar para calcular el brillo abso-
luto de una estrella, deduciéndolo de las intensidades de dichas rayas en
su espectro. Del brillo absoluto, y del aparente que ya nos es conocido,
se deduce con facilidad la distancia a que se encuentra la estrella. Adams
v sus colaboradores han publicado ya un catalogo que contiene 1646 pa-
}alajes determinadas por este procedimiento. Por ahora el método sdlo
es aplicable a estrellas de los tipos F a M, de los que hablaremos al tratar
de la constitucion fisica de las estrellas. ,

FEn la determinacion espectrofotométrica del brillo absoluto y de las
paralajes estelares, ha descubierto Lindblad fenomenos nuevos. En el
espectro de la débil compafiera de o* del Eridano, cuya magnitud absoluta
(+ 10™,6) es la menor entre las estrellas del tipo A, se encontré que la
intensidad es mucho mds pequefia en la region i = 3889 a L = 3007 que
en las estrellas A de gran brillo absoluto, como, por ejemplo, Sirio. Lind-
blad ha ideado, fundandose en la comparacion de la intensidad de esta
region espectral con la de la regién vecina A = 3907 a L = 3935, un
método para la determinacion de las magnitudes absolutas, método que
parece seguro, especialmente para las estrellas A4, pudiendo determinarse
la magnitud absoluta con un error probable de + o™4. La causa de este
fenémeno parece radicar en el gran ensanchamiento que experimentan
las rayas del hidrogeno en los espectros de las estrellas de poca inten-
sidad luminosa absoluta (en el caso actual, de la rava HZ ; i = 3889),
ensanchamiento ¢ue debilita toda la region espectral inmediata. En los
tipos espectrales posteriores aparece también este fendmeno, aunque con
menor intensidad ; en ellos no es valida ya la explicacion dada, y la causa
estriba probablemente en que algunas rayas del hierro y del silicio, con
motivo de la rapida disminucién de la densidad en las capas exteriores
de las estrellas enanas, aparecen en éstas con mas intensidad que en las
estrellas gigantes. Este criterio no es tampoco aplicable, en la practica de
la determinacion de paralajes, a las estrellas de tipos aun mas avanzados, y
Lindblad acude para ellas al estudio de la intensidad del espectro en la
region de las bandas del ciandégeno. La banda cuyo borde esta en » = 4216
es la mas conveniente; la region L — 4144 a L — 4184 se compara en
estos casos con la . = 4227 a L= 4272. La absorcion es mas fuerte para
las gigantes de los tipos espectrales G5 a K5.

Una gran ventaja de este método consiste en que bastan espectros de
poca dispersién, de manera que puede aplicarse a estrellas muy débiles.
Aplicando este procedimiento a estrellas de 12.# a 14.* magnitud del con-
glomerado Messier 11, Lindblad encuentra para valor de la paralaje
0”,00040, el cual —teniendo en cuenta el grado de aproximacion que
cabe esperar de tales mediciones — debe considerarse conforme con el
valor 0”,00014 encontrado por Shapley siguiendo un método completa- ~
mente diferente.

En la determinacion de paralajes se han encontrado a veces valores
negativos. Una paralaje negativa significaria, en el caso de medidas ab-
solutas, que las visuales desde puntos opuestos de la orbita terrestre no
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convergen hacia un cierto punto (la estrella), sino que divergen, v que
por lo tanto ninguna distancia que se atribuya a la estrella corresponde a
las observaciones. En la determinacién de paralajes relativas no es nece-
sario, como en el caso anterior, atribuir el hecho a los errores de observa-
cién, sino que puede provenir de que la estrella de comparacion esté mas
cerca de nosotros que aquella cuya paralaje se trataba de determinar.

En la pagina 188 damos una relacién de las paralajes determinadas has-
ta hoy, cuyo valor es igual o mayor que 0”,15. Las estrellas se indican por
la constelacién a que pertenecen o por su denominacion en los catalogos
de estrellas de Piazzi, Bradley v otros; B. D. indica la revision de Bonn.
En la segunda columna se da la magnitud, y, si se trata de estrellas dobles,
la magnitud de ambas componentes. Algunas paralajes que ofrecen poca
garantia, en especial de estrellas de pequefia magnitud, se han omitido en
este cuadro; otras que pueden considerarse come poco precisas se han
indicado por medio de dos puntos. Las paralajes en las cuales no se ha
hecho esta iltima indicacion han sido determinadas por varias series in-
dependientes de observaciones. La tabla no contiene més que paralajes ha-
lladas directamente, con exclusiéon de los métodos indirectos a que antes
nos hemos referido; en los primeros lugares figuran la estrella «Proxima
Centauriy (compaiiera de « del Centauro descubierta por Innes; dista de
la estrella principal 2°11" y tiene el mismo movimiento propio), ¥ la llama-
da ¢Flecha de Barnard», descubierta por este astronomo en la constelacion
de Ofiuco y dotada del mayor movimiento propio conocido (mas de 10"
por afio).

Es muy notable que, de las estrellas mas brillantes, so6lo unas pocas
tienen gran paralaje. En efecto, solo cuatro estrellas de primera magnitud
tienen paralajes superiores a 0”,15; para las demas damos a continua-
cion las paralajes admitidas hoy dia:

UENaHo o e oot z Cruz o”,05
o Lira o 12 « Toro o ob
o Cochero . 0 o7 o Virgen 0 01
o Boyero 0 12 g Gemelos . o0 of
B Oridn . 0 oz o Escorpidn 0 03
a Eridano . 0 0§ o Pez austral . 0 14
g Centauro o 04 o Cisne . 0 oo
2 Oridn . 0 03 a Ledn . 0 03

Estos niimeros demuestran cudn aventurado es deducir del brillo de
una estrella su proximidad. En cambio, la tabla de la pagina 188 ensefia que
muchas estrellas débiles, cuyas paralajes se determinaron en vista de su
gran movimiento propio, estan relativamente cerca de la Tierra. En
general, parece que un rapido movimiento aparente es indicio mas seguro
de gran paralaje que un gran brillo. Kapteyn, en 1gor, comparando
las paralajes mas dignas de confianza, estudi6 las relaciones entre la para-
laje, el brillo y el movimiento propio, después de trabajos parecidos
realizados por Oudemans, Gyldén y otros, y Van Rhijn, discipulo de
Kapteyn, repitio este estudio en 1915, tomando como base las paralajes
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conocidas entonces. Van Rhijn encontré que, para estrellas de diferentes
tipos espectrales, las relaciones eran muy distintas. La tabla siguiente
da en forma abreviada estos resultados:

= i Magnitud Tipo espectral B Tipo espectral A Tipos espectrales F, G, K
. ‘ | 7 ] 7 T
e S J 1o 30 . 60 [ 90 |10 | 3,0 | 6,0 | g0 [ 1,0 | 3,0 | 6,0 | 90
. ¥ o | Wi | 4 = ‘ ¥ ¥ ‘ . # “ ) "
0,0 0,00 | 0,00 | 0,00 | 0,00 0,00 | 0,00 | 0,00 | 0,00 | 0,00 | 0,00 | 0,00 | 0,00
o1 0,04 | 0,03 | 0,02 (0,02 (0,03 0,02 | 0,02 | 0,01 | 0,03 | 0,02 | 0,02 | 0,01
0,2 007 0,00 | 0,04 003 0,05 | 0,04 | 0,03 | 0,02 |0,05 | 0,04 | 0,03 | 0,02
0.5 ‘ — ‘ - 0,10 | 0,08 | 0,00 | 0,04 10,00 | 0,07 | 0,05 | 0,04
1,0 0,17 | 0,14 0,10 | 0,07 |0,15 | 0,12 | 0,08 | 0,06
2,0 = ‘ 6,30 0!34,0!I7|0}]2 0$24r0||9 0,141 0,10
40 - ‘ - ‘ — | — | — | = | — |o;38|0;30| 0,22 | 0,16

Para una estrella del tipo espectral 4 y de la magnitud 3,0 con un
movimiento propio de 17,0 por afio, es de esperar que tenga una paralaje
de 0”,14. Naturalmente, esta tabla no puede dar el valor exacto de la
paralaje en todos los casos, sino que indica valores medios. El que esta
tabla aparezca incompleta para las estrellas de los tipos espectrales B y A4,
es debido a que raras veces poseen movimientos propios, en especial las
del tipo B. Ademas, parece probable que para movimientos propios muy
pequefios dé la tabla valores de la paralaje excesivamente pequefios.



CAPITULO 1V

La luz

I. VELOCIDAD DE LA LUZ

Las estrellas que contemplamos actualmente, no las observamos tales
como son, sino tales como fueron hace tiempo, va que la luz que irra-
diaron y que hoy impresiona nuestra retina ha empleado algunos afios,
tal vez muchos, para recorrer el camino que nos separa de ellas. Si una
estrella se extinguiese ahora, transcurririan algunos afios antes de que
desapareciese de nuestra vista.

Fueron las observaciones de los satélites de Jupiter las que hicieron
presumir que los fenémenos que acontecen en los espacios celestes son
anteriores a su percepcion desde la Tierra, o sea que la velocidad de pro-
pagacion de la luz, considerada hasta entonces como infinita, es en realidad
finita. FEsos cuerpos celestes que giran alrededor de- Jtpiter empleando
en su revolucion un intervalo de tiempo mucho menor que el que emplea
la Luna en girar alrededor de la Tierra, son eclipsados, a causa de la
poca inclinacion de sus orbitas y de las dimensiones de Jupiter y de la
sombra arrojada por éste, casi a cada revolucion; los tres satélites inte-
riores lo son efectivamente cada vez. La exactitud, relativamente grande,
con que se podian determinar los momentos de su desaparicion en la
sombra del planeta, y el valor que tenian tales observaciones para la de-
terminacion de longitudes geogréficas, condujeron a los astrénomos del
siglo xvir a calcular tablas que dieran los instantes de estos eclipses.
En 1676, Olaus Romer, que a la sazén se encontraba en Paris, al tratar
de corregir las tablas de sus predecesores, especialmente las de Domingo
Cassini, encontr6 que los momentos de ocurrencia de los eclipses no es-
taban conformes con la hipotesis de un movimiento regular de los saté-
lites. Cuando Jupiter estaba en oposicion con el Sol, y la Tierra, por
lo tanto, mas cerca de ¢él, la observacion y el caleulo coincidian; pero
cuando la Tierra, siguiendo su trayectoria anua alrededor del Sol, se
alejaba de Jupiter, los eclipses se observaban cada vez mas tarde, hasta
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que para la distancia maxima de Japiter llevaban 22 minutos de retraso.
Romer comprendié que esta irregularidad no podia ser real, ya que se
presentaba para todos los satélites y con la misma magnitud, v la atri-
buyo a que la luz emplea un cierto tiempo en recorrer la distancia que nos
separa de Jupiter, siendo este tiempo tanto mayor cuanto mavor es la
distancia. De las observaciones dedujo que la luz emplea 22 minutos en
recorrer el diametro de la érbita terrestre, o sea que necesita TT minutos
para recorrer la distancia de la Tierra al Sol.

A este descubrimiento de la velocidad de propagacion de la luz, siguié
mas tarde otro importantisimo, al tratar Bradley de determinar la para-
laje de la estrella ; del Dragén mediante las observaciones que llevé
a cabo en Kew, con el anteojo cenital (1). Por efecto de la pa-
ralaje, la declinacién de la estrella tenia que ser mayor en junio y mas

pequena en diciembre, mientras que
5 en la primavera y en el otofio debia
tener un valor medio. El resultado
de las mediciones realizadas fué com-
pletamente diferente, presentandose,

59 \
5
5,

L

4 a’ i en vez de la elipse prevista, unas des-
\ viaciones que Bradley no pudo ex-
[' _ plicarse al principio. En primer lu-
sl ! gar, no aparecio ningun efecto debido
w41 a la paralaje, permaneciendo igual la
declinacion en junio vy diciembre;
después se encontro que las declina-
o ciones determinadas en septiembre
eran 40" mayores que las correspon-
dientes a marzo, en cuva época el
Fig. 83 Fig. 8o efecto de la paralaje debiera ser el
mismo. Con todo esto, la estrella, si
bien presentaba una oscilacion anual regular, en cambio no trazaba su
_elipse en sentido contrario al movimiento de la Tierra, como lo exigen las
leyes del movimiento relativo, sino en el mismo sentido en que se efectfia
el movimiento de traslacién de nuestro planeta.

Después de largas reflexiones, Bradley encontré la explicacion de este
fendmeno en la composicion del movimiento de propagacion de la luz con
el movimiento de la Tierra en su 6rbita. Se cuenta que Bradley, nave-
gando en un barco de vela por el Tamesis, se fij6 en que el gallardete

|
f
|
|
i
)
i

(1) Justo es que al citar las observaciones realizadas por Bradley y su descu-
brimiento de la aberracién de la luz, citemos también a Molyneux. El gnteojo
cenital de Kew, con el cual observé Bradley, fué instalado por Molyneux; este
filtimo habia proyectado realizar observaciones de 7 del Dragén, con el fin de
determinar su paralaje, y habia iniciado ya sus observaciones a principios de di-
ciembre de 1725 ; ambos astrénomos, en colaboracién, se dieron cuenta muy pronto
del extrafio movimiento de la estrella, que estaba en contradiccién con el efecto
paraldctico previsto. Ambos hicieron diferentes tentativas para interpretar el fe-
némeno, pero la explicacién del mismo la di6 Bradley en abril de 1728, después
de la muerte de Molynenx. :
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de 1a embarcacion, a cada cambio de direccion de ésta, indicaba una direc-
cién diferente de la del viento, que soplaba con regularidad. Esta simple
ubservacion le condujo a interpretar el fenomeno celeste que le tenia
preocupado. Sea S (fig. 88) una estrella y- OT un anteojo apuntado hacia
la misma. Si éste estuviese inmdvil, el rayo luminoso emitido por § lie-
garia al ocular, después de haber atravesado el objetivo O, en la direccion
SO, y la estrella apareceria, por consiguiente, a la derecha en el campo
visual ; pero nuestros antecjos no estan inmoviles, sino que son arras-
trados por la Tierra, con todos los objetos colocados sobre su superficie,
alrededor del Sol, con una velocidad de 30 Km por segundo. Si la
flecha indica el sentido de este movimiento, el anteojo se trasladara para-
Jelamente a si mismo, mientras lo recorra el rayo luminoso, una cierta
longitud en el sentido indicado por la flecha, y el rayo no aleanzara al
ocular 7' hacia la derecha, sino hacia la izquierda y tanto mds cuanto
mas se hava movido el anteojo hacia la derecha mientras la luz recorra
la distancia que va desde el objetivo O hasta el ocular 7. No veremos,
por consiguiente. la estrella en la direccion verdadera .S, sino en la direc-
cion OS’, y por tanto aparecerd desviada hacia la direccién en que se
mueve la Tierra en virtud de su traslacion. | :

FEste cambio de posicion de los astros, debido al movimiente de: la
Tierra, se llama aberrvacion de la lus. Su valor, o sea el dngulo SOS*
(figura 88) depende de la relacion entre la componente de la velocidad de
traslacion de la Tierra perpendicular a la direccion en que se ve la, es-
trella, v la velocidad de la luz. Supongamos ahora que abed (fig. 89)
sea uha parte de la orbita terrestre (que podemos considerar circular),
con su centro en el Sol, (). y S una estrella situada en el plano de la eclip-
tica v a distancia tal, que el didmetro de la orbita, visto desde la estrella,
sea casi infinitamente pequefio. Sean S, Sib v S,c las direcciones en
que se encuentra la estrella cuando la Tierra esta en los puntos @, b v €,
respectivamente, de su orbita; las flechas o vectores aa’, bb' v cc’ repre-
sentan en direccion, sentido v magnitud la velocidad que tiene la Tierra
en los puntos a, b v ¢. Cuande la Tierra esté en a, la estrella se vera
en la direccion a8/, resultante «de las velocidades de la luz v de la Tierra
en dicha posicion ; en b, deberemos descomponer la velocidad tangencial bb’
en bb'", en la direccién de la estrella, y 6b” perpendicular a dicha direc-
cién, y tener solamente en cuenta esta tltima componente, puesto que en
el efecto de la aberracion influve solo la parte del movimiento de la Tierra
que es perpendicular a 5,b. Como que esta componente bb"” es menor que
la correspondiente a la posicion @, menor serd también €l efecto de la
aberracién y, por consiguiente, el angulo S,b5," serd menor que el S,aS,’
Finalmente, en la posicion ¢, que dista 9o® de a, la velocidad de trasla-
cion de la Tierra tiene la misma direccion que la recta ¢S, en que se ve
la estrella, siendo, por lo tanto, nulo el efecto de la aberracion. Este efecto
aparece nuevamente en d, donde aparece con el mismo valor que en b,
pero de sentido contrario, quedando desviada la estrella, no hacia: la
izquierda sino hacia la derecha. breeed

AstroNoMiy, 13
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Asi, un astro situado en el plano de la ecliptica tendrd, a causa de
la aberracion, un movimiento oscilatorio segin una recta. HEn la posi-
cién ¢ y en la diametralmente opuesta, parecera ocupar el punto medio
de dicha recta, y alcanzard los puntos extremos de la misma, hacia la
izquierda o hacia la derecha, cuando la Tierra esté en @ o en la posicion
opuesta. Si la estrella esta en el polo de la ecliptica, la velocidad de la
Tierra sera siempre perpendicular a la visual, v aquélla describira, por lo
tanto, alrededor del polo de la ecliptica un pequeno circulo, cuyo did-
metro sera igual a la longitud del segmento rectilineo antes considerado.
Si la estrella estd situada entre el plano de la ecliptica y el polo de la misma,
describira una elipse cuyo eje mayor serd igual a la longitud del segmento
rectilineo o al didmetro del circulo de que antes hemos hablado, y cuyo
eje menor se acortara a medida que se acerque el astro a la ecliptica.

Aunque sea anticipando conceptos, veamos de formarnos idea de la
magnitud de la aberracion. La velocidad media de la Tierra en su o6rbita
es de 30 Km por segundo, mientras que el camino recorrido por la luz
en el mismo tiempo es de 300 000 Km.- En el triangulo rectangulo cuyos
catetos son 30 v 300 000, el angulo menor es precisamente el valor maximo
de la aberracion. Este dngulo puede calcularse facilmente; la relacion de
los catetos es la tangente trigonomeétrica de dicho angulo, el cual vale,
seglin esto, 20".6.

A causa de la rotacién de nuestro globo alrededor de su eje, se pro-
duce otro efecto de aberracion: pero como que la velocidad que en virtud
de este movimiento posee un punto de la superficie terrestre es mucho
menor que la que tiene nuestro planeta en el espacio, esta segunda aberra-
cion no excede de 0.3 en su valor miaximo, o sea cuando el observador
esta en el ecuador terrestre v la estrella en el meridiano. Para distinguir
ambos fendmenos, al primero se le llama aberracién anug, y al segundo
aberracion dinrna.

l.a constante de aberracion se puede determinar realizando observacio-
nes astronomicas. El método més empleado consiste en medir las distan-
cias cenitales de estrellas apropiadas cuando el efecto de aberracion es para
ellas maximo; también la determinacion de las ascensiones rectas de cier-
tas estrellas como, por ejemplo, de la polar, sirve a este fin. Para la de-
terminacion de la constante de aberracion se han realizado largas series
de observaciones, especialmente en el observatorio de Pulkowa, por Peters,
Struve, Nyrén y otros; el valor medio obtenido de diez de estas series
es de 20",493. De 24 series de observaciones, realizadas en otros obser-
vatorios por distintos métodos, encontré Newcomb 20”,463. Nuevas dis-
cusiones efectuadas estos tltimos afios han dado valores que se diferencian
muy poco de los obtenidos anteriormente ; asi, por ejemplo, Hough encon-
tré 20”,44, L. Becker 20" 45, H. 8. Jones 20”47, Ross 20”50, etc. Para
el calculo de las efemérides de Berlin, Greenwich, Paris y Washington
se adopto el valor admitide en la «Conferencia internacional de las es-
trellas fundamentales», de Paris, que es de 20".47 y es el que actualmente
se admite como mas aproximado.
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Desde hace algunos afios se emplea para medir la constante de aberra-
cion, y con ello la paralaje del Sol, otro método que se basa en
la observacion espectroscopica de las velocidades radiales de las estre-
llas fijas, de la cual trataremos en los capitulos referentes al analisis
espectral y a los movimientos propios de las estrellas. Anticipindonos
a lo que alli explicaremos con mas extension, diremos que con ayuda
del espectroscopio puede hallarse el namero de kilometros que varia por
segundo la distancia de una estrella al observador. Esta velocidad, deno-
minada evelocidad radial», no es debida tnicamente al movimiento de la
estrella, sino también al de la Tierra. Si, por ejemplo, suponemos una
estrella situada en el plano de la ecliptica, ocurrird que en un dia deter-
minado del afio el movimiento de la Tierra estard dirigido exactamente
lacia la estrella, v al cabo de medio ano lo estara en sentido contrario, de
suerte que, si no actia otra causa, la estrella se acercard a nosotros,
en la primera fecha, a razon de 30 Km por segundo, y en la segunda fecha
se alejard a razén también de 30 Km por segundo, Es facil comprender
que por este procedimiento se puede determinar la velocidad de la Tierra
en su orbita, en el supuesto de que sea ya conocida la velocidad de la luz,
pues las desviaciones dé las rayas espectrales, que hay que medir para
determinar la velocidad radial, dependen de la relacion de esta ultima
con la velocidad de la luz. Si se desconoce la velocidad de la luz, no se
puede calcular la velocidad radial, sino anicamente la relacién antes citada;
pero de esta relacion depende, como ya hemos dicho, la constante de
aberracion. la cual puede determinarse, por consiguiente, aplicando el mé-
todo espectroscopico.

Lias primeras medidas efectuadas con este fin fueron hechas como
ensayo por Kistner, en Bonn, en los afios 1904-1905, utilizando la estrella
Arcturo. Los resultados fueron altamente alentadores. Después, los
astronomos del observatorio del Cabo emprendieron una serie de obser-
vaciones mayor, que comprendia la determinacion de las velocidades ra-
diales de siete estrellas brillantes. La discusion de las observaciones fué
hecha por Halm, quien encontrd como valor de la constante de aberra-
cion 20”47, que coincide con el valor adoptado.

Si aceptamos para esta constante el valor 20”47, resulta que la veloci-
dad de la luz es 10076,4 veces mayor que la de la Tierra en su orbita.
De aqui podemos deducir el tiemipo que emplea la luz en recorrer la distan-
cia que nos separa del Sol, independientemente del valor deducido de
las observaciones de los satélites de Japiter. Si dividimos la duracion de
una revolucion sidérea de la Tierra por 10 076,4, encontraremos 52" 11%,9
como tiempo empleado por la luz en recorrer la orbita terrestre, y divi-
diendo por 2z (1) tendremos 8™ 18°,5 (498°,5) para el tiempo empleado por
la luz en recorrer el semieje de la orbita.

Vimos ya que Romer encontro el valor de 11™ partiendo de los eclip:
ses de los satélites de Juapiter. La diferencia 2™ 41%35 es bastante impor-

{1) El ndimero m =3,14150... representa, como ya sabemos, la relacién de la
circunferencia al didmetro.
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tante, pero no tan grande que no pueda explicarse por la poca precision
de las abservaciones ‘en las cuales se basaba el método empleado por Rés
mer. En efecto, Delambre encontr6, mediante un extenso estudio de los
eclipses ocurridos entre 1662 y 1802, el valor 493° 2.

La diferencia de 5* que aun existia desaparecio después de un nuevo
estudio de Sampson. Este puso a contribucion las observaciones fotomé-
tricas de los eclipses de los satélites de Jupiter realizadas por Pickering
en el observatorio de Harvard. Al penetrar en la sombra arrojada por
Jupiter, los satélites que tienen diametro sensible no desaparecen ins-
tantdneamente, sino que van penetrando poco a poco en el cono de som-
bra del planeta, como ocurre con la Luna en sus eclipses, y se van viendo
cada vez mas débilmente hasta que desaparecen por completo. Lo mismo,
aunque en sentido contrario, sucede en la emersion. Si se realizan obser-
vaciones fotométricas durante todo el transcurso de un eclipse, se pueden
deducir de una de estas series de observaciones los momentos de la des-
aparicion vy reaparicion, con mayor exactitud que si se observan sola-
mente estos dos instantes, porque en la apreciacion de estos momentos
influyen distintas causas (luminosidad del anteojo, sensibilidad del ojo del
observador, transparencia del aire, etc.). De la discusion de las observa-
ciones realizadas por Pickering, Sampson encontrd una coincidencia casi
absoluta con el valor derivado de la constante de aberracion: 408 ,7. Con
esta coincidencia se demuestra también que la velocidad de la luz es in-
dependiente de la naturaleza de ésta, siendo la misma tanto si considera-
mos la luz emitida directamente por una estrella fija o por el Sol, como
después de sufrir una reflexion.

I.os métodos descritos dan solamente el tiempos que necesita la luz
para recorrer la distancia que nos separa del Sol, pero no la velocidad de
propagacion de la luz. Para deducir ésta del primero es necesario cono-
cer dicha distancia. Si dividimos esta distancia por 4985 obtendremos
la velocidad de la luz, o sea el camino que recorre en un segundo. Si,
por el contrario, podemos encontrar la velocidad de la luz por medio de
experimentos realizados sobre la Tierra, obtendremos, multiplicando este
valor por 408,35, la distancia de la Tierra al Sol. Basta considerar cuan
grande es. dicha velocidad, para comprender lo dificil que es determi-
narla por medio” de experimentos. Sélo en raras ocasiones pueden per-
cibirse con claridad sobre la superficie de la Tierra objetos a una distan-
cia de 70 a 80 Km, y esta distancia es recorrida por la luz en '/, parte
de segundo. Como ‘era de esperar, todos los ensayos que se hicieron para
déterminar el tiempo que emplea la luz en recorrer distancias observahles
sobre la- Tierra resultaron completamente infructuosos durante mucho
tiempo. Galileo fué el primero que abordd este problema, y su método
merece ser citado, porque ensefia el principio en que pueden fundarse
tales determinaciones. Hizo poner en la oscuridad a dos observadores, a al-
gunos. kilometros de distancia, cada uno con una linterna que podia
taparse en un momento determinado. Uno de los observadores, A4, tapaba
su linterna, y el otro, B, tapaba también la suya tan prontocomo veia des-
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aparecer la luz. Para que el observador A viera la desaparicion de la luz
del observador B, la luz tenia que recorrer el camino de 4 a By de B a 4.
Supongamos que la luz empleara un segundo en ir de A4 a B: éste veria
todavia la luz de A4 un segundo después de quedar tapada la linterna
en A, y lo mismo ocurriria a 4 con la linterna de B. Prescindiendo del
tiempo que empleara B para tapar su linterna, habrian transcurrido dos
segundos desde que A cerrase la suya hasta que viese desaparecer la luz
emitida por B.

Naturalmente, Galileo no encontré por este método tan rudimentario
ninguna diferencia de tiempo. Un fenémeno que emplea para propa-
garse a la distancia considerada la centésima parte de una milésima de se-
gundo, debia aparecer como instantineo. De todos modos, el principio

Fig. go

es riguroso, v en cierta manera es el mismo en que se basan los métodos
precisos actuales; un punto esencial del procedimiento es el de la dupli-
cacion de la distancia, y por consiguiente del intervalo de tiempo trans-
‘currido entre la emisién y la recepcién de la sefal luminosa, y ha sido
aplicado por Fizeau y Foucault. El procedimento que siguié el fisico
Fizeau, hacia la cuarta década del siglo pasado, para medir la velocidad
de la luz, es el descrito de una manera esquemdtica en la figura go. Un
foco luminoso L. envia sus rayos a través de un sistema de tres lentes y un
espejo P a otro espejo S colocado a una distancia de g kiléometros; este
espejo S los refleja en la misma direccion. El ojo 4, que estd en la direc-
cion de los rayos, percibe a través de P la luz reflejada. En el sitio en donde
se forma la imagen del foco L esta la periferia de una rueda dentada R,
que puede ponerse en rotacion muy rapida. Cuando la rueda esté en re-
poso, A percibird luz u oscuridad segtin que se encuentre un hueco o un
diente de la rueda intercalado en el camino de los rayos luminosos. Si se
pone la rueda en movimiento, los rayos luminosos pasan a través de los
espacios, inciden sobre S, en donde son reflejados, y vuelven hacia atras
hasta el ojo; pero si la velocidad de rotacion es tan grande que en el inter-
valo de tiempo que emplea la luz en ir hasta S y volver ha pasado un
diente a ocupar el lugar del hueco, la luz es detenida por el diente y el
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0jo no la percibe. Si la rueda gira con velocidad doble, los rayos luminosos
reflejados en § encontraran otra vez un hueco, y el ojo percibira la luz.
Con una velocidad triple volverd a tenerse oscuridad, con velocidad cud-
druple luz y asi sucesivamente. Si se conocen la velocidad lineal de la
periferia de la rueda y el niimero de dientes, se puede calcular facilmente
el tiempo que tarda un diente en pasar a ocupar el lugar de un hue-
co; el tiempo minimo necesario para que esto suceda, es decir, para que
¢l observador no perciba la luz, sera el tiempo que emplean los rayvos
luminosos para ir desde P hasta S y volver. El espejo S, en el experi-
mento de Fizeau, sustituye a la linterna del observador B en el experi-
mento de Galileo, Mediante este experimento, Fizeau encontro como ve-
locidad de la luz 315 324 Km por segundo.

El método empleado por Foucault supera en perfeccion al de Fizeau.
Un espejo giratorio sustituye a la rueda dentada. Wheatstone habia va
indicado que con un espejo giratorio podian medirse intervalos de tiempo
extraordinariamente pequefios,
El principio del método em-
pleado por Foucault es, en
pocas palabras, el siguiente:
AB (fig. 91) es un espejo pla-
no que gira alrededor del
eje X, O es un punto lumi-
noso que emite un solo haz
de rayos OX; este haz es re-
flejado por el espejo AB, en

B el punto X, hacia el espejo
Fig. qr concavo C, sobre el cual in-
cide normalmente, y vuelve
a X y de éste a O, de manera que para el observador situado en E el
haz parece venir de O. El observador puede hacer girar el espejo 4B en el
sentido que desee, y el haz OX volverd siempre en la misma direccidn,
hacia E, cambiando Gnicamente el punto de incidencia en el espejo con-
cavo C. Pero si se imprime al espejo AB un movimiento tan répido que
mientras el haz luminoso va de X a C y vuelve de C a X el espejo 4B
pase a ocupar la posicion A'B’, entonces los rayos reflejados no vendrin
en la direccién XE, sino en otra direccién XE'. Segtin ensefian las leyes
de la reflexion, la desviacion angular EXE’ es doble del dngulo descrito
por AB, Si se conoce la velocidad de rotacion del espejo v se mide el
angulo EXE', puede encontrarse facilmente el tiempo empleado por la
luz en recorrer dos veces la distancia XC,

Se comprende que el observador no puede ver continuamente luz
en E', porque a cada vuelta del espejo el haz de rayos solo es reflejado
una vez en dicha direccién. En realidad, lo que se percibe es una serie
de destellos, produciéndose uno cada vez que el espejo giratorio ocupa la
posicion A4'B’. Si el espejo gira con mucha velocidad, estos destellos
formaran una iluminacién continua, pero mas débil que si el espejo estu-

il
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viese en reposo. Prescindiendo de esta debilitacion de la luz reflejada, la
{alta de continuidad no ocasiona ninguna perturbacion en los resultados.
De esta manera Foucault encontré en 1862, como velocidad de la luz,
208 574 Km.

Este método es tan sensible, que permite apreciar con gran precision
la millonésima de segundo de tiempo. Su perfeccionamiento se debe a
los esfuerzos reunidos de varios fisicos, El primero que dié la idea
fué, como hemos dicho, Wheatstone, quien determind con un espejo
giratorio la duracion de la chispa eléctrica. Después Arago probd (ue
aplicando este método podia saberse si la velocidad de la luz era mayor
en el aire o en el agua. Finalmente, Fizeau y Foucault perfeccionaron el
aparato ideado por Arago, introduciendo el espejo concavo, y dandole su
disposicion actual.

No parecieron conformes los fisicos con el resultado obtenido por
Foucault. El fisico francés Cornu repitio, en 1872 y 1874, los expe-
rimentos de Fizeau; sus primeros resultados coincidieron con el obtenido
por Foucault, antes citado, o indicando a lo mis un pequefio aumento en
el valor de la velocidad de la luz, que resulté de 298 731 Km. Dos afios
después repitio los experimentos con medios mas perfectos. A traves de
un anteojo adecuado se enviaban destellos luminosos desde el observa-
torio de Paris a la torre de Montlhéry, a una distancia de 24 Km, y
desde alli volvian a recibirse en el punto de partida. La rueda dentada,
con dientes muy pequefios, podia dar mds de 1600 revoluciones por se-
gundo, v el tiempo se determinaba con una precision de una milésima de
segundo por medio de un electrocronografo que registraba el ntmero de
revoluciones de la rueda dentada. A la distancia mencionada y con la
maxima velocidad de la rueda, Cornu pudo dejar pasar 20 dientes de
ésta antes de que volvieran los destellos, interceptindolos a su regreso
con el diente 21, No solo se hicieron determinaciones con la maxima ve-
locidad de la rueda, sino también con una velocidad menor (4 hasta 21
dientes). De estos experimentos obtuvo Cornu para la velocidad de la luz
300028 Km por segundo.

Posteriormente, se han repetido estas mediciones por diversos observa-
dores, empleando unmo u otro de los dos métodos descritos; las mds cono-
cidas de estas determinaciones de la velocidad de la luz han dado los si-
guientes valores:

Michelson, 1879 (Método de Foucault) 2g99gro Km
Young-Forbes, 1881 ( » » Fizeau ) 301384 »
Newcomb, 1882 ( » » Foucault) 299860 »
Michelson, 1882 ( » » » ") 200853 »
Perrotin, 1900 ( » » Fizeau ) 299900 »

Actualmente se considera el valor obtenido por Newcomb (299 860
kilémetros) como el mas probable; el error de que viene afecto puede ser
a lo mas de unos 30 Km.
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2. EL ANALISIS ESPECTRAL

El 6jo humano no sélo puede percibir las oscilaciones del éter en forma
de sensacién luminosa, sino que ademds aprecia las diferencias que pre-
sentan estas oscilaciones, por lo que a su frecuencia se refiere. A esta pro-
piedad de la vista se debe el que podamos gozar de los colores que la Na-
niuraleza nos ofrece. Si un manantial de luz emite ondas correspondientes
a todos los colores, nos parece blanco; si sélo irradia luz de un solo color;
esto es, vibraciones de una longitud de onda determinada, lo vemos de
un color puro. Entre estos casos extremos son posibles infinidad de gra-
daciones, a las cuales corresponden numerosos tonos de color,

Puede considerarse como una de las mas grandes conquistas de la
inteligencia humana el haber conseguido analizar la luz emitida por un
cuerpo luminoso que puede estar situado en los confines del Universo
visible, v deducir de este analisis conclusiones sobre la constitucion qui-
mica de los astros y aun determinar por este método su movimiento, con
maravillosa precision. Todo esto se realiza hoy por medio del analisis
espectral, rama de la ciencia que era casi desconocida a mediados del
siglo pasado. Hace sesenta afios, se hubiera tenido por loco a quien
hubiese predicho los éxitos de ese poderoso medio de investigacion. Pro-
curaremos aqui echar una ojeada sobre el andlisis espectral; en los ca-
pitulos siguientes indicaremos los resultados mas importantes que se
kan obtenido aplicando este nuevo método de observacion.

La descomposicion de la luz en sus colores elementales, puede reali-
zarse de varias maneras; la més fdcil es el uso de un prisma. Todos
los rayos luminosos se desvian de su direccion primitiva al atravesar
la superficie de separacion de dos medios de diferente densidad (aire,
vidrio), si no inciden perpendicularmente sobre dicha superficie. siendo
refractados de manera diferente segiin sea su longitud de onda o color:
mas los violetas, y menos los rojos. En virtud de esta desigual re-
fraccion, cuando un haz de luz blanca incide sobre un prisma de vidrio,
se descompone; después de atravesar el prisma, sale en un haz diver-
gente formado por la sucesion de los colores del arco iris: rojo, ana-
ranjado, amarillo, verde, azul, afil y violeta. Cuando se recoge en una
pantalla blanca el haz asi descompuesto, la banda luminosa que se ob-
tiene se llama espectro. Este fendmeno era ya conocido por New-
ton (1672), quien estudio las leyes de la dispersion; pero como no dispo-
nia sino de prismas muy imperfectos y ademas dejaba pasar la luz del
Sol a través de aberturas muy anchas y redondeadas, los colores espec-
trales se cubrian unos a otros parcialmente y se formaba un espectro
difuso. Wollaston (1802) fué el primero que en vez de las aberturas
redondas empleé una rendija estrecha, que colocé paralelamente a la arista
del prisma, obteniendo de esta manera por primera vez colores puros.
Un espectro ol_)tenido con una rendija se puede considerar como una
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serie continua de imdgenes dé aquélla, unas junto a otras, pero todas
de diferente color, siendo el espectro tanto mas limpio vy las diferentes
artes del mismo tanto mas homogéneas cuanto mas estrecha sea la
rendija. Wollaston encontré que el espectro de la luz del Sol no era
completamente continuo, sino que estaba cruzado por rayas mis o me-
nos oscuras, pero dedicé poca atencion a este fendémeno. Fraunhofer
estudi6 estas rayas con mas detenimiento, v vid que en el espectro del
Sol. asi como también en los espectros de algunas de las estrellas ama-
rillas més brillantes, las rayvas ocupaban siempre la misma posicion, mien-
tras ‘que sus posiciones eran diferentes en los espectros de otras es-
wellas. No prosiguid Fraunhofer el estudio de estas particularidades
de los espectros estelares, limitindose 1 emplear las rayas negras del
espectro del Sol, a las cuales designd por letras del alfabeto, como se-
fiales de referencia para sus investigaciones Opticas sobre la refraccion
de diferentes clases de cristal; a estas rayas se las designé después por
rayas de Fraunhofer. También se observo que la luz de una vela daba
un espectro continuo sin rayas, que una llama de sodio daba un es-
pectro formado sélo por dos rayas brillantes muy proximas en la region
correspondiente al amarillo, y que esta raya doble estaba exactamente en
el sitio en que en el espectro del Sol aparece la rava negra doble D de
Fraunhofer; pero no se logro interpretar estos hechos, aunque se supuso
ya la existencia de alguna relacién entre los mismos. Angstrom ade-
lanté ya mucho (en 1853) hacia el descubrimiento del verdadero carac~
ter de estos fenomenos, pero fué Kirchhoff quien, en 1858, llegd a des-
cifrar el enigma fundindose en consideraciones teoricas, dcompafiadas
de pacientes investigaciones practicas que realizé'en unién con el quimi-
co Bunsen. : T
Cuando un cuerpo solido o liquido se calienta hasta la incandes-
cencia, irradia luz de todos los colores; si se descompone esta luz por
medio de un prisma se forma un espectro continuo o sin rayas. Cual-
quiera que sea la composicion quimica del cuerpo incandescente, metal,
piedra, etc., el resultado es siempre el mismo; no hay ninguna diferencia
en el espectro obtenido. El analisis espectral no puede, por esto, dar la
composicion quimica de los cuerpos incandescentes solidos o liguidos.
Tampoco de los cuerpos solidos que no emiten luz propia, sino que,
como la Luna, reflejan la luz recibida, el espectroscopio puede decirnos
nada acerca de su composicion ;-los rayos luminosos reflejados por estos
cuerpos no han sufrido ningun cambio en su esencia, y por lo tanto,
su luz contintia revelando las propiedades del manantial lumineso pri-
mitivo, que en nuestro sistema planetario es el Sol. Forman una excep-
cion los cuerpos que estin envueltos por una atmosfera algo densa, como,
por ejemplo, los grandes planetas; la luz solar reflejada por ellos ha
atravesado dos veces sus atmosferas respectivas, por cuya razon ocurren
en el espectro cambios de los cuales se pueden deducir consecuencias
sobre la composicion de las mismas.
Al revés de lo que ocurre con los cuerpos solides o liquides, los
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gases (1) incandescentes, asi como los solidos o liquidos transformados
en vapor, no irradian rayos luminosos de todos los colores, sino sola-
mente de un reducido nimero de éstos. Por cada color irradiade aparece
en el espectro una rava brillante, y por esta razon el espectro de un
gas o vapor se compone de rayas aisladas, es decir, es un espectro dis-
continito. Para cada cuerpo quimico, el ntimero y el orden de estas rayas
es diferente, de manera que es posible conocer por el espectro el cuerpo
quimico que lo produce. Asi, por ejemplo, el vapor de sodio da una raya
doble brillante en el amarillg, y el vapor de talio una raya caracteristica
en el verde; otros metales, como el calcio, estroncio, bario, etc., dan se-
ries de rayas, v el espectro del vapor del hierro consta de algunos miles
de rayas brillantes, dispersadas en toda la longitud del espectro. Algu-
n0s gases dan espectros en que las rayas guardan cierto orden ritmico,
sucediéndose repetidas veces grupos de rayas de textura parecida; asi,
los hidrocarbures dan el llamado espectro de bandas, que consta de
cuatro o cinco grupos de ravas cuya periodicidad es evidente, ya que
desde la parte correspondiente al rojo cada grupo empieza subitamente
con una raya muy [uerte, a la que sucede una serie de rayas de inten-
sidad decreciente y cada vez mas espaciadas. '

Como ya hemos dicho, la distancia a que estd colocado el manantial
luminoso no ejerce en estos hechos ninguna influencia, siendo indiferente
que el vapor incandescente esté inmediatamente delante de la rendija
del espectroscopio o que esté a la distancia enorme que nos separa de
las estrellas.

En muchos casos basta una simple ojeada al espectro para poder
determinar a qué metal o gas pertenece; pero en general es necesario
acudir a las medidas para la identificacién, por cuyo motive constituyve
una de las tareas principales de la espectroscopia practica la construccion
de tablas en que con la mayor exactitud pesible se cataloguen las rayas
espectrales de las diferentes sustancias. Esta clase de medidas son espe-
cialmente de gran utilidad cuando se trata de averiguar cuales son los
cuerpos simples de que esta formado un compuesto cualquiera. Por
medio de los catalogos espectrales, muy completos y exactos, de Kayser
y de sus discipulos, asi como los de Exner y Haschek, pueden hoy
realizarse tales investigaciones con toda seguridad. Ademds, las cantida-
des de sustancia necesarias para la aparicion de las rayas espectrales
lLrillantes, suelen ser muy pequefias, hasta el punto de que en muchos
compuestos quimicos puede comprobarse la presencia de ciertos metales
por medio del espectroscopio, cuando todos los métodos de la Quimica
analitica no llegan ya a descubrir el mas leve vestigio de los mismos. Mer-
ced a esta sensibilidad del espectroscopio, se han descubierto, por medio del
analisis espectral, gran ntmero de elementos nuevos, como el cesio, el

(1) En una llama brillante (vela, gas, petréleo) no son gases incandescentes
lo que alumbra, sino particulas incandescentes de carbono que dan a la llama su
intensidad luminosa ; debido a esto, la descomposicion espectral da lugar a un
espectro continuo.

e T || 1
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rubidio, el indio, el talio, el galio y mis modernamente el helio, y una
serie de componentes de nuestra atmosfera. Por un procedimiento ana-
logo se encontraron en los espectros de los astros rayas que no pudieron
ser identificadas con las de las diferentes sustancias conocidas y cuya
naturaleza fué un misterio hasta que, mas tarde, se descubrieron los
correspondientes elementos quimicos. Tal ocurrid, por ejemplo, con el
helio, en el estudio de los gases de un mineral raro llamado cleveita.

Ocurre un fenomeno curioso cuando los rayos luminosos emitidos
por un cuerpo sélido o liquido incandescente, que dan un espectro conti-
nuo, pasan a través de un gas. Cuando el cuerpo incandescente esti mas
caliente que el gas, son absorbidos por éste todos los rayos que en otras
circunstancias emite el gas por si mismo, y en el espectro las rayas que
antes eran brillantes aparecen como rayas oscuras. FEl espectro de emi-
sién del gas o vapor se ha transformado en espectro de absorcion, y el
fendmeno se llama absorcion selectiva. Se observan en este caso sobre el
espectro continuo una serie de rayas oscuras, que en posicion y en inten-
sidad corresponden tan exactamente a las rayas brillantes, que es indi-
ferente realizar las medidas espectroscopicas sobre el espectro de emi-
sibn o el de absorcion. Kl Sol v las estrellas presentan esta tltima clase
de espectros, y basta determinar con exactitud las rayas de absorcion que
contienen e identificarlas con las ravas espectrales de los manantiales
luminosos terrestres, para conocer la naturaleza de los materiales de que
esta formada la atmdsfera de aquellos astros.

La oscuridad de las rayas de absorcion es relativa, y solo indica
que el brillo de la correspondiente region del espectro ha disminuido:
asi, por ejemplo, la luminosidad de las rayas oscuras del espectro del
Sol es todavia suficiente para ejercer una accion fotografica intensa,
como veremos mas adelante.

La identidad entre el espectro de emision y el de absorcion es con-
secuencia inmediata de una ley importante enunciada y comprobada por
Kirchhoff: para cada clase de ravos luminosos, la relacién entre los po-
deres emistvo v absorbente, a igualdad de temperatura, es la misma para
todos los cuerpos. Como ya hemos dicho, la identidad de ambas clases
de espectros se refiere tanto a la posicion de las rayas como a su aspecto
¢ intensidad, y esta circunstancia permite todavia nuevas deducciones
acerca de la constitucion de los cuerpos celestes, fundadas en la compa-
racion de sus espectros con los de las sustancias terrestres. En general,
. todo gas da un espectro en el cual aparecen una serie de rayas bri-
lantes bien separadas; pero si se aumenta la presién del gas o si crece la
densidad de la masa incandescente, se observa a menudo un cambio muy
caracteristico en el aspecto de las rayas, las cuales se hacen mas bri-
llantes y al mismo tiempo mas anchas y difusas, hasta el extremo de que.
por ejemplo, en el hidrégeno las ravas acaban por extenderse a todo el
espectro, y éste aparece finalmente como continuo. En el espectro de
absorcion, las rayas oscuras son también mas anchas y mads difusas en
condiciones adecuadas, Ademas, los fendmenos producidos por el cam-
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bio de temperatura y de presion no se limitan a un ensanchamiento o
cambio de intensidad e las ravas, sino que pueden aparecer rayas nue-
vas, desaparecer otras que antes existian, y aun, por el cambio de presién,
variar las longitudesinde onda de algunas de ellas, esto es, las rayas
pueden desviarse dentro del espectro. Por otra parte, la atmésfera en-
volvente influye en el espectra de los vapores metdlicos incandescentes
de un metal; asi, por ejemplo, las intensidades relativas de las rayas
pueden ser muy diferentes, segiin que la incandescencia se produzea
en el seno de una atmésfera de hidrogeno o en el aire atmosférico.
También hay casos en que el mismo gas da, segtiin el modo como se ob-
tenga la incandescencia, . dos espectros diferentes (espectro de arco y
de chispa, espectro de rayas y de bandas). Si se considera que a causa
de las enormes masas v dimensiones de los cuerpos celestes, reinan en
ellos presiones y temperaturas que no pueden conseguirse artificialmente
en nuestros laboratorios, se comprenderd que a veces se presenten en
espectroscopia celeste problemas muy dificiles v complicados. Afortu-
nadamente, estas dificultades no ocurren con frecuencia; parece mas bien
que los estratos atmosféricos que envuelven a las estrellas y a los cuales
puede llegar la investigacion espectroscopica no se hallan en condicio-
nes muy diferentes unos de otros, y la inseguridad en la identificacion
de elementos terrestres en la luz de los astros disminuye. Para un gran
nimero de elementos, su presencia en el Sol y en las estrellas alcanza
una probabilidad tan grande, que raya en la certeza; tal ocurre, por
ejemplo, con el hidrogeno, el hierro, el sodio, el magnesio, el calcio, el
helio, el silicio, ete.

I.a mision del andlisis espectral no acaba en el estudio quimico de
los astros; como ya indicamos al principio, permite también medir su
velocidad radial, es decir, en la direcciéon del rayo visual, precisamente
en aquella direccion cuyo estudio escapa por completo a los otros mé-
todos de la Astronomia. Esta aplicacion del analisis espectral es indis-
cutiblemente el mayor de los beneficios que la Astronomia le debe. Gra-
cias a ella, ha sido posible conocer los movimientos de los astros que cons-
tituyen el sistema estelar que nos rodea, movimientos que sin ese po-
deroso medio de estudio hubiéramos tardado tal vez siglos en descubrir.
Hoy tenemos motivos para esperar que, entre los resultados obtenidos
aplicando el andlisis espectral y los que proporcionan las determina-
ciones puramente astronomicas, llegaremos dentro de poco a conocer

las leyes de los movimientos siderales como conocemos hoy las de nues- -

tro sistema planetario. Por un camino anilogo, el analisis espectral ha
permitido determinar érbitas de estrellas dobles cuyas componentes estin
a una distancia tan pequefia una de otra, que aun con ayuda de los ma-
yores anteojos es imposible desdoblarlas.

El fundamento de este método, es el hecho de que en un movimiento
relativo del observador con respecto a un foco luminoso, aparecen en
el espectro de este altimo cambios de los cuales se puede dedncir con
certeza la velocidad con que se efecttia aquella aproximacion o aleja-
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miento relativo. Para facilitar la explicacion, supongamos que el feno-
meno ‘se realiza con oscilaciones de menor frecuencia que las oscila-
ciones etéreas: por ejemplo, las ondas sonoras en el aire.

Tl hecho de que un sonido sube de tono cuando se acercan el ob-
servador y el objeto sonoro, y que el tono baja cuando se alejan, puede
comprobarse facilmente mediante una observacion sencilla, yva que la
velocidad de propagacion del sonido es pequefia, unos 340 metros por
segundo, y nosotros podemos adquirir sobre la Tierra velocidades que
estan con aquélla en una relacion apreciable. Viajando en tren, por
ejemplo, se tiene ocasion de observar el cambio brusco de tono de una
campana que suene cerca del convoy, y aun es mas notorio el cambio
de tono del silbido de una locomotora que pase al lado del tren en que
se encuentra el observador. Este fendmeno proviene de que, al acer-
carnos al objeto sonoro, llegan a nuestro oido mas ondas en la unidad
de tiempo, v menos al alejarnos, que si el objeto estuviera inmovil con
respecto a nosotros, Supongamos que el objeto sonoro lleve una velo-
cidad relativa de 20 m y que emita 30@ oscilaciones por segundo; al
oido del observador llegaran éstas con Jarvelocidad del sonido (340 m),
y su niimero, por consiguiente, parecerd aumentado en '/;; en el caso
de aproximacion y disminuido en la misma proporcion en el caso de
alejamiento; el tono percibido serd en el primer caso el que corresponda
a 531 oscilaciones v en el segundo el de 472 oscilaciones. Dec aqui se
deduce esta ley: «si por efecto de un movimiento aumenta la distancia
entre un observador v el cuerpo sonoro, disminuye el tono, v si dis-
minuye la distancia’ aumenta el tone», que es conocida con el nombre
de principio de Doppler (1).

La comprobacién del principio de Doppler para las ondas sonoras
se ha efectuado mediante numerosos experimentos, especialmente por
H. C. Vogel en 18735, empleando para ello locomotoras animadas de
gran velocidad: |

La aplicacion del principio de Doppler a las ondulaciones luminosas
presenta grandes dificultades, y la teoria matemdtica no es todavia con-
cluyente. Ia discusién que sobre este problema se entablé durante mu-
chos afios entre fisicos y astronomos, parece terminada, por lo menos en
lo que concierne a la parte practica. A la comprobacién experimental
del principio por lo que se refiere a los fendémenos luminosos se oponia
lo enorme de la velocidad de la luz, que es casi un millén de veces mayor
que la velocidad del sonido; pero Belopolsky v Galitzin lograron ven-
cer esta dificultad. La mejor comprobacién de la validez del princi-
pio de Doppler aplicado a la luz esta en que las velocidades radiales de

(1) 5i se designa por G la velocidad de propagacién del sonido, por g la ve-
locidad del observador o del enerpo sonoro y por §, el nimero de oscilaciones emi-
tidas por éste en un segundo, el nfiimero de oscilaciones recibidas cuando el cuerpo

sonoro estd en movimiento es: § = §, G=g" v cuande es el observador el que

=g
" G .

56 mueve, § = §
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los planetas y de la Luna determinadas mediante la aplicacion de este
principio coinciden exactamente con las caleuladas con ayuda de las
tablas astronémicas.

Para explicar, en forma elemental, la influencia del movimiento sobre
la luz que impresiona nuestra retina, puede establecerse una analogia
con el sonido. Asi como percibimos, al acercarse un cuerpo Sonoro, una
subida del tono, por llegar en la unidad de tiempo mas ondas a nuestro
oido, un foco luminoso que se acerque v que emita luz monocromitica
debera experimentar un cambio aparente de color, cambio que consis-
tirda en un corrimiento hacia las oscilaciones de mayor frecuencia, o sea
hacia el azul o el violeta. Al contrario, el color cambiara hacia el rojo
al alejarse el manantial de luz monocromatica. Pero mientras la velocidad
de una locomotora es suficiente para producir grandes variaciones en
el tono de un sonido, en el universo visible no se conoce velocidad alguna
bastante grande para producir, dada la enorme velocidad de la luz, un
cambio notable en el color de los objetos, aun de los que emiten luz
homogénea. Aqui viene en nuestra ayuda el espectroscopio, para poder
apreciar aquellos cambios, aun con velocidades relativamente pequenas.
Las rayas de Fraunhofer indican en el espectro la posicion de rayos
luminosos de un numero determinado de ondulaciones (como si se tra-
tara de un fone puro) o de una longitud de onda determinada (1). De
Ja misma manera que en los experimentos aclisticos se toma como tipo
un instrumento musical para descubrir los menores cambios de tono
debidos al movimiento, en el campo del espectroscopio se hace aparecer,
al mismo tiempo que el espectro del manantial luminose que se quiere
estudiar, el espectro de comparacion de un elemento quimico cualquiera
que esté contenido en aquél. Si no ha ocurrido desviacion alguna, las
rayas correspondientes coincidiran; pero si el foco luminoso se aproxima
al observador, sus ravas espectrales se desviaran hacia el violeta res-
pecto a las correspondientes del espectro de comparacion; y si el objeto
se aleja, la desviacion tendrd efecto hacia el rojo. La simple observa-
cion sefiala, pues, el sentido del movimiento y da la medida de su mag-
nitud. Debemos indicar, no obstante, que hasta velocidades de unos
100 kilometros por segundo las desviaciones de las rayas son extraordina-
riamente pequefias, v las medidas lineales efectuadas en el espectro
no exceden a menudo de fracciones de una décima de milimetro. No es
de extranar, por consiguiente, que hayan sido necesarios grandes per-
feccionamientos del espectroscopio y de los métodos de medida, v espe-
cialmente el empleo de la fotografia, para dar a esta clase de observa-
ciones un alto grado de exactitud.

Daremos aqui una breve descripcion de los tipos mds importantes
de espectroscopios, o aparatos que sirven para producir los espectros,
observarlos y medirlos, considerando tinicamente las formas que adop-

{1) lLa velocidad de propagaciéon G de la luz, la longitud de onda & v la fre-
cuencia o namero 5 de oscilaciones por segundo estdn relacionadas entre si por

la expresion G = A a,
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tan estos aparatos cuando se emplean en la observacion de los cuerpos
celestes.

El principio en que se basa la construccion de un espectroscopio es
el de la descomposicion de la luz en sus colores elementales, o dispersién
por medio del prisma o de la red de difraccion. El objeto luminoso
ha de tener la forma de una linea o de un punto, y ha de formar el
espectro a una distancia conveniente para la observacion visual directa
o para la obtencion de pruebas fotogrificas sobre la placa sensible.
FEl sistema mas sencillo consiste en mirar a simple vista, a través de
un prisma, hacia una rendija luminosa; esta disposicion se mejora ob-
servando con ayuda de un anteojo la imagen de la rendija dispersada

Fig. g2

por el prisma. Segitn ensefa la Optica, se obtienen las condiciones mas
favorables para la observacion de un espectro cuando los rayos lumino-
sos inciden paralelos sobre el prisma y cuando éste esta en la llamada
posicion de minima desviacion. La primera condicion se obtiene apro-
ximadamente colocando la rendija a gran distancia, recurso de que se
vali6 Fraunhofer, v exactamente colocando la rtendija en el foco de
tma lente (colimador) de la que salen paralelos los rayos. La minima
desviacién se obtiene para la luz monocromitica cuando el angulo de
incidencia de los rayos sobre el prisma es igual al angulo de emersion.

Las distintas clases de espectroscopios que se emplean en las obser-
vaciones astronomicas, se indican en las representaciones esquematicas
de la figura gz.
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En la figura 92 o se representa la manera de disponer un prisma
(prisma objetive) delante del objetivo de un anteojo. La estrella §, infi-
nitamente lejana, debe considerarse como un punto; los rayos luminosos

Pig. 03.— Hspectros de las Pléyades, obtenidos con un prisma objetivo

que emite inciden paralelamente sobre el prisma- P a causa de la gran
distancia de la estrella. - La luz, descompuesta en sus colores por el
prisma, forma en el plano focal del anteojo un espectro lineal; en R
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aparece la imagen de la estrella de color rojo. y en I” de color violeta.
Entre estas dos imagenes aparecen todos los demas colores, en el su-
puesto de que la estrella irradie luz de todas las longitudes de onda.
Por medio del ocular o se vera, en vez de una estrella reducida a un
punto, una linea fina con los colores del arco iris. Como que en este
espectro, muy estrecho, no pueden observarse las rayas de Fraunhofer,
que son casi siempre delgadisimas, hay que ensancharlo observindolo a
través de una lente cilindrica. Estas lentes deben emplearse en todos los
espectroscopios que sirven para la observacion directa de los espectros de
focos luminosos reducidos a un punto, como las estrellas ; su distancia focal
se elige de modo que la anchura de la banda espectral no exceda de lo es-
trictamente preciso para poder observar los pequefios detalles, ya que con
el ensanchamiento la intensidad luminosa de los espectros, va débiles de
por si, disminuye de un modo considerable.

Si se coloca en el plano focal una placa sensible, se pueden fotogra-
fiar estos espectros, y se comprende que en la placa no aparecera sola-
mente ¢l espectro de una estrella, sino los espectros de fodas las estre-
llas que se encuentren en el campo visual del anteojo. FEl prisma obje-
tivo es, segun esto, auxiliar excelente para la exploracion espectrofoto-
grafica del cielo. En este caso, no hay necesidad de emplear la lente
cilindrica para ensanchar los espectros que se forman sobre la placa;
basta adelantar o retrasar un poco el reloj que hace seguir al anteojo el
movimiento diurno, colocando la arista correspondiente al angulo agudo
del prisma paralelamente a la direccion de dicho movimiento: enton-
ces se juntan, durante la exposicion, las imagenes sucesivas, formando
cada espectro una cinta cuya anchura depende de la duracion de la
exposicion y del adelanto o atraso del reloj. Para utilizar toda la luz
que penetra en el refractor, debe darse al prisma objetivo el mismo
tamafio del objetivo, por lo cual en los anteojos grandes el prisma
alcanza dimensiones considerables v un peso elevado. Como que la
fabricacion de grandes prismas es cara y dificil, se emplean los prismas
abjetivos en combinacién con instrumentos de tamafio medio, especial-
mente en Ameérica; por ejemplo, en el observatorio de Harvard College.
El angulo de tales prismas oscila entre 7°,5 v 45° Para obtener fuertes
dispersiones, se usan dos de estos prismas, y a veces hasta tres.

Las principales ventajas del empleo de los prismas objetivos radi-
can en la posibilidad de obtener simultineamente los espectros de
rumerosas estrellas, v ademas en la gran intensidad luminosa de los mis-
mos. Los inconvenientes consisten en la pequefia precisién de los espec-
tros, a causa de las oscilaciones que sufre la imagen y que aumentan
con la longitud del anteojo, y en lo limitade del empleo de estos apara-
tos. Como se comprende facilmente, los prismas objetivos no dan es-
pectros limpios de los objetos cuyas imagenes tienen en el plano focal del
anteojo dimensiones notables, como, por ejemplo, el Sol, la Luna y los
grandes planetas; tampoco pueden obtenerse juntos los espectros de
las estrellas y los de sustancias terrestres y, por lo tanto, no pueden

ASTRONOMIA, 14
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obtenerse espectros de comparacion, que son imprescindibles en todas las
investigaciones delicadas. Como ejemplo de una prueba obtenida con un
prisma objetivo, reproducimos en la figura 93 una fotografia de las
Pléyades hecha en el observatorio de Harvard.

De mayor aplicacion es el espectroscopio compuesto, el cual, ademas,
ofrece mayor exactitud en las medidas espectrales, tanto en los tra-
bajos de laboratorio como en el estudio de los cuerpos celestes. En
la figura g2 b, puede verse la disposicion de esta clase de espectroscopios.
En el foco de una lente acromatica hay una rendija S cuya aber-
tura puede graduarse con ayuda de un tornillo. El tubo C, con el
abjetivo y la rendija, toma el nombre de colimador. Los rayos proce-
dentes del manantial luminoso colocado delante de la rendija, son re-
cogidos, después de pasar por ésta, por el objetivo del colimador, salen
paralelos, y caen sobre el prisma P, donde son descompuestos, pudiendo
ser observados a través del anteojo B, el cual recibe el nombre de ante-
vjo de observacion. En este aparato se forma un espectro cuya anchura
es igual a la de la rendija si el manantial la ilumina por completo, pero
que aparece en forma lineal si solamente se ilumina un punto de la
rendija; en este caso es necesario ensanchar el espectro por medio de
una lente cilindrica, que se coloca delante del ocular o del anteojo de
observacién o también a alguna distancia delante de la rendija S. Afia-
diendo un micrémetro al ocular, pueden realizarse medidas directas de
las rayas espectrales. En cambio, si en vez del ocular se coloca una ca-
mara fotografica con una placa, el espectro se forma sobre ésta, y una
vez revelada se pueden efectuar las medidas observandola con un micros-
copio; entonces el aparato recibe el nombre de espectrdgrafo. En Astro-
fisica se emplean casi sin excepeion espectrografos.

Para aumentar la dispersion y obtener asi mayor exactitud en las
medidas, pueden emplearse, en vez de un prisma, varios (casi siempre
con un angulo refringente de 60°), los cuales, para una raya de Fraunho-
fer determinada, se colocan en la posicién correspondiente a la des-
viacion minima, Con un instrumento asi dispuesto, puede conseguirse
que los prismas, por medio de un mecanismo especial, giren automatica-
mente al moverse el anteojo de observacion, quedando siempre en la
posicién de desviacién minima para el rayo luminoso que pasa por el
centro del campo visual del referido anteojo. HEstos aparatos de varios
prismas son mas apropiados para trabajos de laboratorio, y todo lo mas
se pueden aplicar a observaciones del Sol, porque con la movilidad de
las diferentes piezas disminuye su estabilidad, que es precisamente una
de las condiciones principales que ha de satisfacer un espectroscopio
para que se puedan realizar con €l medidas espectroscopicas. Por el
mismo motivo no se emplean en las observaciones astrofisicas los llamados
espectrémetros, aparatos en los cuales se puede dirigir el anteojo de ob-
servacion hacia el colimador, y determinar el angulo formado por los
ejes opticos de ambos por medio de un circulo graduado.

Para la descomposicién de la luz en sus colores elementales pueden
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emplearse, en vez de los prismas, las llamadas redes de difraccion. Ya
Fraunhofer habia construido redes de esta clase para diversos expe-
rimentos de optica, v mas adelante otro optico aleman, Nobert, consiguio
fabricar, a mediados del siglo pasado, redes finas sobre cristal, tan per-
iectas, que dieron espectros muy limpios, en los cuales las rayas de
TFraunhofer eran muy visibles. También fueron célebres las redes fa-
bricadas por Rutherfurd. A fines del siglo pasado, fueron todas ellas
superadas por las redes de Rowland, que son verdaderas maravillas de
técnica. Rowland trazé sus primeras redes sobre cristal con una ma-
quina de dividir construida por €l mismo. Actualmente las redes que
llevan su nombre, construidas por Brashear, se aplican a las medidas
mds diversas. Una de estas redes, de tamafio medio, tiene, por ejemplo,
las siguientes dimensiones: longitud de las lineas 5 em, ancho de la
superficie dividida 8 cm, ntimero de lineas 45 400.

Ias redes dan a la vez varios espectros de diferente dispersion;
por esto esos espectros son menos luminosos que los de los prismas, y
s6lo 'se emplean en Astrofisica para las observaciones del Sol. La dis-
posicion de los espectroscopios, espectrometros y espectrografos de di-
fraccion puede verse de una manera esquemdtica en la figura 92 ¢, en
que S es la rendija, G la red, y o el ocular del anteojo de observacion.

En el laboratorio se emplean generalmente redes trazadas sobre es-
pejos concavos. En este caso el aparato consta solamente de rendija,
red concava y ocular, o en vez de éste una camara fotogrifica.

No es posible describir aqui las diferentes formas de espectrosco-
pios de prismas compuestos que tienen aplicacién en Astronomia. Estos
sistemas estin constituidos por la combinacién de un prisma de flint de
mucha dispersién con dos prismas de crown de pequefio dngulo, pegados
a las superficies laterales del primero. Los angulos de los prismas y
las clases de cristal se escogen de manera que el rayo central, al atravesar
los tres prismas, sufra una desviacion mucho menor que con un prisma
sencillo, pero conservindose una gran parte de la dispersién primitiva
del prisma de flint (prismas compound). En algunos de estos sistemas,
el rayo central, al emerger, tiene la misma direccién que el rayo inci-
dente, y por esto se denominan prismas de wision directa. La gran como-
didad que representa el que los rayos salgan del sistema de prismas sin

" desviacién notable, es la causa de que los prismas de vision directa se
empleen frecuentemente en la construccion de los espectroscopios oculares,

En la figura 92 d se ve la representacién esquemitica de estos pe-
quefios instrumentos, que son aplicables a multiples fines. S es la ren-
dija. La lente acromdtica I sustituye a la vez a la lente del colimador
y a la del anteojo de observacion, y se coloca de manera que al quitar el
sistema de prismas P se vea con claridad la rendija a través de la aber-
tura a, introduciendo el prisma de vision directa, la delgada linea lumi-
nosa de la rendija se convierte en un espectro. Si se quiere estudiar
el espectro de una estrella con ayuda de este aparato, se le coloca en un
refractor, después de haber quitado el ocular de éste, de manera que la
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rendija se encuentre en el foco del objetivo; para la observacion visual
de los espectros de las estrellas proyectadas sobre la rendija, se necesita
todavia una lente cilindrica, que se coloca en a. En la observacion de los
espectros de las estrellas se emplea preferentemente el espectroscopio

Potsdam

de

1T

F3(| | g e |

e

04, — Bspectrometro del observatorio

Fig.

acular en la forma indicada en la figura g2 e. Consta de un tubo que
contiene un sistema de prismas de vision directa y una lente cilindrica,
v que puede enchufarse, sustituyendo al ocular, en el tubo de un re-
fractor. Este instrumento presenta la ventaja de que puede observarse
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ig. 0s. — BEspectroscopio del observatorio de Lick
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el espectro de una estrella que se encuentre en el campo visual sin
necesidad de realizar grandes cambios en la parte ocular del anteojo.
Una vez comprendidos en su forma esquemitica los diversos tipos
de espectroscopios, no serd dificil hacerse cargo de su disposicion tales
como son en realidad. FEn la figura g4 se representa un gran espectrome-
tro instalado en el laboratorio del observatorio de Potsdam, A la izquier-
da se ve el colimador, y a la derecha el anteojo de observacién, ambos

Fig. g6. — Hspectroscopio estelar de Secchi

(Debajo de L, lente cilindrica ; ss, rendija, que se gradda con el tornillo S; C, lente

colimadora ; P, sistema de prismas de visién directa ; F 0, anteojo de observacién,

que puede girar por la accién del tornillo g ¥ el muelle f; #, prisma para el es-
pectro de comparacién ; mm, puntas de referencia.)

de un metro de longitud. En el centro esta una pequena platina sobre
la que se puede colocar un prisma o una red de difraccion. El circulo
graduado, cuyas divisiones se leen desde abajo con ayuda de dos micros-
copios, tiene un diimetro de 50 cm.

La figura 95 representa el espectroscopio estelar del observatorio
de Lick, construido por Brashear; el aparato aparece montado en el
portaocular del gran refractor de este observatorio.

Observemos aqui que la abertura de la rendija de los espectroscopios
estelares debe ser muy estrecha si se quiere obtener espectros limpios;

Fig. g7. — Espectroscopio de protuberancias, de Toepfer

esta abertura depende de las dimensiones del colimador y del anteojo de
observacion, pero raras veces es mayor de 0,1 mm. FEn los grandes
espectrografos modernos, con los cuales se pueden efectuar medidas
muy delicadas, la abertura oscila entre 0,01 y 0,05 mm. A causa de
esto, no es fdcil mantener la pequefia imagen de la estrella, que se
forma en el plano focal del refractor, exactamente sobre la rendija del
egectro&;cnpio, y para conseguirlo se han ideado disposiciones especiales.

En la figura g6 se representa la seccién de un espectroscopio estelar,
tabricado por Merz, en Munich, segiin las indicaciones de Secchi. v que
con algunas modificaciones se emplea todavia para la observacion de las
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protuberancias solares, casi siempre unido a refractores de tamafio me-
dio. Una forma mds moderna de estos espectroscopios de protuberan-
cias, debida a Toepfer, es la representada en la figura ¢7. En general
los espectroscopios de protuberancias se diferencian de los espectros-
copios estelares de construccion parecida, por una dispersién mucho
inayor ; en primer lugar, porque el gran brillo del Sol lo permite, y en
segundo lugar porque sin mucha dispersién no es posible hacer visibles
las protuberancias. Esta necesidad de una gran dispersion procede de
que el brillo de una protuberancia solar es siempre bastante menor que
el de nuestra atmosfera en la inmediata proximidad del astro, y tnica-
mente durante los eclipses totales de Sol es cuando el cielo deja de
estar iluminado y se invierte el orden de brillo, haciéndose visibles las
protuberancias. El espectro de éstas consta de pocas rayas brillantes, una
de las cuales, la C del hidrégeno, en el rojo, se destaca por su brillo; si
el espectroscopio tiene una gran dispersién, estas rayas se separan unas
de otras, pero sin que su brillo sufra alteracion. En cambio, el brillo del
espectro continuo de la atmésfera terrestre se debilita mucho con las
grandes dispersiones. Se pueden arreglar las cosas de manera que hasta
con una rendija ancha el espectro continuo sea mas débil que las rayas
de las protuberancias, pudiendo observarse éstas con todos sus detalles
con la luz de una raya determinada (generalmente se escoge la raya C);
para este fin es preciso colocar la rendija del espectroscopio tangencial-
mente al borde del Sol y conservarla durante la observacién en esta
forma, lo cual con alguna préctica se consigue sin gran dificultad,

En la figura 98 se representa el espectrografo de Potsdam, construido
en 1888 por H. C. Vogel, en combinacion con el mayor refractor que en
aquellos tiempos poseia dicho observatorio (30 cm de abertura). El
primero consta de dos prismas compound colocados en el minimo de
desviacion para la tercera linea del espectro del hidrogeno (en el azul
oscuro). El objetivo del colimador y el de la cdmara tienen 41 cm de
distancia focal. Para dar gran estabilidad al aparato se ha empleado en
su constriiccion casi exclusivamente el acero fundido. En la actualidad
el aparato sélo tiene un interés histérico, ya que con él se hicieron
las primeras determinaciones exactas de los movimientos radiales de
gran ntimero de estrellas.

Un espectrografo de construccion méds moderna lo representa la
figura 99 en combinacién con el gran refractor doble del observatorio
de Potsdam, terminado en 1899 (fig. 59). Este aparato, construido por
Toepfer, posee tres prismas sencillos, con un 4ngulo refringente de
algo mis de 60°; los indices de refraccion se han escogido de manera
que la desviacion total del haz luminoso a través de los prismas es de 180°
- Para adquirir una idea de las dimensiones reales de este espectrégrafo
diremos que la cdmara de forma cénica tiene una longitud de 70 cm.
K] aparato estd siempre rodeado por una caja de madera, en cuvo inte-
rior hay un dispositivo de calefaccion constituido por dos hilos delgados
de plata alemana arrollados sobre tubos de vidrio; al paso de una corrien-
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Fig. gg. — Espectrografo estelar del gran refractor del observatorio de Potsdam
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te eléctrica se calientan los hilos, manteniendo constante la temperatura
dentro de la caja, de modo que no varia mas alli de una décima de
grado durante la exposicion de la placa, que a menudo dura algunas horas.
Lias observaciones que se efectiian con este espectografo son en extremo
delicadas y exigen la adopcidn de aquellas precauciones; a causa de las |

Fig. 100. — Espectrégrafo del Dominion Observatory, de Ottawa (Canadi)

oscilaciones de la temperatura, tanto la parte dptica como la mecdnica
del espectrégrafo sufririan variaciones que darian lugar a grandes erro-
res en las pruebas fotograficas.

Otro espectrografo, constituido por un solo prisma, es el representado
en la figura 100; pertenece al observatorio de Ottawa, en el Canada.

3. ForoMeTria

Después del analisis espectral, la fotometria constituye la disciplina
mdas importante de la Astrofisica; su objeto es la determinacién del brillo
de los astros, estudio que proporciona importantisimos datos para estu-
diar su constitucion.

La fotometria es la rama mas antigua de la Astrofisica, y los pri-
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meros ensayos para determinar el brillo de las estrellas datan de mu-
chos siglos. Tolomeo incluyé en su Almagesto un catilogo de estrellas,
en el que éstas se hallan clasificadas por magnitudes. Esta sencilla clasifi-
cacién estuvo en vigor durante mas de 1500 afios, hasta que el descu-
primiento de las variaciones de brillo de algunas estrellas desperté el
desea de medir con mds exactitud la cantidad de luz que recibimos de
las mismas, con el fin de seguir mejor aquellas variaciones y descubrir
otras nuevas. Faltaban para ello bases cientificas que permitiesen fun-
damentar una fotometria de los astros; pero los trabajos de los fisicos
de los siglos xVII y XVIII, en especial los experimentos clasicos de Bouguer
y Lambert, proporcionaron estos fundamentos.

El principio en que se apoyan todas las observaciones fotométricas,
consiste en la propiedad fisiolégica de nuestros ojos, de poder establecer
comparaciones de alguna exactitud, entre dos brillos diferentes, tinicamen-
te cuando las diferencias entre ambos son muy pequefias.

Todo observador puede apreciar, por medio de la vista, que el Sol
es mucho mds brillante que la Luna; pero no puede precisar cuantas
veces es mas brillante, si miles o millones. FEn cambio un observador
practico puede afirmar con bastante seguridad si dos estrellas tienen el
mismo brillo; la experiencia ha demostrado que en esta clase de aprecia-
ciones de igualdad, puede llegarse hasta una aproximacién de uno o dos
por ciento del brillo total. La mision de los fotdmetros, o aparatos des-
tinados a las determinaciones del brillo, consiste en medir exactamente
grandes diferencias de brillo disminuyendo, para ello, la luminosidad del
objeto mas brillante de los dos que se comparan, con arreglo a determi-
nada ley, hasta que sea igual al brillo del objeto menos luminoso.

También sin aparatos especiales pueden hacerse a simple vista o con
un anteojo buenas determinaciones del brillo, empleando el denominado
método de los grados, introducido por Argelander y empleado todavia
con éxito. Fste método solo puede aplicarse cuando se trata de comparar
dos estrellas cuyos brillos no sean muy diferentes. Si como resultado
de la observacién de dos estrellas, y después de un atento examen, se
reconoce que una de ellas es mas brillante que la otra, se dice que la
primera es un grado mas brillante que la segunda; una diferencia fécil-
mente apreciable equivale a dos grados; una diferencia que se observe
.inmediatamente corresponde a tres grados. Para un observador prac-
tico que se limite a estas tres diferencias, la apreciacién de un grado
es segura y constante; su valor varia de unos observadores a otros, pero
esta variacion no excede de unas décimas de magnitud. A pesar de su
sencillez, este método ha aportado, en manos de observadores concien-
zudos como Argelander, Schonfeld y otros, importantes datos para el es-
tudio de las estrellas variables.

Los fotometros se diferencian entre si, en primer lugar, por la manera
de debilitar la Juz. Los antiguos fotémetros de Lambert, Bouguer, Rumford
¥ otros se basan en la ley de que el brillo de un manantial luminoso dismi-
nuye en razon inversa del cuadrado de su distancia al ojo del observa-
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dor o al objeto iluminado; asi, por ejemplo, si la distancia es doble el
brillo se reduce a la cuarta parte. También se fundan en esta misma
lev el astrometro de Herschel y el fotdmetro de prismas de Steinheil,
Herschel comparaba con su aparato el brillo de las estrellas visibles a
simple vista con el de la Luna, cuya imagen disminuia por medio de una
lente hasta darle las dimensiones de una estrella, recogiendo después esta
imagen en una pantalla. La distancia de la pantalla al ojo del observador
se hacia variar hasta que la estrella y la imagen de la Louna aparecian de
la misma magnitud. A pesar de su imperfeccion, merece citarse este
aparato porque con él formé Herschel el primer catilogo de estrellas
fundado en medidas fotométricas.

Con el fotometro de prismas de Steinheil pueden compararse direc-
tamente dos estrellas cualesquiera. Delante de las dos partes en que se
divide el objetivo de un anteojo, cortado segiin un diametro como en el
heliometro, hay prismas de reflexion total merced a los cuales los rayos
luminosos que emanan de ambas estrellas pasan al ocular. Fste no esta
exactamente en el foco del objetivo, por lo que las estrellas no aparecen
como puntos, sino como discos, cuyo brillo depende de la distancia del
ocular al foco. La comparacién entre ambas estrellas se efectiia movien-
¢o independientemente las dos partes en que esta dividido el objetivo,
acercandolas o alejandolas del ocular fijo hasta que el brillo de ambas
superficies, de las euales se han limitado dos partes iguales, sea el mismo.
La distancia de los semiobjetivos al ocular se mide en una escala, y de
ella se puede deducir la diferencia de brillo entre ambas estrellas.

Con uno de estos aparatos determiné Seidel la magnitud de los prin-
cipales planetas y de mas de 200 estrellas fijas, realizando ademas nota-
Lles estudios sobre la absorcion de la luz por la atmosfera terrestre. La
complicada construccién de este aparato, su manejo incémodo y su apli-
cacion: limitada, han sido causa de que no se difundiese el uso del foto-
metro de Steinheil, v Seidel parece haber sido el tnico que ha efectuado
medidas sistematicas con este aparato.

Otro método fotométrico que ha tenido mucha aplicacién consiste en
tapar parcialmente la abertura libre del objetivo del anteojo, disminu-
vendo asi la cantidad de luz que atraviesa el objetivo. Tomando como
base este principio, se han construido diferentes aparatos, de los que men-
cionaremos solamente el fotometro de Bouguer y el de Schwerd. Las ob-
servaciones efectuadas con esta clase de aparatos estan sujetas a discu-
siones importantes, principalmente a causa de tenerse que intercalar dia-
fragmas delante del objetivo en el camino seguido por los rayos lumi-
nosos, lo que da lugar a fenémenos de inflexion que alteran la distribu-
cion de la luz en las imdgenes focales, por cuya razén estos aparatos tienen
una aplicacion limitada en las observaciones astrondmicas. Lo mismo
puede decirse de otros métodos fotométricos como el empleo de discos
giratorios, el de la reflexion de la luz en superficies brufidas, etc.

La fotometria astronomica avanzo un gran paso cuando Zallner cons-
truyé el fotometro que lleva su nombre y del cual publico en 1861 una
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detallada descripeion, a la vez que una serie de determinaciones realiza-
das con dicho aparato, Lo esencial del fotometro de Zéllner consiste en
la introduccion de una estrella artificial, euyo brillo puede disminuirse de
una manera gradual por medio de polarizadores, v que sirve como objeto
de comparacién para las estrellas cuyo brillo quiere medirse. La figu-
ra 101 representa el aparato en la forma que después de varias modifi-
caciones le dié el mismo Zollner. APB es un pequefio anteojo que puede

A

Fig, 101

girar alrededor del eje horizontal CI) vy, ademds, con el resto del apa-
rato, alrededor del eje vertical cuyo pie aparece en la figura. La luz
emitida por la lampara de petréleo F incide, después de pasar a través
de la pequena abertura o', sobre la lente biconcava m, que reduce la ima-
gen de la abertura. El haz de rayos luminosos atraviesa los medios & y [,
cuya mision indicaremos después, pasa luego por los prismas de Ni-
col ¢ y &, y después de atravesar la lente convergente f incide sobre la
placa de cristal plana ee’; esta placa estd inclinada 45° respecto al eje CD,
vy por reflexién sobre sus caras anterior y posterior se forman en gg
dos imagenes, reducidas casi a puntos, de la abertura o!. El prisma de
Nicol /i esta fijo en el tubo; el otro prisma i puede girar, midiéndose el
angulo de giro mediante un circulo o tambor dividido, llamado circulo de
intensidad, y los dos nonius # y »n’. Si las secciones principales de los dos
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prismas son paralelos entre si, la luz polarizada por el primer prisma
pasa libremente a través del segundo; pero si se hace girar i la intensidad

de la luz que emerge de 4 varia, con arreglo a la ley de Malus, propor-
cionalmente al cuadrado del coseno del dngulo que i ha girado. De esta
manera se puede reducir el brillo de las estrellas artificiales gg en una
cantidad arbitraria y siempre conocida. Las dos estrellas artificiales gg
o poseen el mismo brillo, porque los rayos reflejados en la cara pos-
terior de la placa ee¢’ sufren dentro de ésta una ligera absorcion. Para
efectuar mediciones con este aparato se emplea generalmente la estrella
artificial obtenida por reflexién en la superficie anterior de la placa. Apun-
tando el anteojo 4B hacia una estrella, se obtiene en el foco del obje-
tivo O una imagen de la misma; el observador ve con el ocular la ima-
gen b de la estrella real y la de la estrella artificial g, y no tiene que hacer
sino variar, por medio del giro del prisma 1, el brillo de g, hasta que b y g
aparezcan iguales. Si inmediatamente después se repite la operaciéon con
otra estrella, se puede calcular la relacion de brillo de las dos estrellas
observadas sin que sea necesario conocer la intensidad de la luz artificial.

Entre ¢ y m se encuentra un tercer prisma de Nicol £ y una placa
de cuarzo [ cuyo objeto es dar a las estrellas artificiales la coloracion
que se desee. El cambio de color se obtiene haciendo girar £ respecto
a los demas medios polarizadores. Si se mide el dngulo de giro por me-
dio de un circulo especial, llamado circulo colorimétrico, v conociendo el
espesor de la placa de cuarzo, el color de la estrella queda determinado
de una manera inequivoca. El fotometro puede emplearse, por consi-
guiente, para determinaciones directas del color de los astros; pero como
que los colores de polarizaciéon son compuestos y no corresponden sino
en parte a los colores de las estrellas, el colorimetro ha tenide muy poca
aplicacion.

La disposicién del fotémetro de Zollner, que acabamos de describir,
ha sido conservada en sus lineas generales; pero la parte mecanica del
aparato ha sido objeto de algunas variaciones y perfeccionamientos. En la
figura 102 se representa un gran fotémetro, construide por Wanschaff
para el observatorio de Potsdam, que ha prestado excelentes servicios y
que ha servido de modelo para varios aparatos de mayores dimensiones
construidos por Toepfer. Este fotémetro tiene la forma de un aparato
universal con anteojo acodado; el observador mira siempre en direccion
horizontal, mientras que en la forma primitiva (fig. 101) la posicién
de la cabeza del observador depende de la altura de la estrella sobre el
horizonte, y las estrellas que estin cerca del cenit han de observarse
empleando un prisma de reflexién total colocado delante del ocular. En
el fotometro de Wanschaff, la limpara de petréleo esti colocada en la
parte opuesta al ocular del anteojo, y completamente oculta para el ob-
servador; la luz llega al verdadero aparato fotométrico después de varias
reflexiones y convergencias a través de I, 7, m y k. La limpara ilumina,
ademads, con ayuda del prisma de reflexion total ¢ y de los espejos %, v y w,
el circulo de altura E que sirve para apuntar, asi como el circulo de inten-
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Fig. 102. — Gran fotémetro de Wanschaff



224 LA LUZ

sidad O y el colorimétrico p. El objetivo tiene una abertura de 67 mm y
una distancia focal de 700 mm, pero también pueden colocarse en los
puntos designados con las letras + e y objetivos de 36,5 mm y 21,5 mm de
abertura y de 350 v 137 mm de distancia focal respectivamente.

Con este aparato se pueden medir hasta estrellas de 7.* magnitud, de
una manera comoda y segura, Para observar estrellas mas débiles, es
necesario acoplar el aparato fotométrico con un anteojo mayor, en la
forma representada en la figura 103. El fotémetro que aparece en esta
figira fué construido por Toepfer y presenta, respecto a los aparatos ya

Fig. 103

descritos, algunos perfeccionamientos de bastante importancia. La lam-
para de petréleo ha sido sustituida por una lampara eléctrica /., cuva
luz es reflejada por una esferilla de cristal plateada colocada en G antes
de llegar al aparato fotométrico. Ademas, el aparato esti provisto de
un dispositivo registrador del que en la figura solamente se ven las dos
émpufaduras KR y cuyo fundamento explicaremos después. Todo el
sistema puede girar en el anillo 4. También aqui se utiliza la limpara
fotométrica para iluminar los circulos por medio de los prismas PP y
el espejo S. Si no se emplea el dispositivo registrador, se lee el circulo
de intensidad por medio del microscopio .
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En el mismo método de la polarizacion se funda el fotdmetro mie-
ridiano de Pickering. Consiste en un anteojo en posicién horizontal orien-
tado en la direccion este-oeste, con dos objetivos exactamente iguales.
Delante de cada uno de estos objetivos hay un prisma de reflexion total
(o un espejo), uno de los cuales puede sufrir un pequefio movimiento, de
manera que la imagen de una estrella circumpolar que sirve como es-
trella de comparacion, pueda obtenerse dentro del campo visual. El otro
prisma, provisto de un circulo de posicion, permite hacer pasar por el
anteojo la luz de una estrella cualquiera que se encuentre cerca del me-
ridiano. Cerca del plano focal de ambos objetivos hay un prisma de
espato calizo acromatico y birrefringente, cuyo angulo es tal que la ima-
gen ordinaria que procede de uno de los objetivos, casi coincide con
la extraordinaria del otro objetivo, de manera que la luz de ambas
imagenes llega simultaneamente al ocular y al ojo. Delante del ocular
hay un prisma de Nicol, por cuyo giro se consigue la igualdad de brillo
de ambas imagenes de la misma manera que en el fotémetro de Zoéllner.

El fotometro de Pickering posee, en comparacion con el de Zdllner,
la gran ventaja de que con él se comparan directamente dos estrellas
reales. La estrella artificial del aparato de Zollner tiene un aspecto
siempre diferente de las imdgenes estelares verdaderas, y la compara-
cién de dos imdgenes de diferente naturaleza puede dar lugar a erro-
ves de apreciacién. En cambio el fotémetro de Pickering tiene también
sus desventajas, entre las cuales la mds importante es sin duda la de
no poderse hacer observaciones fuera del meridiano. Otro inconveniente
radica en la necesidad de utilizar estrellas circumpolares como estrellas
de comparacion, por lo cual, en ciertas ocasiones, las dos estrellas que
se comparan estan entre si a una distancia angular muy grande y las
diferencias de transparencia del aire ejercen una accion perjudicial en
los medidas. Finalmente, el aparato es muy poco luminoso y se presta
poco a la observacion de estrellas débiles.

Muy diferente es el fundamento del fotdmetro de cuiia, ideado pri-
mero por Kayser, en Danzig, y reinventado independientemente y cons-
truido en Oxford, en 1881, por Pritchard. Consta de una cufia de cris-
tal neutro absorbente, oscuro, que puede moverse en el campo visual del
anteojo. Una escala indica el espesor de cristal que hay que interponer
para que una estrella desaparezca o reaparezea, vy asi pueden calcularse
las diferencias de brillo de las estrellas observadas, por medio de las
relaciones, previamente determinadas, de absorcién de la cufia. En este
fotémetro, la desaparicién de las estrellas ocurre cuando su brillo, con re-
lacién al del fondo sobre el cual se destaca, es menos intenso que el brillo
inicial necesario para impresionar la retina del observador.

En la figura 104 se representa un fotémetro de cufia construido
por el mecinico Toepfer vy que puede acoplarse a cualquier anteojo.
Se ha quitado el ocular para que se vea la cufia, que aparece en el interior
de la caja metalica asi como dos hilos que fijan el centro del campo
visual. La cufia estd unida por medio de los tornillos cc al bastidor b
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v puede moverse con éste accionando el tornillo a; 7 es un indice que se
desliza sobre una escala graduada colocada detrds y unida igualmente
al bastidor &, y f una corredera con cuya ayuda puede descubrirse. en
caso necesario, todo el campo visual. Encima del fotémetro hay un dis-
positivo registrador, propuesto por primera vez por E. von Gothard, y
que permite inscribir las indicaciones del fotometro tantas veces como
se desee sin necesidad de leer cada vez la division sefalada por el indi-
ce i. Oprimiendo el brazo [, se proyecta una tira de papel que cotre por
debajo de la almohadilla m contra la escala e, provista de una graduacién
en relieve, marcandose de esta manera sobre el papel las distintas posi-
ciones de la cufia. Al soltar el
brazo I, la barra » imprime un
pequedo giro a la rueda, produ-
ciéndose con ello el avance de la
tira de papel suministrada por
el rollo ¢ ¥y quedando la cinta
dispuesta para recibir una nue-
va impresion.

El fotometro de cufia, en esta
forma, es un aparato extraor-
dinariamente comodo y maneja-
ble; pero la exactitud de las ob-
servaciones efectuadas con €l es
algo menor que la que puede al-
canzarse con los fotometros de
polarizacién. La razén de esta
desventaja reside en la sensibilidad del ojo, que desempefia un importante
papel en las observaciones con el fotometro de cufia y estd sujeta a oscila-
ciones muy amplias. Ademads, la claridad del fondo del cielo influye mucho
en las medidas, ya que con un fondo claro la desaparicion de una estrella se
produce con un espesor de cuila menor que cuando el cielo es mas oscuro.
Otra causa de errores reside en la determinacion de la absorcion de la
cufia, cosa muy dificil, porque no hay un cristal absolutamente neutro,
esto es, que absorba todos los colores con la misma intensidad, por lo
cual ha de influir en el resultado el color de la estrella. Para obtener re-
sultados verdaderamente aceptables es, pues, preciso manejar este foto-
metro con muchas precauciones.

Un perfeccionamiento importante del fotémetro de cufia es el con-
seguido, en los tiempos modernos, introduciendo un manantial luminaso
artificial de comparacion andlogo al empleado en el fotémetro de Zoll-
ner. La observacién se realiza debilitando el brillo de la estrella verda-
dera, moviendo para ello la cuna hasta que el brillo de aquélla sea igual
al de la estrella artificial de comparacion. En esta forma el fotémetro
de cufia no desmerece en nada de los fotémetros de polarizacion, por lo
que respecta a exactitud y a comodidad de manejo.

Con ayuda de la fotografia se pueden hacer también mediciones

Fig. 104
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fotométricas de los cuerpos celestes, siguiéndose para ello dos métodos
diferentes. Si con un anteojo se saca una fotografia de una region del
cielo, se ve que en el clisé las imdgenes de las estrellas mas brillantes son
mayores que las de las mas débiles. Los diametros de estas imagenes
pueden, por lo tanto, servir para determinar el brillo de los astros, su-
poniendo conocida la relacion que liga el brillo con el tamafio de la im-
presion fotografica. Fste método, que es el mis antiguo, lo empled ya
G. P. Bond en 1857.

Las imigenes de las estrellas mas brillantes, no sélo son mayores
sobre el clisé, sino también de un negro mas intenso; por lo tanto, tam-
bién puede deducirse el brillo de las estrellas midiendo la opacidad de su
imagen en el negativo, siempre que se conozca una relacion entre el
brillo y la opacidad. FEste segundo método fué aplicado por primera
vez por Schwarzschild, y es actualmente el preferido por casi todos los
observadores, aunque, en un punto, presente desventaja respecto al mé-
todo de comparacién de los diametros: las imagenes focales dadas por
los buenos anteojos son tan pequefias, que el ennegrecimiento de la placa
no puede medirse con el microfotometro de que hablaremos mas adelan-
te, lo cual hace necesario el uso de procedimientos fotograficos que pro-
porcionen imagenes mayores, con la consiguiente disminucion de la in-
tensidad de las mismas. De aqui que sea necesario emplear aparatos
de dimensiones relativamente grandes y exposiciones de mucha dura-
cion cuando se quiere determinar el brillo de estrellas débiles. El aumento
de tamafio de la imagen se obtiene unas veces colocando la placa foto-
grafica, seglin propuso Janssen, no en el plano focal del anteojo sino un
poco lejos de éste (fotografias extrafocales), o bien imprimiendo a la
camara, durante la obtencién de la fotografia, un movimiento tal que
haga recorrer a cada estrella una pequefia area sobre la placa (imagenes
rayadas de Schwarzschild).

En la aplicacion de ambos métodos, como hemos dicho ya, es nece-
sario conocer la relacién entre las intensidades que influyen sobre la
placa y el efecto de las mismas (didmetro o ennegrecimiento). El camino
més directo para encontrar esta relacién consiste en medir el brillo de
algunas de las estrellas que aparecen en la placa fotografica por pro-
cedimientos fotométricos visuales, y con este dato determinar después
la ley buscada, ya sea por un procedimiento grifico, ya por medio de
una férmula. Esta manera de proceder es la que adoptaron, siguiendo
el método de los diametros, numerosos astrénomos (Charlier, Scheiner,
Trépied, Kapteyn, Turner, Christie, etc.), y en particular se ha seguido
el mismo camino en los trabajos de la carta fotografica celeste, par-
tiendo del conocimiento de las magnitudes de bastantes estrellas y te-
niendo presente que alli no es muy grande la exactitud exigida,

A pesar de su gran sencillez, este método no es aplicable a todos los
casos. Solamente de las estrellas brillantes; hasta las de 7,5.* magnitud,
se han efectuado medidas fotométricas aceptables; en cuanto a las es-
trellas mas débiles, se carece de datos, o no son éstos de gran confianza.
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Por otra parte, una dificultad casi insuperable se debe al distinto color
de las estrellas. La retina presenta su mdaxima sensibilidad para el
verde amarillento, y por esto tendemos a considerar como mas brillantes
las estrellas amarillas o rojizas; en cambio, sobre la placa fotografica la
maxima sensibilidad corresponde al azul y al violeta. Asi, por ejemplo,
en una observacién visual, la estrella o de Oridn, de color rojo, parece
casi tan brillante comho la estrella blanca » del Aguila; pero en una placa
fotogrifica « de Orion es de magnitud muy inferior a « del Aguila.

Por estos motivos ha sido preciso buscar por otro camino la relacién
entre el brillo y el didmetro o la intensidad de la imagen fotogrifica. En
la actualidad se emplea casi siempre el método siguiente, perfeccionado
merced a los trabajos de Schwarzschild. De la region que se quiere
estudiar se obtienen dos fotografias, con el mismo tiempo de exposicién ;
pero al obtener la segunda se coloca delante del objetivo del anteojo
un tejido de alambre cuidadosamente construido y cuya absorcion de
la luz (constante de absorcion) se determina previamente en el labo-
ratorio. Comparando los diametros estelares de las dos imagenes y las
intensidades del ennegrecimiento, se puede deducir la ley buscada. Otro
método para obtener esta ley o escala, es el ideado por Hertzsprung y
empleado con éxito por él v por otros observadores (Chapman y Melotte,
Halm). Consiste, como en el método de Schwarzschild, en colocar
delante del objetivo del anteojo una reja o malla constituida por alam-
bres iguales y equidistantes. lista reja actia como una red de difrac-
cién, esto es, se obtienen, ademas de la imagen central de la estrella, es-
pectros a ambos lados de la misma, cuyas intensidades pueden calcu-
larse conociendo las constantes de la red. Los espectros asi producidos
por redes muy anchas, como las que se emplean para fines fotométri-
cos, son tan cortos que casi no pueden distinguirse de las estrellas, y por
lo tanto pueden ser tratados como tales en las medidas. Las diferencias
de ennegrecimiento entre la imagen central y los espectros, corresponden
a las de intensidades, que, como ya hemos dicho, son conocidas por el es-
tudio fisico de la red. Este método es excelente, en especial en la obten-
cion de pruebas fotograficas extrafocales.

LEn el método fundado en la medida del ennegrec;mlento de la placa,
la relacion entre éste y el brillo de la estrella se obtiene también fotogra-
fiando en el laboratorio, directamente sobre la placa, una escala de bri-
llos que después de obtener la fotografia de la regién del cielo que se
estudia se desarrolla al mismo tiempo que ésta. A este fin se iluminan
una serie de campos planos con arreglo a una serie de intensidades cono-
cida, y se fotografian con el mismo tiempo de exposicién que se empleara
para la region celeste que se trate de estudiar. De esta manera obtuvo
Parkhurst, por medio de fotografias extrafocales, los brillos fotografi-
cos de las estrellas de los alrededores del polo. Empleando en la fotogra-
fia placas ortocromaticas y siguiendo uno cualquiera de los métodos in-
dicados anteriormente, pueden medirse también brillos visuales de las
estrellas, con una precision tan grande como la que se alcanza con las
mejores observaciones directas.
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Una vez conocido con precision el brillo de un numero bastante
crecido de estrellas de una zona celeste, por ejemplo, de la region cir-
cumpolar boreal, o de un grupo de estrellas como el de las Pleyades, se
puede medir el brillo de otras estrellas fotografiando en la misma placa
la regién que se estudia y la que sirve de elemento de comparacion.
Esta altima suele ser la region cercana al polo norte, propuesta por
E. C. Pickering y Seares. Esta region contiene g6 estrellas, algunas de

Fig. 105. — Microfotémetro

ellas hasta de la 20.* magnitud y cuyo brillo v color estin determinados
con mucha precision.

Ya hemos hablado de la dificultad con que se tropieza al comparar
las medidas fotométricas visuales con las fotograficas; esta dificultad
proviene del distinto color de las estrellas. Rigurosamente hablando, no
se pueden comparar mas que objetos del mismo color. Cuando se trata
de objetos de color diferente, aparecen, a causa de la diversa sensibili-
dad de la retina para los distintos colores, discrepancias en los resultados
obtenidos por observadores diferentes (ecuacion cromdtica). Si estas
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discrepancias s6lo dependiesen del color, facilmente podria hallarse
un medio de salvarlas; pero dependen también del brillo absoluto de
los objetos que han de compararse; asi, un mismo observador que vea
dos estrellas, por ejemplo, una blanca y otra rojiza, de igual brillo con
un anteojo pequeio, no las encontrard iguales si realiza la observacién
con un anteojo mayor. Este fenomeno se denomina efecto de Purkinge,
y no solamente aparece cuando se efectian observaciones visuales, sino
también cuando se emplea la placa fotografica. Por este motivo resultan
grandes errores en la escala de brillo, que tinicamente se pueden subsanar
efectuando todas las comparaciones con el mismo brillo subjetivo, o sea
con el mismo ennegreci-
miento de la placa; pero
esto trae aparejadas gran-
des dificultades.

Los ennegrecimientos se
miden de una manera ¢o-
moda y segura con el mi-
crofotémetro de Hart-
mann (fig. 105) construido
por Toepfer; es un aparato
con el cual, merced a un
dispositivo éptico (prisma
de Lummer - Brodhun),
cualquier regién de una
fotografia puede verse
yuxtapuesta a una escala,
con lo cual la comparaciéon
€s muy precisa.

Hace algunos afios, Ste-
bbins ensayo la célula de
selenio como recurso para
medir la magnitud de las
estrellas. El selenio en es-
tado metdlico presenta me-

Fig. 106. — Aparato fotoeléctrico de Guthnick nos resistencia a la co-
rriente eléctrica cuando se
le ilumina. Stebbins coloc6 una célula de selenio en el foco de un gran
anteojo y midi6 por medio de un galvanémetro muy sensible las varia-
ciones que sufria la resistencia eléctrica al ser iluminada la célula por
diferentes estrellas, deduciendo de estas variaciones las diferencias de
brillo de las mismas. Desgraciadamente, este método no puede emplear-
se mas que cuando se trata de estrellas muy brillantes, a causa de la
sensibilidad relativamente pequefia de la célula de selenio. Stebbins pudo
descubrir, no obstante, variaciones periddicas de brillo muy pequenias y
medirlas con gran exactitud.
La sustitucién de la retina por aparatos sensibles a la luz, en que se
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basan las investigaciones de Stebbins, fué coronada por el mejor éxito
con el empleo de las células fotoeléctricas, cuya introduccién por
P, Guthnick y H. Rosenberg representa un gran progreso en fotometria,
habiendo dado el primero de estos observadores con un método practico,
que aplicé en largas series de medidas. En la figura 106 aparece el dis-
positivo fotoeléctrico de Guthnick acoplado al extremo del refractor
de 30 cm del observatorio de Babelsberg. El fundamento de este método
es el fenomeno, descubierto por Hertz v estudiado cuidadosamente por
Flster, Geitel y otros, de que ciertos metales, especialmente los del gru-
po del potasio (potasio, cesio, rubidio), emiten electrones bajo la influen-
cia de la luz. Si una cierta cantidad de uno de estos metales estd en una
atmésfera gaseosa rarificada y se carga hasta un potencial de 100 vol-
tios, el efecto es tan intenso que puede medirse la corriente electrénica
emitida por el metal mediante un electrometro sensible. La intensidad
de esta corriente es proporcional a la energia luminosa que cae sobre el
metal. La caja cilindrica que se ve en la figura contiene la célula, que
tiene la forma de una esferilla de cristal de unos 50 mm, que lleva en
su interior una capa fina metilica, por ejemplo, de potasio, en forma
de casquete esférico. En la esfera estin sujetos los conductores,
uno de los cuales esta conectado con la cubierta metdlica y sirve para
poner ésta a la tension deseada, y el otro, en forma de anillo de alam-
bre colocado a la distancia de algunos milimetros de la capa metalica,
permite desviar la corriente electrénica hacia el electrometro. Este ul-
timo pende, mediante una suspension de Cardan, de la caja que contie-
ne la célula, y lleva un ocular que apunta al hilo del electrometro. Al
incidir la luz sobre la célula se carga el hilo y se le ve desviarse en
el campo visual, en el que hay una escala. El paso del hilo por de-
lante de las divisiones de la escala se registra en un cronografo por medio
de un pulsador. El tiempo de carga del hilo esta relacionado seglin una
ley sencilla con la intensidad luminesa de la estrella, de manera que
de los tiempos registrados se puede deducir el brillo de ésta. Compa-
rando Guthnick diversas estrellas, lo mdis cercanas posible, pudo medir
con gran exactitud sus fluctuaciones de brillo. El error medio de una com-
paracién es del orden de 0,005 de magnitud.

Mis complicada es la comparacién de las intensidades de las dis-
tintas regiones de los espectros de dos astros, para lo cual se utiliza el
espectrofotémetro. Consta este aparato de un espectroscopio compuesto,
en el que al lado del espectro del astro que se observa, se forma el de
una lampara de brillo constante. La intensidad del espectro continuo de
esta lampara puede variarse en una proporcion conocida, como en el
fotometro ordinario, por medio de dos prismas de Nicol; la intensidad
luminosa de las distintas partes del espectro de la estrella respecto a las
andlogas del espectro de la lampara pueden determinarse asi con bas-
tante precision. Medidas de esta clase son las que se efectuan. por
ejemplo, para determinar la temperatura de las estrellas.

Terminaremos esta exposicion de los métodos fotométricos, mencio-
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nando un fendmeno que desempefia en fotometria un papel andlogo
al de la refraccion en Astronomia. Aun los observadores menos prae-
ticos saben que una estrella parece tanto mds débil cuanto mads lejos esta
del cenit. Es tan importante este fenémeno, que cerca del horizonte y
a simple vista, aun en noches muy despejadas, solamente se pueden
columbrar estrellas de primera y segunda magnitud, no llegando a distin-
guirse las de tercera. lLa causa radica en la accién absorbente ejercida
por la atmosfera sobre los rayes luminosos que la atraviesan, absorcion
(ue es tanto mayor cuanto mas largo es el camino que tiene que recorrer
la luz en la atmosfera. Esta extincion de la luz es, como la refraccion,
casi proporcional a la tangente trigonométrica de la distancia cenital del
astro; varia ademds con la altura del lugar de la observacion sobre el
nivel del mar o, mejor dicho, con la presion barométrica, que sirve de
medida del espesor de aire que hay encima del observador. La ley de
la extincion para diferentes distancias cenitales ha sido obtenida de una
manera empirica, por Seidel, en Munich, y Miiller, en Potsdam. E]
resumen siguiente, sacado de la tabla de extincién dada por Miiller
para Potsdam, hace ver claramente cuan grande es la absorcion de la
luz cerca del horizonte:

Distancia cenital Extincidn | Distancia cenital Extincién
o? 0,00 magnitudes 65° 0,32 magnitudes
20 0,01 » 70 0,45 »
30 0,03 8 | 75 0,05 *
40 0,00 » 8o 0,08 »
50 0,12 » ‘ B4 1,49 »
6o 0,23 » 88 3,10 »

La absorcién de los rayos luminosos por la atmésfera terrestre no es
la misma para toda clase de rayos; los azules y violeta son mas absor-
bidos que los verdes, y estos a su vez mas que los amarillos y rojos.
Por lo tanto, considerando rigurosamente este fendmeno, deberia for-
marse una tabla de extincién para cada color. Los ntimeros de la tabla
de Miiller estin calculados para un color medio vy tienen valor exclu-
sivamente para las observaciones oépticofotométricas. En cambio, en
las determinaciones fotograficas de brillo, en las que se emplean los rayos
azules y wvioleta, la extincién es considerablemente mayor, casi doble

que la correspondiente a las observaciones Opticas.

4. FoToGrAFia

i » - -

: ; e N el o
Raras veces se ha desarrollado un descubrimiento tan rapidamente
a partir de un hecho sencillo, ni ha conseguido ocupar una posicién tan
por encima de su importancia propia, como ha ocurrido con la fotogra-
fia. Puede asegurarse que interviene en casi todas las ramas del tra-
bajo humano, y no es de extrafiar que también en Astronomia sea su
radio de accién cada vez mayor. Ya el mismo Daguerre impresioné pla-
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cas con la luz de los astros, aunque los resultados que obtuvo fueron
muy imperfectos. Cada nuevo avance de la técnica fotografica provocé otro
en el campo de la Astrofotografia. En los primeros tiempos de la foto-
grafia, tnicamente podian impresionarse las placas con los cuerpos ce-
lestes mas brillantes, el Sol y la Luna; la sensibilidad mucho mayor de las
placas de tiempos posteriores (placas de albumina, método del colodién
himedo) permitié que se impresionasen también placas con las estrellas
fijas. De aquellos tiempos iniciales de la Astrofotografia deben mencio-
narse, ademas de las preciosas fotografias de la Luna obtenidas por
Draper y Rutherfurd, las numerosas fotografias estelares de este dlti-
mo, cuyo gran valor cientifico no fué reconocido hasta mas tarde, des-
pués de su medida y reduccion,

Una era nueva empezd en 1871, cuando el inglés Maddox utilizé
la emulsion de bromure de. plata en gelatina, con la cual, empleando
anteojos muy luminosos, se consiguié penetrar en las profundidades del
Universo mucho mas de lo que hasta entonces era permitido al ojo
humano.

El adelanto, sin precedentes en la Astrofotografia, que se inicié con
la introducciéon de las placas al gelatinobromure de plata, fué conse-
cuencia natural de la sensibilidad de estas placas. Si se excepttian las
fotografias del Sol, y i en cierta manera las de la Luna, la condicién
primordial que se requiere en la aplicacién de la fotografia a la Astro-
nomia es una gran sensibilidad de las superficies impresionables. Y en
efecto, la sensibilidad de la pelicula gelatinosa de bromuro de plata a la
luz es muchos miles de veces mayor que la de las peliculas empleadas
en las placas antiguas. Una segunda condicion que deben reunir las pla-
cas, y que es imprescindible cuando se trata de efectuar sobre ellas me-
diciones de alguna precision, es que en las operaciones de revelado y
fijado que siguen a la exposicion, la capa sensible no sufra sino defor-
maciones insignificantes, circunstancia que no podia alcanzarse con las
placas antiguas, en las cuales eran muy frecuentes el desprendimiento o
la distorsién irregular de la capa impresionada, resultando en las me-
didas una gran inseguridad. En nuestros dias, aun las pequefias varia-
ciones que pueden producirse en la pelicula de gelatina carecen de tras-
cendencia si se cuida de impresionar en aquélla, antes del revelado de la
placa, una red fina, cosa que no era posible cuando se empleaban placas
de colodion hiimedo, por la rapidez con que se secaban. Si ademas
tenemos en cuenta que las placas al gelatinobromuro de plata con-
servan su sensibilidad durante largo tiempo, no precisandose hacer la
exposicion en seguida, como con las placas de colodion, que tenian que
utilizarse mientras estaban todavia hamedas, lo cual limitaba bastante el
tiempo de la exposicién, y finalmente si se considera cuin cémodo es
¢l manejo de las nuevas placas, que son ademas bastante insensibles a
los efectos mecénicos, se comprende facilmente hasta qué punto el des-
cubrimiento de las placas al gelatinobromuro de plata ha debido influir
en los progresos de la Astrofotografia. No hay que olvidar, ademas,
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que a la par que la técnica fotogrifica, adelantaba también la Optica
practica, que debid ir resolviendo problemas completamente nuevos.

Como ya hemos dicho, en los primeros tiempos de la fotografia se
cbtuvieron imagenes del Sol bastante perfectas, cosa que se explica fa-
cilmente, ya que este astro emite tal cantidad de luz, que no es necesario
que la placa fotogrifica tenga una gran sensibilidad, sino que, al con-
trario, el exceso de luz es lo que hay que evitar en este caso, para lo
cual en la obtencion de fotografias del Sol fué menester emplear apa-
ratos adecuados, denominados helidgrafos. Estos aparatos consisten prin-
cipalmente en un anteojo, cuyo ocular ha sido sustituido por una cé-
mara fotografica provista de un obturador instantaneo. El objetivo
estd acromatizado para los rayos quimicos. Generalmente se da al apa-
rato una posicion invariable v los rayos luminosos se envian al anteojo
por medio de un espejo plateado perfectamente plano. Este espejo
esta fijado en una montura provista de un aparato de relojeria (helios-
tato), merced al cual es posible reflejar la luz solar siempre en la misma
direccion (1). En el heliografo, la forma maés corriente de obturador
instantineo consiste en una corredera que se mueve en el plano focal del
objetivo y en la que se ha practicado una rendija estrecha, cuya anchura
puede regularse segun sean la claridad de la imagen y la altura del Sol
sobre el horizonte. Esta rendija, al obtenerse la fotografia, corre delante
de la placa, merced a un fuerte muelle, de manera que la imagen del
Sol no se impresiona de una vez, sino por partes que corresponden a
las diferentes posiciones sucesivas de la rendija al pasar con gran velo-
cidad y en un intervalo de tiempo extraordinariamente corto. Gracias a
este dispositivo puede lograrse que el tiempo de duracién sea muy breve,
hasta de una milésima de segundo, aun cuando se empleen placas poco
sensibles (emulsion de cloruro de plata). Si se desea obtener una ima-
gen grande del Sol, en la que puedan reconocerse muchos detalles, sin
tener que dar para esto una longitud excesiva al anteojo, se puede colo-
car cerca del foco del objetivo un sistema optico de aumento. Por
medio de estos helibgrafos se obtienen diariamente en distintos lugares de
la Tierra (Meudon, Greenwich, Mount Wilson y otros) fotografias del
Sol. De todas las obtenidas hasta hoy, las mas bellas son, sin duda, las de
Janssen, quien dedicé casi toda su vida al perfeccionamiento de esta rama
de la Astrofotografia. En el capitulo correspondiente mencionaremos sus
resultados.

Aunque la obtencién de fotografias del Sol con el helidgrafo, por el
método que acabamos de describir, no presenta dificultades técnicas de
ninguna clase, aparece aqui, como en todas las fotografias del cielo, un
fenomeno especialmente molesto, que solo en raras ocasiones permite

(1) Los heliostatos corrientes (llamados también siderostatos) presentan la
gran desventaja de que mueven la imagen reflejada de tal manera que no es po-
sible hacér con ellos fotografias de larga exposicién. Se evita este inconveniente
colocando el espejo plano paralelo al eje de la Tierra; de todos modos debe em-
plearse otro espejo si el anteojo ha de estar fijo ; en esta forma, propuesta por pri-
mera vez por Lippmann, el aparato recibe el nombre de celostato.
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obténer imagenes verdaderamente limpias: la agitacion del aire. Ante-
riormente hemos tratado de ella, pero tenemos que insistir aqui
sobre este fenémeno, porque influye de manera distinta en las foto-
grafias de los cuerpos celestes que en las observaciones directas. Pas
perturbaciones atmosféricas pueden manifestarse bajo dos formas dife-
rentes, que con frecuencia aparecen yuxtapuestas, y que vamos a indi-
car separadamente en obsequio a la claridad. Si en la atmosfera exis-
ten capas de aire de distinta temperatura y por lo tanto de distinta
densidad, las superficies limites de separacién pueden ser curvas, y, por
consiguiente, actuar como lentes, con lo cual la distancia focal del obje-
tivo tan pronto disminuye como aumenta, en sucesion rapida, y la imagen
de una estrella aparece, a excepcion de breves instantes, esfumada. Esta
agita,_(:.ién del aire actua, en la observacion directa con el anteojo y en
la fotografia, de una manera perjudicial, haciendo imposible la percep-
cion de los pequefios detalles; cuando por este motivo la finure de la tma-
gen resulta defectuosa, es preferible abandonar toda clase de observaciones.
Otra forma de la agitacién atmosférica se manifiesta en que las imagenes
oscilan constantemente, de manera que, por ejemplo, regiones inmedia-
tas de la superficie del Sol efectian movimientos iguales, pero comple-
tamente diferentes del de las demds regiones. El arte de la observa-
ci6n permite comprender y medir, en las observaciones visuales, lo que
bay de fijo v verdadero en medio de este movimiento; pero la placa fo-
tografica carece de esta intuicion y reproduce fielmente la imagen del
Sol tal como era en el momento en que se saco la fotografia, con todas
sus distorsiones y desviaciones. En cambio, en la obtencién de fotografias
menos rapidas, como, por ejemplo, cuando se trata de la Luna, la agi-
tacion del aire influye mas bien en la definicién de la imagen, siendo las
fotografias esfumadas y sin detalles finos. Las fotografias de las
estrellas son las menos afectadas por las perturbaciones de origen at-
mosférico (excepcién hecha de las de las estrellas dobles muy cerradas y
de los cumulos estelares), siendo esto debido a que las estrellas aparecen
como pequefios discos, que con la agitacién del aire no sufren otro cam-
bio que un aumento de didmetro.

De todo lo que se acaba de indicar se deduce que la quietud del aire
es para la Astrofotografia un factor mucho mas importante que para
la observacion directa, por cuya razén el ntimero de dias en que pueden
obtenerse buenas fotografias es mucho mas reducido que el de aquellos
en que se pueden hacer buenas observaciones visuales.

Por lo dicho se comprende que la agitacion del aire produce en la
obtencién de fotografias de la Luna mayores dificultades que para el
Sol, ya que la intensidad de la luz reflejada por la superficie lunar es
extraordinariamente mas débil que la emanada del Sol, no siendo posible
obtener fotografias muy répidas aprovechando los momentos de quie-
tud atmosférica. L.a mejor manera de obtener buenas imagenes de la
Luna es, contando con que sea favorable la quietud del aire, tirar una
gran serie de fotografias sucesivas y después escoger entre éstas las
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mejores. De esta manera trabajaron Loewy y Puiseux, quienes consi-
guieron obtener, con el gran ecuatorial acodado del observatorio de Paris,
fotografias muy buenas de la Luna, con las cuales constituyeron el
excelente atlas lunar de aquel observatorio. Diremos ademas que no
hay necesidad de medios 6pticos especiales para la fotografia de la Luna,
siendo suficiente un buen anteojo de suficiente distancia focal, con la
condicion de que se hagan desaparecer los defectos de acromatismo me-
diante un filtro amarillo y se empleen placas ortocromaticas,

En situacion muche menos favorable se encuentra todavia la foto-
grafia de los grandes planetas. En este caso se afiade la circunstancia de
que, a causa de la pequefiez de las imagenes, para poder estudiar algin
detalle es necesario emplear, al obtener la fotografia o después de sacada
ésta, grandes aumentos, con los cuales se aumentan también el influjo
de la agitacion atmosférica y el de los defectos del objetivo. Las me-
jores fotografias de planetas, que se deben a los americanos Lowell,
Barnard y Wood, no permiten ni reconocer siquiera los detalles que
pueden observarse, y hasta medirse con facilidad, con anteojos de mediana
potencia. En cambio, ha sido posible fijar las posiciones de los satélites
con relacién a los planetas primarios por via fotografica, evitindose asi
ventajosamente la medida directa, dificil y embarazosa.

Pero la rama de la fotografia celeste que ha alcanzado mas capital
importancia es su aplicacion a las estrellas fijas v a las nebulosas.

La diferencia fundamental entre la sensibilidad de una placa foto-
grafica y la de la retina se basa en la circunstancia de que la retina per-
cibe los objetos luminosos por su intensidad en un momento dado, sin
tener en cuenta la duraciéon del efecto, mientras que en la placa fotogra-
fica influyen tanto la intensidad como la duracién del efecto luminose.
El ojo humano no percibe mejor una estrella débil contemplandola horas
enteras, que si lo hace durante unos segundos; en cambio, en la placa
fotogréfica, la imagen de una estrella después de una exposicién de pocos
segundos -sera considerablemente mas débil que después de una expo-
sicion de horas. No es que la placa fotogrifica tenga una sensibilidad
mayor que la del ojo, sino que permite sumar impresiones débiles, de
manera que mediante una larga exposicién pueden hacerse visibles cuer-
pos celestes que el ojo no llega a percibir.

Una exposicion muy larga exige que las imigenes formadas por el
objetivo puedan mantenerse en el mismo sitio de la placa durante largo
tiempo, con una exactitud comparable con la de las demas observacio-
nes astronomicas. Esta condicién no llega a satisfacerse rigurosamente
ni aun con el mejor montaje del instrumento, ni con el mejor aparato de
relojeria para conducir el anteojo, y aun cuando esta dificultad no exis-
tiese, las variaciones de la refraccion debidas al cambio de altura de los
astros sobre el horizonte durante la exposicion ocasionarian tales pertur-
baciones que la fotografia obtenida seria inservible. Por todas estas’
causas, el observador debe cuidar, por medio de un mecanismo ade-
cuado, en el caso de un gran aumento, de mantener alguna de las estre-
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Fig. 107. — Refractor fotogrifico del observatorio de Potsdam
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llas de la region que se fotografia siempre en el centro de la cruz filar
del anteojo buscador, consiguiendo eliminar de esta manera, tanto las
irregularidades del movimiento del anteojo como las variaciones de la
refraccion. Un medio sencillo de conseguir este resultado consiste en
colocar en el mismo tubo del cbjetivo fotografico otro objetivo de casi
la misma distancia focal y montar en el foco de este segundo obje-
tivo un micrometro de hilos para apuntar a la estrella que sirve de refe-
rencia durante la exposicion. De esta manera ha sido construido el
pequefio refractor fotografico del observatorio de Potsdam, represen-
tado en la figura 107.

Otro procedimiento para mantener fijas en la placa las imdgenes,
muy practico tanto para los grandes anteojos como para los telescopios,
es el siguiente: la cAmara fotografica es movible en dos direcciones per-
pendiculares entre si, por medio de tornillos micrométricos de gran
amplitud de movimiento. Al lado de la camara fotografica y sdélida-
mente unido a ella hay un ocular provisto de una cruz filar. En el
punto de interseccion de los dos hilos se mantiene una estrella lo mas cer-
cana posible a las que hay que fotografiar, desplazando, cuando es ne-
cesario, por medio de los tornillos micrométricos el ocular, con lo cual
se mantiene a la vez en la debida posicion la camara fotografica que esta
unida al mismo.

Explicados los principios en que se basa, en el sentido mas amplio,
la obtencion de toda clase de fotografias de larga exposieién, veamos
cudles son los aparatos y métodos de observacion.

El aparato principal de la Astrofotografia es el refractor fotografico;
él es el de aplicaciéon mayor y més general, v el preferido siempre que
sobre las placas han de efectuarse medidas: en la magna empresa de la
carta del cielo, para estudios de paralajes, para medidas de los ctimulos
estelares, para el cilculo de la paralaje del Sol mediante observaciones
del planeta Eros, etc. Es, por consiguiente, el aparato de precision de la
Astrofotografia y como tal va sustituyendo cada vez mads a los apa-
ratos micrométricos de la Astronomia antigua, especialmente al helio-
metro. I.as ventajas que presenta la fotografia para las mediciones
astronémicas son ya demasiado evidentes, especialmente después de ha-
ber demostrado la préictica que los resultados obtenidos con el refractor
fotografico son mis exactos que los de las observaciones visuales. Cuan-
do se trata de astros no demasiado débiles, bastan para la obtencién
de la prueba fotogrifica unos pocos minutos de exposicion: pueden, por
lo tanto, repetirse los clisés tantas veces como se quiera en poco tiempo,
v aun con una iluminacién defectuosa del cielo puede sacarse una foto-
grafia que permita realizar medidas que de efectuarse directamente exi-
girian demasiado tiempo o no podrian llevarse a cabo. Ademis, el es-
fuerzo fisico del observador, cuyo cansancio puede influir perniciosa-
mente en la exactitud de las observaciones, es considerablemente menor
que el que requieren las medidas directas, y por ofra parte, la placa
puede someterse a examen cuando v tantas veces como se quiera, reali-
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zandose las mediciones en un local apropiado, donde el observador no
esté expuesto a las inclemencias del tiempo como le ocurre cuando tra-
baja bajo la caipula abierta. Si al efectuar los caleulos se descubre algin
error, éste puede corregirse siempre, puesto que la placa respectiva puede
someterse de nuevo a examen sin dificultad alguna.

FEl montaje del relractor fotografico es siempre paraldctico, como
el de los refractores visuales. Ambas clases de aparatos se diferencian
tinicamente en que el refractor fotografico posee, en vez del ocular, una
camara para recibir la placa sensible y en que su objetivo es de cons-
truccion especial. Generalmente la relacién entre la abertura del obje-
tivo y la distancia focal es mayor (1:10) que la que suele emplearse
en los aparatos visuales (1:15 a 1:20). Ademdas se acromatiza el ob-
jetivo fotografico para los rayos muy refrangibles, porque la placa al
gelatinobromuro de plata tiene para estos rayos una sensibilidad maxima,
y finalmente se exige de €l que defina correctamente un campo visual
mayor (unos cuatro grados cuadrados para los aparatos fotograficos des-
tinados a la carta celeste). Ademis debe satisfacer todas las demas con-
diciones que se exigen a los buenos objetivos.

Para ciertas medidas de la Astronomia de posicidn, en las cuales es
preferible un anteojo con un campo visual reducido, lo que obliga a
emplear grandes distancias focales, pueden emplearse con ventaja los
refractores visuales. Las fotografias deben obtenerse en este caso con
placas sensibles al amarillo, empleando si es necesario un filtro de co-
lor que permita solamente el paso de los rayos amarillos. Ya hemos
indicado, como aplicacion importante, la determinacion de las para-
lajes de las estrellas con el gran refractor de Yerkes, por Schlesinger.
También pertenecen a este grupo las fotografias de estrellas dobles lle-
vadas a cabo con el anteojo de Potsdam por Hertzsprung, en las que
se alcanzd una extraordinaria exactitud.

Cuando se trata de fotografiar una gran region del cielo, no es sufi-
ciente el campo visual del refractor fotografico, y entonces tienen que
emplearse objetivos compuestos de tres y mis lentes. En estos dltimos
tiempos, los 6pticos han construido, empleando cristales de moderna
fabricacién, estos objetivos especiales (friplets); antes se empleaban para
ello los mejores tipos de objetivos fotogrificos corrientes (aplanéticos,
euriscopos, etc.). Kstos tiltimos tienen todavia mayores aberturas con
relacién a la distancia focal (1:5 a 1:3) y son especialmente apropiados
para la obtencion de fotografias de cuerpos poco luminosos y de su-
perficie aparente, tales como regiones de la Vvia lictea, grandes nebu-
losas, colas de cometas, corona solar. Para los trabajos de precision no
pueden utilizarse las placas obtenidas con estos objetivos; en cambio los
triplets proporcionan fotografias que dan buenos resultados hasta en
la medida de grandes distancias angulares.

En la figura 108 se representa un aparato construido por Toepfer,
que sirve para efectuar mediciones sobre placas fotogrificas de cual-
quier clase,
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Los objetivos de gran campo se han empleado muchas veces con
éxito para buscar pequefios planetas y para obtener fotografias de me-
teoros, porque la extension del campo aumenta la probabilidad de fo-
tografiar uno de estos cuerpos. Es interesante la manera como con estos
aparatos se buscan los pequefios planetas. A un refractor montado pa-
ralacticamente y provisto de un aparato de relojeria, se unen solida-

Fig. 108. — Aparato para la medicién de placas fotogrificas

mente dos camaras fotograficas, provistas cada una de un objetivo como
antes hemos indicado. Se apunta el anteojo a una estrella brillante de
la region que quiere explorarse v se hace la exposicion de las dos pla-
cas, durante varias horas, manteniendo la estrella brillante en la cruz
que forman los hilos del anteojo. Si hay algin pequefio planeta en esta
region, se verd, después de revelada la placa, ademas de los dis-
cos circulares producidos por las estrellas, un.rastro estrecho y alar-
gado o en forma de trazo (fig. 109) que el planeta respectivo habrd
descrito, a causa de su movimiento propio, durante la exposicion; si
ambas placas presentan el mismo resultado, puede asegurarse que este
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trazo corto no es un defecto de la placa sino el rastro de un planeta.
Si entonces se determina aproximadamente la posicion de éste, com-
parandola con las posiciones de las estrellas conocidas que aparecen sobre
la placa, se podrd comprobar, cotejando la posicion obtenida con las que
se asignan a los asteroides en las efemérides, si el astro encontrado
figura o no entre los ya conocidos. El empleo de la fotografia para la
busca de pequefios planetas ha aumentado de una manera extraordina-
ria el namero de los asteroides conocidos, y fué introducida por
M. Wolf. Hoy todavia, el observatorio de Heidelberg supera a todos los
demas en esta rama de la Astronomia. :

Ademds de las dos clases de aparatos fotogrificos antes indicados,
¢e emplean actualmente y con mucho éxito reflectores con gran relacion
de abertura (1: 5) para obtener fotografias de
los cuerpos celestes menos luminosos, en es-
pecial de las nebulosas y de los ctimulos este-
lares. El espejo presenta la ventaja de un
acromatismo perfecto, v no absorbe, como
los obje'ivos, los rayos ultravioleta. La lumi-
nosidad de este aparato es—en el supuesto
de una buena construccion — muy grande, y
supera a la de los buenos objetivos; en par:
ticular los resultados que se han obtenido con
los telescopios de los observatorios de Lick v
de Mount Wilson, de los que volveremos a ha-
blar mds adelante, en el capitulo correspon- i
diente a las nebulosas, son admirables. Des- SENe

= . 5 Descubrimiento del planeta
graciadamente ¢l empleo de los espejos es li- Svea por M. Wolf
mitado, porque no permite, a causa de la
pequeniez del campo, obtener fotografias de cuerpos cuyas dimensiones
sean algo considerables,

Recordemos aiin otra aplicacién de la fotografia a la Astrofisica, que
ha sido causa de descubrimientos tan vastos, que bien puede decirse que
forman época. Nos referimos a la espectroscopia estelar. En este terre-
no, no solamente la placa fotografica ha abierto a la observacion las
regiones ultravioleta del espectro, infranqueables para el ojo, sino que
ha hecho posible la verdadera espectroscopia celeste. La luz de las es-
trellas, aun de las mas brillantes, es tan débil que en los espectros visua-
les no pueden verse ni medirse mas que los detalles mas notables. En
cambio la placa fotogrifica, con su propiedad de sumar débiles impre-
siones luminosas si se le deja tiempo suficiente, ha hecho posible el
estudio de los espectros de las estrellas mas débiles, de manera que
puede estudiarse su cardcter y determinarse muy exactamente la po-
sicion de las rayas espectrales, empleando fuertes dispersiones.

Los aparatos necesarios para la espectrofotografia los hemos estu-
diado ya, v los resultados obtenidos én esta via los mencionaremos en
los capitulos correspondientes. Aqui nos limitaremos a describir de una

AsTRONOMIA, 16
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manera concisa un nuevo aparato fundado en la descomposicion espec-
tral y que se emplea para obtener fotografias del Sol con luz monocro-
matica.

En la pagina 215 se explicé. el método para observar las protuberan-
cias con la luz de una sola raya del espectro. Parecla cercana la aplica-
cion de la fotografia a estas observaciones, no limitandose a protuberan-
cias sueltas, sino extendiendo el procedimiento simultineamente a todas
las protuberancias del borde del Sol, formando una sola imagen. Des-
pués de numerosos ensayos sin resultado realizados por varios investi-
gadores, Hale, en Chicago, y casi al mismo tiempo Deslandres, en Meu-

Fig. 110. — Espectroheliografo

dén, consiguieron resolver el problema de una manera que superaba en
mucho al fin propuesto, v que ha conducido a resultados trascenden-
tales para la fisica solar. Hale di6 formas muy diferentes al especiro-
heliégrafo, que es como denomind al aparato construido por él. Una
de las formas mas sencillas, adoptada durante varios afios en el obser-
vatorio de Potsdam, es la siguiente: un espectroscopio compuesto, ctyo
colimador y tubo de observacion son paralelos, esta acoplado a un re-
fractor de manera que la rendija del colimador esta en el plano fo-
cal del objetivo. Si se dirige el refractor hacia el Sol, en el plano focal
del tubo de observacion se obtendra un espectro de aquél. Por medio
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de una lamina provista de una segunda rendija y colocada en este plano
focal, se oculta todo el espectro, excepto una porcién lineal que no ha
de ser mas ancha que la raya de Fraunhofer con cuya luz quiera efeo-
tuarse la fotografia. La raya que mids se presta a ello es la raya K,
que pertenece al espectro del vapor del calcio. Si sobre la rendija del co-
limador cae la luz procedente de un cuerpo en el cual aparezca clara-
mente la raya del calcio, como ocurre, por ejemplo, con las protuberan-
cias, entonces se vera también en la segunda rendija una raya brillante,
y si inmediatamente detrds hay una placa fotografica, se formard sobre
ésta una imagen de la raya. Si en tales condiciones, mientras el refrac-
for sigue el movimiento diurno del Sol,
se da a todo el espectroscopio, con ayu-
da de mecanismos especiales, un mo-
vimiento lento, perpendicular a la di-
reccion del eje aoptico del anteojo, la
primera rendija ira recorriendo lenta-
mente todo el disco solar, y sobre la
placa fotografica, que se encuentra de-
tras de la segunda rendija y que no
participa de este movimiento, se iran
formando sucesivamente todas aquellas
partes de la imagen del Sol o de su
contorno en las cuales la raya K apa-
rezca brillante. Merced a este proce-
dimiento es posible, por consiguiente,
representar simultaneamente todas las
protuberancias del Sol sobre una sola
placa fotogrifica. 1o inesperado de este
método es que el aparato registra fo-
tograficamente, no solo las protuberan-
cias, sino también las nubes de calcio
que flotan sobre el Sol, que aparecen en
el clisé con su verdadero tamafio y for-
ma sobre todo el disco solar.

En la figura 110 se representa el
espectroheliografo construido por Toep-
fer para el observatorio de Potsdam, Big vur i Anbeojo e torte
acoplado a un refractor. El movimiento
del espectroscopio es producido, en este aparato, por la accién de un peso
colgado de un largo alambre, regulindose la velocidad mediante un freno
de agua que puede verse a la derecha del aparato, debajo del contrapeso
que sirve para equilibrarlo.

La aplicacién del espectroheliégrafo no se limita al empleo de Ia
raya K; con una dispersion suficiente es posible sacar espectroheliogramas
con luz de cualquier raya de Fraunhofer, siendo indiferente que esta
raya sea en el espectro solar brillante u oscura, ya que también en este
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ultimo caso, como ya hemos dicho, su brillo es bastante intenso para
ejercer una accion fotografica eficaz. FEn el capitulo siguiente veremos
como las fotografias obtenidas con las rayas del hidrogeno han condu-
cido a resultados interesantisimos.

En vez de un refractor montado paralicticamente puede emplearse
para la obtencién de la imagen del Sol frente a la primera rendija del
espectroheliégrafo, un anteojo horizontal en unién de un heliostato o
de un celostato. Esta combinacion ofrece la ventaja de que se puede
escoger para distancia focal del objetivo, y por consiguiente para el
tamafio de la imagen del Sol, magnitudes bastante mds grandes que las
que pueden obtenerse con un refractor montado paralacticamente. Hale
ha conseguido construir con éxito otro montaje de su aparato, el ver-
tical. Coloca el celostato en una armadura de hierro, a una altura con-
siderable sobre el suelo, ¥ el espectrohelidgrafo en un local subterrineo.
Con esta construccion (anteojo-torre) evita en gran parte la accién per-
judicial de la agitacion del aire v de las oscilaciones de temperatura. En
fa figura 111 se ve el mayor de los dos anteojos de torre instalados en
Mount Wilson, que son los mayores construidos hasta la fecha. El ce-
lostato esta colocado en este aparato a una altura de unos 48 metros
sobre el suelo. Un pequefio ascensor eléctrico facilita la subida de los
astronomos a la torre,
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El sistema solar

CAPITULO PRIMERO
Ojeada de conjunto sobre el sistema solar

En las dos partes anteriores hemos expuesto la evolucion del pensa-
miento, humano en lo que concierne a los movimientos de los astros,
especialmente los del sistema solar, y a las leyes que los rigen: hemos
descrito también los métodos y aparatos que emplea el astrénomo en las
medidas v en el estudio de los fenomenos celestes. Vamos ahora a estu-
ciar - separadamente los cuerpos que constituyen el Universo, Empe-
zaremos, como es natural, por una descripcién general del sistema solar,
al que pertenece el planeta que habitamos.

Como va hemos visto, Copérnico, Kepler v Newton han probado que
¢l sistema solar esta constituido por el Sol, como astro central, y por
un conjunto de planetas que giran alrededor del Sol describiendo orbi-
tas elipticas; el sistema asi formado se sostiene por la accion de la
gravitacion universal. Ta Astronomia moderna ha afadido al sistema
una porcion de cuerpos y ha convertido el sistema solar en algo mas
complicado que el mundo imaginado por Newton. Dentro de nuestros
conocimientos actuales, podemos clasificar los cuerpos de este sistema
del modo siguiente:

1. El Sol, astro central.

2. Los ocho grandes planetas: Mercurio, Venus, Tierra, Marte, Ju-
piter, Saturno, Urano y Neptuno.

-3+ Un enjambre de pequefios planetas o asteroides, situados casi
todos entre las drbitas descritas por Marte y Jupiter.

4. El conjunto de los satélites de los planetas.
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5. Una serie, cuyo niimero es desconocido, de cometas y aerolitos,
que casi siempre describen trayectorias muy excéntricas.

La diferencia de dimensiones, masa y distancia, hasta entre los gran-
des planetas, es enorme. Neptuno estd a una distancia del Sol 8o veces
mayor que Mercurio, y Jupiter es muchos miles de veces mas pesado que
este tltimo. Por estas razones, es imposible representar a escala el
sistema solar de manera que encaje en las dimensiones de una pagina
del presente libro, Si, por ejemplo, la o6rbita de Mercurio se repre-
sentase como un circunferencia de 1 cm de diametro, la de Neptuno
tendria 8o em (figs. 113 y 114).

Con excepcion de Neptuno, las distancias de los otros grandes pla-
netas al Sol se suceden, de una manera bastante aproximada, con arre-
glo a una ley sencilla, ocupando el grupo constituido por los asteroides
el lugar de un solo planeta. FEsta ley se conoce bajo el nombre de ley
de Titius o de Bode (1), y consiste en afiadir 4 unidades a la serie
de los numeros o, 3, 6, 12, 24, 48, etc., en la que cada nimero, a partir
del segundo, es doble del anterior. Damos a continuacién las distancias
verdaderas, tales como se conocen actualmente, comparandolas con las
deducidas de la ley de Titius, suponiendo la distancia de la Tierra al
Sol igual a 10.

Planeta Ley de Titlus o de Bode Distancia verdadera Diferencia
Mercurio o4+4= 4 3,9 0,1
Venus 3+4= 7 o 0,2
Tierra 6+4= 10 10,0 0,0
Marte 124+4= 16 15.2 0,8
Asteroides 244+4= 28 15—53 —
Jhpiter 484+ 4= 52 52,0 0,0
Saturno 96 -+ 4 = 100 95,5 4.5
Urano 192 4 4 = 196 192,2 3.8
Neptuno 384+ 4 =388 301,1 86,9

Antes del descubrimiento de Neptuno, estaban tan conformes con la
ley de Bode las distancias de los planetas conocidos al Sol, que dicha
ley se tomo como verdadera, y a pesar de que Neptuno ofrece una gran
discrepancia, basta ver la tabla anterior para reconocer que la aproxima-
cion de la ley para todas las distancias hasta Urano es extraordinaria,
sin que hasta la fecha se haya descubierto su significacién cosmogonica.

Numerosos estudios se han hecho en busca de una ley mas exacta que
ligue las distancias de los planetas al Sol; los pasaremos por alto, pero
no podemos dejar de mencionar la discusién que ha hecho Charlier de
la regla de Bode.

La serie formada por los numeros o, 3, 6, 12, ... . no es exac-
tamente una progresion geométrica creciente, puesto que, como hemos

(1) Fué descubierla por el profesor Titius, de Wittenberg (1766), v dada a co-
nocer mas tarde por Bode,
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dicho antes, el segundo término de la progresion no es el doble del pri-
mero. La expresion de un término de una progresion geométrica cre-
ciente vendria dado por medio de la formula

d=4+ 3 2",

en donde d representa la distancia del planeta al Sol, y n un nfimero

entero, positivo o negativo. Para Venus corresponde # =0 6 sea d = 7;

<> L

Jupiter Saturno Urano  Neptuno Tierra

Fig. 112. — Dimensiones relativas de los astros del sistema solar

para la Tierra, » = 1, esto es, d = 10, etc. En cambio, para obtener la
distancia de Mercurio al Sol (d = 4) tenemos que tomar n negativo e
infinitamente grande. A los nimeres n ——1,—2,—3, . . . . corres-
ponderia un anillo de infinidad de planetas colocados en la zona com-
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prendida entre d = 5,5 y d = 4,0, es decir, todos ellos comprendidos en-
tre las orbitas de Mercurio y Venus, entre el primero y la mitad de
la distancia que separa las orbitas de dichos dos planetas. Fste enjam-
bre de astros no se ha encontrado hasta ahora. Charlier cree que Mer-
curio se formo por la acumulacion de estos planetas, que debieron ser muy
pequefios, y que la gran excentricidad de la orbita de Merecurio quiza
sea una consecuencia de este proceso de aglomeracion. Todos aquellos
pequefios cuerpos que Mercurio no hubiera reunido en su masa, se habrian

7

Fig, 113. — Orbitas de la Tierra, Venus v Mercurio

(Posiciones en los distintos meses de 1905 ; " punto vernal, © perihelio de
Mercurio, 5({\_? nodos).

aglomerado, de acuerdo con lo que ensefia la mecanica celeste, en los dos
puntos del plano de la orbita del enjambre que forman con el Sol vy Mer-
curio un triangulo equilatero. Charlier no considera imposible que en
estos dos puntos se encuentren realmente estos pequefios cuerpos. En
contra de esta hipotesis esta la circunstancia de que jamas se han visto
pasar por delante del disco del Sol planetas desconocidos, como va indi-
caremos al tratar de los supuestos planetas intramercuriales. A faver
de la hipotesis de Charlier estd el hecho de que también para los saté-
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lites de Satuirno se cumple una ley parecida a la de Bode, y que en este
sistema se ha conservado un anillo de pequefios satélites, como veremos
en el capitulo dedicado a Saturno.

La gran diferencia de tamafo y de masa (1) de los diferentes pla-
netas y su pequefiez relativa cuando se comparan con el Sol, puede verse
en la figura 112, donde se han dibujado a escala los discos del Sol v de
los ocho grandes planetas, La masa de cada uno de estos nueve cuerpos
es mayor que la suma de las masas de todos los que son menores que €l,
consecuencia no exenta de discusion, va que las masas de algunos de los
planetas no son conocidas con suficiente exactitud. La suma de las ma-
cas de todos los planetas es aproximadamente '/, de la masa del Sol;
Jhpiter es 2 4 veces mas pesado que los otros siete planetas; Saturno
casi tres veces mas pesacdo que los seis mas pequefios.

Los movimientos aparentes de los ‘planetas se han descrito en la
primera parte, y alli se demostré ademas como se deducen estos mo-
vimientos aparentes de los verdaderos, descubiertos por Copérnico.
Los planetas cuyas orbitas son interiores a la descrita por la Tierra,
por cuya razon se llaman interiores (Mercurio y Venus), estin siempre
cerca del Sol; no pueden estar nunca en oposicion con éste, como ocurre
con los planetas exteriores, ni hacerse visibles en las altas horas de la
noche (fig. 113). Cuando un planeta estd en la misma direccion que el
Sol se dice que esta en conjuncion (g ), v ésta es superior si el Sol se
encuentra entre el planeta v la Tierra, e inferior cuando el planeta pasa
entre la Tierra v el Sol. En la conjuncién superior nos presentan los
planetas la cara completamente iluminada, pero a causa de su vecindad apa-
rente con el Sol son invisibles; en la conjuncion inferior presentan a la
Tierra la cara oscura, motivo por el cual son también invisibles. Cuando
se ven en las mejores circunstancias es cuando su distancia angular al
Sol es maxima, al este o al oeste (mdyima elongacion) ; entre estos puntos
¥ la conjuncién inferior es cuando presentan su maximo brillo.

En la figura 114 se representan el orden de colocacion y las dimen-
siones relativas de las orbitas de los planetas exteriores; los circulos
negros representan las posiciones de los planetas el 1.° de enero de 1905,
los circulos rayados las posiciones que ocuparon el 1.° de enero de
1906 'y los blancos las correspondientes al 1.° de enero de 1907. La es-
cala empleada es '/, de la escala de la figura 113.

La mejor época para observar los planetas exteriores es la opo-
sicion () con el Sol. Entonces pasan a media noche por el meridiano.
Durante los tres meses siguientes a la oposicion, el planeta sale cada dia
de tres a seis minutos antes. Un mes después de la oposicién pasa por
el meridiano aproximadamente entre g y 10" y algunos meses miés
tarde pasa a las 6" por el meridiano; en este instante el planeta estd
en cuadratura (1) con el Sol, es decir, que el angulo Sol-Tierra-Planeta
€s recto. Si se conoce, por consiguiente, el instante en que ocurre

(1) Los datos exactos referentes a dimensiones v masa de los planetas, se
encuentran en las tablas, al final del libro.
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la oposicion de un planeta, se sabra aproximadamente donde debe bus-
carse en cualquier época; ademas esta siempre cerca de la ecliptica,
porque las inclinaciones de las orbitas planetarias son muy pequefias,

Neplune

Saturno

Fig. 114. — Orbitas de la Tierra, Marte, asteroides, Jfipiter, Saturno, Urano
¥y Neptuno

Los planetas exteriores visibles a simple' vista no son mds que tres:
Marte, Japiter y Saturno; Urano esta en el limite de visibilidad, v no
se encuentra facilmente sin ayuda de una carta, v Neptuno es invisible
a simple vista. De los asteroides s6lo son visibles a simple vista unos
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pocos, los mis brillantes, como Vesta o Ceres, y aun hay que buscarlos
en una oposicion favorable.

La relacion, ordenada con arreglo a su distancia al Sol, de los pla-
nietas con sus satélites, es la siguiente:

Mercurio

Venus

Tierra, con la Luna

Marte, con dos satélites

Grupo de pequefios planetas

Juipiter, con nueve satélites

Saturno, con sus anillos y diez satélites
Urano, con cuatro satélites

Neptuno, con un satélite,



CAPITULO II

El Sol

El Sol ((3)) aparece a nuestra vista como un disco brillante con un
didmetro de cerca de medio grado (1). A causa de las variaciones que
sufre la distancia del Sol a la Tierra, el diametro aparente del primero
varia también; en el perihelio, en enero, es de 32°32", en cambio, en el
afelio, en julio, es de 31'28", siendo el diametro aparente a la distancia
media 31'59”. La distancia media correspondiente es de 149,5 millones
de kilometros. El diametro verdadero del Sol es, por consiguiente,
de 1391 000 kilometros, y de este valor se deduce que un angulo de 1”
subtendido en el disco del Sol corresponde a una dimensién lineal de
725 Km. La diferencia entre el didmetro polar v el ecuatorial, esto es,
€l achatamiento del globo solar, se presume que existe, pero es muy
pequefio y no ha llegado a comprobarse.

La masa del Sol es 330000 veces la de la Tierra, pero como el vo-
lumen de dicho astro es 1,3 millones de veces mayor que el de nuestro
planeta, la densidad del Sol no es mas que una cuarta parte de la den-
sidad de la Tierra, o sea 1,4. Finalmente, de la relacién entre masas y
diametros se deduce que la intensidad de la gravedad en la superficie del
Sol es 27,5 veces mayor que en el ecuador terrestre; por consiguiente,
un péndulo euyo periodo de oscilacion en la superficie de la Tierra fuese
de un segundo, efectuaria en la superficie del Sol cinco oscilaciones en un
segundo.

Nuestros conocimientos sobre la constitucion del Sol empezaron con
el invento del anteojo. Los antiguos se figuraban el Sol como una enorme
esfera de fuego, con lo cual se acercaban mucho a la realidad; pero a
esta idea le faltaba todo fundamento serio, y las opiniones de la anti-
gliedad en este punto apenas si tienen interés para el filésofo o el his-
toriador. Por lo tanto, podemos limitarnos en este estudio a lo que han
dado de si las investigaciones telescopicas y en particular a los resul-
tados obtenidos en nuestra propia época.

(1) Los valores numéricos de todos los elementos del sistema solar estdn reuni-
dos en una tabla al final del libro. Las dimensiones lineales, tanto alli come aqui,
se basan en el supuesto de que la paralaje del Sol es de 87,80 a la cual corresponde
una distancia del Sol a la Tierra de 149,5 millones de kilometros.
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La superficie luminosa del Sol que percibimos a simple vista o con
un anteojo, recibe el nombre de fotoesfera. Su brillo supera mucho en
intensidad al de cualquiera de los manantiales luminosos artificiales; de
la discusion realizada por Russell a base de todas las determinaciones
fotométricas del brillo del Sol, dedujo que el de éste es 465 000 veces
wayor que el de la luna llena.

Si ohservamos cuidadosamente la superficie solar empleando un cris-
tal muy oscuro, encontraremos que el centro es muy luminoso, dismi-
nuyendo regularmente en todas direcciones hasta el borde. l.as com-
paraciones de la intensidad de radiacién en diferentes puntos de la su-
perficie han dado como resultado que esta disminucion hacia los bordes
tiene efecto de la misma manera para los rayos calorificos. luminosos y
quimicos, aunque en diferente proporcion. lLas mediciones mds exac-
tas de la radiacion calorifica, mediante el empleo del termometro o del
bolometro, son debidas a Secchi, Langley, Vogel y Frost. La hipotesis
de Secchi de que las regiones ecuatoriales son mas calientes que las pola-
res, no ha sido comprobada por las observaciones modernas. También
parece muy poco probable la hipotesis de d'Arrest y de Buijs-Ballot,
sobre la diferente radiacion calorifica de los meridianos del Sol; pero es
notable que Buijs-Ballot hava encontrado por este medio el periodo de
rotacion del astro (25,7 dias), que coincide bastante aproximadamente con
el deducido del promedio de las observaciones de las manchas.

Las investigaciones mas minuciosas sobre la intensidad de radiacion
en diferentes puntos de la superficie del Sol son debidas a Abbot y
Fowle. Fueron hechas con un bolometro y se extienden a todas las
regiones del espectro visible y del invisible, desde el infrarrojo al ultravio-
leta. Los resultados obtenidos por estos observadores se resumen en la
tabla siguiente, en la cual la distancia al centro del disco esta expre-
sada en partes del radio del mismo considerado como unidad, y la in-
tensidad de la radiacién en el centro se considera igual a 100. Para cada
calor se da la correspondiente longitud de onda, expresada en Angstroms.

I Radiacion luminosa Radiacién calorifica
Dlstanlncia Violeta Azul Verde Rojo Inirerrolo
S | A=3860 | 4560 5340 6700 | 10310 | 20970
| ; =
0,00 FOO= Faall SHSTOG 100 100 100 100
0,20 g8 | g8 00 99 99 100
9, 02 | 94 a5 96 a7 G99
o,gg 83 | 86 88 . g1 094 g6
0,70 75 7.4 8o 83 87 91 95
0,80 66 | 71 75 81 87 a2
0,90 52 57 64 71 79 88
0,95 42 47 55 63 73 84




254 EL SOL

Cerca del borde, la intensidad de los rayos violeta sufre una gran dis-
minucion, los rojos la sufren menor, y los infrarrojos o rayos calorificos,
mucho menos. Cudl sea la influencia que en este decrecimiento ejercen
la absorcion y la dispersion en la atmoésfera luminosa del Sol, es punto
que no se conoce con seguridad. Segun las investigaciones realizadas
por Schuster, Schwarzschild vy Lindblad, la dispersion, a la que antes
no se atribuia importancia alguna, es probablemente el factor mds im-
portante entre cuantos influyen en la irradiacién del disco solar. La
disminucién progresiva de intensidad de las rayas de Fraunhofer hacia
los bordes puede provenir muy hien de una dispersion de la luz, mien-
tras que si solo interviniese la absorcion, los efectos serian muy distintos.

Es, pues, evidente que hasta nosotros no llega mas que una parte de
la luz y del calor irradiados por el Sol, v que éste nos pareceria mucho
mas brillante, mis caliente y més blanco de lo que hoy lo vemos, si no
tuviese atmosfera. Antes se suponia que la absorecion era mucho mavor
de lo que es en realidad; Laplace la valoraba en "/,,, y Secchi en */,, de
la luminosidad total. En cambio Vogel dedujo de sus propias observa-
ciones que el Sol sin atmésfera apareceria para los rayos violeta tres
veces mas brillante, y para los rayos rojos 1,5 veces mas, siendo
probable que estos valores se acerquen mucho a la verdad. Asi, pues,
si el Sol no poseyese atmosfera, apareceria, en conjunto, dos veces mas
brillante y caliente de lo que es en la actualidad.

Uno de los problemas mads interesantes de la Fisica es el de medir
el calor total irradiade por el Sol durante cierto tiempo, por ejemplo,
en un dia o en un afio; pero este problema presenta dos dificultades:
una de ellas consiste en la distincion que hay que establecer entre el calor
que emana del Sol y el que proviene de su atmosfera y de las regiones
vecinas; la otra dificultad deriva de la necesidad de tener en cuenta la
absorcion que los rayos calorificos experimentan por parte de nuestra
atmoésfera, absorcion que hay que determinar para poder conocer el ver-
dadero calor irradiado. lLos primeros experimentos realizados con éxito
a este fin lo fueron por Pouillet (1837) por medio del pirheliémetro; sus
resultados le condujeron a admitir que en el intervalo de 24 horas se
fundiria una capa de hielo de 37 em de espesor que envolviese a toda
la Tierra, en el supuesto de que los rayos solares incidiesen perpendicu-
larmente sobre ella y no hubiese absorcion por parte de nuestra atmos-
fera y en cambio fuese total por parte del cielo. Como que durante una
parte del dia el Sol esta debajo del horizonte, y durante la otra parte los
rayos solares no inciden perpendicularmente mds que en un punto de la
Tierra, la capa de hielo que en realidad se fundiria, tomando el promedio
para toda la superficie terrestre, seria solamente una fraccion de la que
antes hemos indicado, esto es, 9,2 em por dia, lo cual equivale a una
capa de 33 metros de espesor en un afio.

El calor irradiado por el Sol se expresa generalmente en calorias.
Por caloria se entiende la cantidad de calor necesaria para elevar 1° C,
la temperatura de un gramo de agua cuya temperatura inicial sea de 15° C.
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Tl niimero de calorias que recibiria, durante un minuto, un centimetro
cuadrado de la superficie terrestre sobre el cual cayeran los rayos del Sol
perpendicularmente y sin que existiera absorcién alguna por parte de la
atmosfera terrestre, se llama constante solar. De las observaciones de
Pouillet resulté ser esta constante 1,8. Observaciones posteriores reali-
zadas por varios fisicos, condujeron a valores mucho mas elevados que
¢l obtenido por Pouillet, y durante mucho tiempo se considerd como
muy cercano a la verdad el valor 3,1 para la constante solar, encontrado
por Langley (1884) por medio de un bolometro. Medidas efectuadas
modernamente con aparatos mas perfeccionados han vuelto a dar va-
lores mds pequefios; actualmente se considera como mas probable el
valor 1,04, hallado por Abbot, Fowle y Aldrich, y segiin opinion de estos
mismos observadores el error es menor de 1 9. Langley no consideraba
la constante solar como una magnitud realmente constante, sino como
variable entre ciertos limites; Abbot v Fowle encontraron, hace poco
tiempo, fluctuaciones de la misma hasta de un 12 9, de su valor, las
cuales, segun opinion de estos sabios, estan relacionadas con la periodi-
cidad de la frecuencia de las manchas, correspondiendo a la constante
valores tanto mas grandes cuanto mayor sea el ntimero de manchas
observables sobre el disco solar. Que estas oscilaciones de la irradiacion
solar, observadas por Abbot, tengan verdaderamente su origen en el
Sol, es dudoso, puesto que Guthnick no pudo encontrarlas en la irra-
diacion de los planetas Jupiter y Saturno, y sabido es que la luz irra-
diada por los planetas no es mas que la reflejada en su superficie y que
proviene del Sol. Por consiguiente, las oscilaciones en el brillo del Sol
tienen que traducirse en cambios correspondientes del brillo de los pla-
netas, y en estos tltimos no se han encontrado hasta ahora semejantes
fluctuaciones.

Se ha tratado de determinar la temperatura del Sol por medio del
calor total irradiado por el mismo, habiéndose tropezado para ello con
grandes dificultades. En primer lugar, se comprende que no ha de
existir una temperatura uniforme del Sol, ya que ésta presentard dife-
rencias enormes segan se trate de las diferentes capas de la masa del
astro, y aun de las diferentes partes de la fotoesfera, por ejemplo, de
las manchas y de las faculas. Aun prescindiendo de estas diferencias,
solamente podria deducirse de la observacién la temperatura del Sol si
se conociera el poder emisivo de la fotoesfera; pero como desconocemos
en absoluto este poder emisivo, debemos contentarnos con llegar a co-
nocer la llamada temperatura efectiva del Sol, esto es, la temperatura a
que deberia estar un cuerpo de poder emisivo (1) conocido y de igual
tamafio aparente que el Sol para irradiar el mismo calor que éste.

De las leyes de la emision enunciadas hasta hoy, la que mas satisface
es la de Stefan, cuya comprobacion experimental se ha logrado para
grandes intervalos de temperatura. Esta ley dice que la cantidad de calor

(1) Como tipo, se considera un cuerpo completamente negro, esto es, un cuerpo
que absorbe todos los rayos que inciden sobre él.
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irradiada por un cuerpo negro es proporcional a la cuarta potencia de
su temperatura absoluta. Basandose en esta ley v en el valor 1,9 de
la constante solar, se puede determinar la temperatura efectiva del Sel,
que es casi de 5540° C., valor que se eleva a 6100° C. si se tiene en
cuenta la absorcion producida por la atmésfera solar, aunque esta tltima
correccion es muy poco aproximada.

Es digno de mencionarse que un error en la constante solar influye
muy poco en la temperatura calculada; si, por ejemplo, se toma para
la constante solar el valor 5,0, la temperatura resulta ser de 7100° C,
v el valor, ya enorme, 10,0 conduce solamente a una temperatura de
8s00° C,

Se ha llegado a determinar la temperatura del Sol con bastante
-exactitud por otro camino. Segtn la llamada ley del corrimiento, de
‘Wien, en un cuerpo absolutamente negro es constante el producto de la
temperatura absoluta por la longitud de onda para la cual el espectro
de emision presenta el maximo de intensidad.

FEsta constante se ha determinado experimentalmente, y de ella se
ha deducido que la temperatura del Sol es de 5600° C. si se acepta que
la longitud de onda a la cual corresponde el maximo de intensidad en
«l espectro solar es 0,0005 mm,

51, finalmente, se miden con un espectrofotémetro o con un bolémetro
espectral las intensidades de la radiacion para diferentes longitudes de
onda, puede determinarse asimismo la temperatura del Sol con ayuda
e la denominada férmula de Planck, que liga la temperatura del cuerpo
radiante con la intensidad de radiacion de cada longitud de onda. Un
estudio minucioso de la distribucion de la energia en el espectro solar,
levado a cabo por Wilsing, en Potsdam, ha probado que el Sol se com-
porta casi como un cuerpo negro radiante; su poder absorbente, segiin
se deduce de estas observaciones, es aproximadamente el mismo que el
del carbon. Probablemente la radiacion solar es una mezcla de radia-
«ciones negras a diferentes temperaturas, en cuyo caso se debera entender
por temperatura efectiva del Sol la temperatura media de las capas
superiores; su valor deducido de este modo es de unos 5900°% cuvo
valor parece diferir muy poco del verdadero. Esta manera de ver ex-
plicaria por qué disminuye el brillo del disco solar hacia los bordes, pues
hacia el centro del disco la radiacion que nosotros observamos es la
de las capas interiores, y las observaciones han de dar alli, por consi-
guiente, una temperatura mds alta que en los bordes.

Los valores que acabamos de dar para la temperatura efectiva del
Sol son, como se ve, muy concordantes, y no parecen estar muy lejos de
la verdad; pero sobre la temperatura wverdadera del Sol no poseemos
ningtin dato, ni aun aproximado. Lo tnico que se puede asegurar es que
esta temperatura verdadera no puede ser inferior a la efectiva, v que
por lo tanto ha de ser superior a 5000° C.
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2. FOTOESFERA

A simple vista, la fotoesfera o superficie brillante del Sol parece ser
tan uniforme, que todo intento de averiguar su estructura por este
camino seria inutil; pero con un anteojo se distinguen sobre el astro
grupos de manchas oscuras, que a intervalos estin rodeados de masas
brillantes, llamadas faculas (figs. 115 y 117); si el anteojo empleado
es de alguna potencia, podremos ver, ademas, observando con atencion,
que toda la superficie del Sol presenta un aspecto granulado, como el
de un liquido en el cual estuviesen en suspension algtinos granos de
arroz. Esta granulacion es mas evidente en el centro del disco y su
observacién directa con el anteojo es siempre dificil, porque basta una
pequediisima agitacion del aire para que sea imposible percibir los dimi-
nutos objetos de que se trata. Se obtienen resultados mucho mejores
con el empleo de la fotografia, pero aun en este caso es necesario que
Jas condiciones atmosféricas sean excepcionalmente buenas. Las me-
jores fotografias del Sol, por hoy, son las que obtuvo Janssen en Meu-
‘don; en ellas se ve la granulacion con gran claridad. Las figuras 115
y 116 son porciones aumentadas de esas fotografias de Janssen; el
aumento es tal, que corresponde al Sol un didmetro de un metro, contra
50 centimetros que aproximadamente tiene en la fotografia sin aumentar.
Janssen encontré que los granos eran de tamafio y brillo diferentes, con
diametros desde algunas décimas de segundo hasta tres o cuatro se-
gundos. Como un dngulo de un segundo, a la distancia del Sol, corres-
ponde a una dimension lineal de 725 Km, resulta que los granos me-
nores tienen un tamafio real de unos 200 Km. KEn general, su forma es
eliptica o poligonal, pero esti sujeta a grandes variaciones. Por medio
de fotografias sucesivas, Hansky, en Pulkowa, pudo estudiar las varia-
ciones de forma y posicion de los granos. Son tan rapidas estas varia-
ciones, que bastan a veces pocos segundos para que cambien completa-
mente de forma. Empleando grandes aumentos, con los cuales la imagen
‘del Sol tendria un didmetro de 6 m, se ha logrado seguir el movimiento
de algunos granos durante cierto tiempo; las velocidades encontradas en
algunos casos llegaron a ser hasta de 40 Km por segundo. Esta clase
de investigaciones son extraordinariamente dificiles y- requieren medi-
ciones muy prolijas.

Janssen llamo la atencion sobre un fenémeno que aparece en las fo-
tografias, v al que denominod red fotoesférica. Consiste en la division de
la fotoesfera en regiones, en una de las cuales aparecen los granos bien
delimitados mientras que en otras no se ven, o se ven difusos; esta red
se adivina, aunque no muy distinta, en las figuras 115 y 116. Janssen
explica este fendémeno por movimientos bruscos de la sustancia foto-
esférica, que destruyen los granos, pero también podria ser debido a la
agitacion del aire, que ejerce diferente accion en las distintas partes de
Ia imagen del Sol.

AstroxouMia, 17
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Sobre la granulacion se destacan las faculas, antes mencionadas. Fx-
tiéndense como llamas encorvadas y entrelazadas sobre toda la superfi-
cie solar, y en especial en ciertas regiones cercanas a las nfanchas. cam-

Fig. 115. — Mancha solar (de una fotografia de Janssen)

biando frecuentemente de forma y de intensidad a lo largo de miles de
kilémetros, viéndose perfectamente hasta con anteojos pequefios v por
personas poco acostumbradas. Las faculas sélo se perciben en los bor-

les del Sol, tanto si se acude a la observacién wisual, como a la foto-
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grafia ; cuanto mas lejanas estin de los bordes tanto menos se destacan
sobre la superficie del astro, y en el centro del disco desaparecen por
completo ; esto solo ya revela que se elevan sobre la fotoesfera. Su gran
brillo cérca del borde del Sol se explica porque a causa de su mayor
altura sufren en menor escala la absorcion general de la atmosfera so-
lar. Es muy probable que esa mayor altura sea la unica diferencia que
existe entre las faculas y el resto de la fotoesfera. En las grandes
fotografias de Janssen aparecen las faculas compuestas de elementos que
se parecen muchisimo a los que constituyen la granulacion fotoesférica.
La circunstancia de que las faculas no sean visibles en el centro del
disco, hace que sea muy dificil el estudio minucioso de estas interesantes

Fig. 116, — Granulacién del Sol

formaciones, y en parte lo hace imposible, porque no:pueden seguirse
durante muchos dias, siendo muy dificil identificarlas, a causa de sus
variaciones de forma, cuando después de desaparecer por un borde apa-
recen por el otro.

Mas adelante veremos, no obstante, como ha side posible lanzar una
ojeada de conjunto sobre estos fenémenos que tienen su asiento en la
atmosfera del Sol, gracias al espectroheliografo de Hale y Deslandres.

3. lL.As MANCHAS DEL SoOL
Los anteojos imperfectos de Galileo y sus contemporaneos permitian

ya observar las manchas que aparecen en el disco del Sol; Galileo las
vi6, en efecto, por primera vez, a mediados (probablemente en julio o
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agosto) de 1610 (1). El inglés Tomis Harriot vi6 manchas en el Sol
el 18 de diciembre de 1610, y saco de ellas un croquis; pero en otra
observacion del Sol efectuada en enero de 1611 no vié va las manchas,
por lo cual probablemente no dié importancia a su descubrimiento, no
rearmudando sus observaciones hasta diciembre de 1611. Independiente-
mente de Galileo y Harriot, también vidé manchas en ¢l Sol, el g de marzo
de 1611 (2). Johann Fabricius, hijo del parroco de la Frisia Oriental,
v célebre astréonomo, David Fabricius, y casi al mismo tiempo las des-
cubrio a su vez el Padre Chr, Scheiner; este ultimo tampoco did impor-
tancia al descubrimiento y no reanudé las observaciones hasta el mes de

Fig. 117. — Fotografia del Sol, del observatorio de Potsdam

octubre de 1611. Joh. Fabricius fué el primero que di6 a conocer el
descubrimiento por medio de la estampa (a mediados de 1611). La no-
ticia llam6 poco la atencién, y tinicamente después, gracias a las publi-
caciones de Scheiner y de Galileo, se fijaron los observadores en este
fenémeno notable. Especialmente Scheiner observé las manchas del Sol
de una manera constante, publicando sobre ellas un gran libro (Rosa
Lirsina, 1630), algunos de cuyos conceptos se vieron comprobados al
comenzar el siglo x1x.

Scheiner supuso al principio que las manchas eran pequefios planetas
cercanos al Sol; esta hipotesis fué rebatida en seguida por Galileo, quien
demostro que debian de encontrarse sobre la superficie del astro. La idea

(1) En China ya se habian observado las manchas del Sol, segin se desprende
de la Enciclopedia de Ma-Tuan-Lin, publicada en 1322, 1300 afios antes.
(2) No-en diciembre de 1610, como suele asegurarse a menudo erréneamente.
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de que un cuerpo que era el prototipo de la pureza, como el Sol, pu-
diera presentar manchas, repugnaba a la filosofia escolastica, y no seria
extrafio que la hipotesis de Scheiner tuviese por objeto dejar a salvo la
perfeccion de nuestro astro central.

Desde las primeras observaciones, se vio que las manchas se movian
de este a oeste. Aparecia una mancha por el borde orieqtal, se movia
progresivamente sobre el disco solar, desaparecia después de doce o ca-
torce dias por el borde occidental y frecuentemente volvia a aparecer
después de otros catorce dias por el borde oriental. Pronto se demostré

(3%
o

Fig. 118. — Remolinos en el Sol

también que Jas manchas no eran permanentes; algunas desaparecian des-
pués de algunos dias, otras eran visibles durante algunas semanas y
algunas duraban varias rotaciones del Sol. Durante su existencia se
movian como se acaba de decir, y Scheiner, que estudid cuidadosamente
el movimiento de las manchas, dedujo que el periodo de rotacion del
Sol alrededor de su eje era de unos 25 dias y que este eje formaba un
angulo de 83° con la ecliptica.

Los astrénomos de los siglos xvIr y xviir emplearon en la obser-
vacion de las manchas un métode que todavia se aplica hoy en ciertas
circunstancias, especialmente cuando se trata de mostrar simultineamente
a varias personas la imagen del Sol: se proyecta esta imagen sobre una
- pantalla blanca colocada a cierta distancia detras del ocular del anteojo,
¥ variando la posiciéon del ocular se da el tamafio que convenga a la



202 EL SOL

imagen del Sol. Para evitar en lo posible la luz exterior, se impide por
edio de una pantalla la llegada de los rayos solares directos que pasan
por fuera del anteojo. En la figura 119 se representa el aparato de
que se sirvio Chr. Scheiner en sus fltimas observaciones de las man-

Heliotropii Teliolco ii. fiue Teliolcopii Heliotropia £i r.tra;"ua.
P P ? [? ;|

Machina Macalarum Carfus absg ullo perpendicnlo, aut (aboriosa
E:[i?ﬁu' ad werficalem Cir:l.sum inclinatione auluin'{ur.

Fig. 119

chas; estaba construido con arreglo a las indicaciones del P. Grienberger
y tiene un interés especial por constituir el primer ensayo de un mon-
taje paralictico. FEn nuestros dias, para las observaciones del Sol que
hay que realizar directamente con el anteojo, se emplean con ventaja los
lamados oculares helioscépicos, que constan de un ocular combinado con
un prisma de angulo muy agudo o con cuatro placas de cristal, que uni-
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das de dos en dos pueden girar independientemente. En el primer caso,
la reflexion que se produce en una de las caras del prisma dismi-
nuye la intensidad de la luz solar lo suficiente para que basten crista-
les ligeramente coloreados para proteger el ojo del observador; en el
segundo caso la luz se debilita por polarizacion al reflejarse en
las pilas de cristales, con lo cual no es necesario emplear vidrios colo-
reados.

Ya los primeros observadores de las manchas del Sol reconocieron
que éstas no son simplemente puntos oscuros, sino que constan esencial-
mente de dos partes distintas: la parte central o miicleo, méas oscura, y
la penumbra, que rodea a la primera v que si se observa con pequefios
aumentos parece de un gris uniforme. Si se observa la penumbra en dias
de estado atmosférico favorable y con un anteojo potente, se la ve for-
mada por estrias (figs. 115, 120 y 121), ¥ las bellas fotografias obte-
nidas por Janssen la presentan constituida por materia granulada como
la de la fotoesfera. En la penumbra los granos parecen estar orde-
nados mds o menos radialmente, como si estuvieran bajo la accién de
una fuerza dirigida hacia el centro del niicleo. El nihcleo, o niicleos,
son bastante mas oscuros que la penumbra, pero’ no muy oscuros ni
mucho menos negros, que es como aparecen al principio de la obser-
vacion. Comparandolos con los planetas Mercurio o Venus cuando éstos
pasan por delante del disco del Sol, se ven los niicleos de color gris,
y Langley encontré que su brillo es 500 veces mayor que el de la
luna llena.

Las manchas aparecen generalmente formando grupos. En su evo-
lucion, los grupos de manchas se diferencian extraordinariamente unos
de ofros; unas veces se forman de una manera rapida, otras veces con
mucha lentitud; en general al nacimiento de un grupo precede la apari-
cion de numerosos poros oscures en la granulacion, rodeados casi siem-
pre por faculas brillantes. De estos poros se forman generalmente dos
grandes manchas, ocupando el espacio intermedio manchas mas peque-
fias. La mancha que va delante esti dotada en general de un movimiento
algo mas rapido, por lo cual el grupo se alarga poco a poco; la mancha
que sigue va disminuyendo en importancia y finalmente se disuelve, asi
como también las manchas pequefias intermedias, quedando por tltimo
solamente la primera mancha, que en este intervalo de tiempo ha ido
adquiriendo una forma bastante circular. Con esta forma se mantiene
a veces durante varias rotaciones del Sol. La desaparicion de la mancha
se verifica como si la materia que constituye la fotoesfera invadiera la
penumbra y la cubriese parcialmente. Estas porciones de materia in-
vasora suelen ser muy brillantes, por lo que reciben el nombre de
«puentes luminosos» ; crecen poco a poco o se forman otros nuevos, y
finalmente acaban por llenar el niicleo; las restantes partes de la mancha
van disminuyendo en dimensiones, y acaban por desaparecer del todo.
En la figura 115 aparece claramente un puente luminoso junto a la man-
cha principal.
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Las dimensiones de las manchas varian entre limites muy extensos;
se han observado algunas de mas de dos minutos de diametro aparente,
o sea de mds de 87000 kilometros de didmetro real, lo cual equivale a
decir que eran siete veces mayores que la Tierra. s frecuente que una
gran mancha se divida en otras mas pequefias; en este caso las manchas
cambian de forma y de dimensiones en poco tiempo, como se puede ver
en las figuras 120 y 121, que representan la gran mancha solar obser-
vada, a principios de julio de 1872, por Lohse, en Bothkamp. La vida
de una mancha es, como va hemos dicho, muy variable, desde algunos
dias hasta semanas, v en raras ocasiones hasta meses. l.a mayoria se
presentan en la region ecuatorial del Sol, entre == 30° de latitud helio-
grafica. Las que aparecen en latitudes superiores a == 40° son rarisimas;
hasta hoy sdlo se ha ohservade una mancha en el paralelo de 50" (ohser-
vacion hecha por Peters en 1846), v otra mancha pequefia aparecié en el
paralelo de 60° en una fotografia obtenida en el Cabo en 1915. Unos
objetos méas pequefios que las manchas, descubiertos no ha mucho, y que
parecen ser perturbaciones mal definidas, pero seguramente fijas en la
superficie del Sol, a las cuales los observadores ingleses llaman «veiled
spots», aparecen en las latitudes mads altas.

Es muy notable el hecho, observado por primera vez por Carrington
y Sporer, de que las primeras manchas que aparecen después de un
periodo de minimo (véase el capitulo siguiente) se forman en latitudes
altas, 30° aproximadamente, disminuyendo después lentamente la la-
titud media de las manchas, hasta que las ultimas, que preceden al mi-
nimo siguiente, nacen cerca del ecuador.

Se ha hablado de otro fenémeno que creyé haber descubierto Mis-
tress Maunder estudiando las series de observaciones de manchas del
Sol publicadas por el observatorio de Greenwich, desde el afio 1889
hasta 1901, y consistiria en que el numero y las dimensiones de las
manchas observadas en la mitad oriental del disco solar son mayores
que para la mitad occidental; también creyé deducir que de todas las
manchas (hecha abstraccion de las que se forman en el hemisferio visible
del Sol y desaparecen en €l a los pocos dias), se forman el 41 % en el
hemisferio visible v el 50 % en el invisible, y que el 58 % de las man-
chas desaparecen en el hemisferio visible y sélo el 42 9 en el invisible.
Rodés, partiendo de la estadistica de Jas manchas del Sol observadas
en el intervalo 1g910-20, encuentra resultados que coinciden con los obte-
nidos por Mrs. Maunder, y también el conocido geofisico L. A. Bauer
cree poder demostrar la existencia de una pequefia influencia de la
Tierra sobre la distribucion de las manchas solares. De ser ciertos estos
kechos, indicarian una accion de la Tierra sobre el Sol, ya de si muy poco
probable; pero, ademads, un estudio detenido del asunto, llevado a cabo
por Epstein, y comprobado mas tarde por Chevalier, ha demostrado que
estas supuestas preferencias carecen de realidad.

Hasta hace unos 150 afios, se consideraba que las manchas del Sol
eran escorias que flotaban sobre la superficie fundida de la fotoesfera;
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Fig. 120. — Gran mancha solar de julio de 1872, observada por Lohse
(2 de julio, a mediodia)
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Fig. 121, — Gran mancha solar de julio de 1872, observada por Lohse
(4 de julio, por la tarde)
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pero en 1771 el parroco Schiilen, de Wurtemberg, expuso la idea de
que eran a modo de oquedades practicadas en la fotoesfera, estando el
nticleo a mucha mayor profundidad que la superficie brillante y aun
que el borde de la misma penumbra, pues habia observado que cuando
una mancha se acercaba al borde del Sol la penumbra era cada vez maés
estrecha en el lado correspondiente al centro del disco, hasta desaparecer
por completo, considerando tal fenomeno como un simple efecto de pers-
pectiva debido a que el nucleo, la penumbra y la fotoesfera estan a
niveles diferentes (fig. 122). Segtin esto, las manchas solares tendrian
la forma de embudo; el nicleo constituiria el fondo de éste, y la pe-
uumbra la superficie lateral. En 1774, dio a conocer el astronomo
escocés Wilson, independientemente de Schiilen, el mismo descubrimien-
to. Observaciones posteriores han demostrado que el llamado fend-
meno de Wilson no aparece en todas las manchas.

I.a forma conica que presentan las manchas constituve el funda-
mento de la conocida teoria de Wilson, que también se llama teoria de

Fig. 122

Herschel, que fué quien la desarrolld. Hablaremos de ella mds ade-
lante, cuando tratemos de la constitucion fisica del Sol.

Faye supuso que las manchas eran conos vacios constituidos por re-
molinos. FEsta hipotesis ha encontrado, en estos tltimos tiempos, una
plena comprobacién en los resultados obtenidos por Hale con ayuda del
espectrohelidgrafo, de los cuales daremos aqui una breve idea, aunque
sea adelantindonos a la exposicion de los trabajos realizados con este
aparato, sobre los cuales insistiremos mas adelante.

Las fotografias obtenidas con la raya roja del hidrogeno (raya C),
revelan de una manera sorprendente la presencia de remolinos en las
diferentes regiones del disco solar. A veces se forma una mancha en
¢l centro de estos remolinos; pero también los hay en puntos donde no
aparecen manchas. El sentido de la rotacion de estos remolinos no
parece obedecer a una ley fija; en ocasiones se observan vortices cercanos
cuyas rotaciones son de sentidos contrarios, como se puede ver en los
dos representados en la figura 118. En ciertos casos, los remolinos pa-
recen ejercer una fuerte atraccion 'sobre las masas gaseosas que les
rodean; asi, en 1908 observé Hale una nube de hidrégeno de extra-
ordinaria longitud, que en poco tiempo fué evidentemente atraida por un
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remolino, que giraba alrededor de una mancha, hacia el centro de ésta,
Segtin las medidas efectuadas por Hale, se llegé en algunos puntos a
velocidades de 140 Km por segundo.

Los torbellinos observados condujeron a Hale a resultados muy im-
portantes para la explicaciéon de la naturaleza de las manchas. Para
mejor comprenderlos, no estard de mds hacer una sucinta relacion de
algunos hechos.

En 1896, Zeeman descubrio que si se expone una llama a la accion
de un campo magnético, algunas rayas espectrales se desdoblan, si se
emplea una dispersion bastante fuerte, en dos o en tres componentes,
seglin que se observe en la direccion de las lineas de fuerza del campo
magnético o en una direccion perpendicular (fenémeno de Zeeman).
En el primer caso, ambas rayas presentan una polarizacién circular de
sentido opuesto de una a otra, y en el segundo caso las tres rayas pre-
sentan una polarizacion lineal, siendo el plano de polarizacion de la com-
ponente intermedia perpendicular a las lineas de fuerza del campo mag-
nético, y el de las otras dos paralelo a éstas,

Si se supone, como parece l6gico por diferentes motivos, que los gases
de la fotoesfera estan cargados de electricidad, un torbellino de estos gases,
tal como aparecen en las fotografias obtenidas por Hale, seria equiva-
lente a una corriente eléctrica que diese vueltas en el remolino, corriente
que tiene que crear un campo magnético, cuyas lineas de fuerza, en su
mayoria, seran paralelas al eje del torbellino.

Partiendo de esta idea, intenté Hale observar en el espectro de las
manchas del Sol el efecto de Zeeman antes deserito. Después de haber
vencido las dificultades de diverso orden que se le presentaron, logré ob-
servar en las rayas del hierro y del titanio la mayor parte de los desdobla-
mientos caracteristicos del fenémeno de Zeeman, Las rayas aparecian des-
dobladas en dos componentes si la mancha observada se encontraba en el
centro del disco solar, en cuyo caso se la veia en la direccién del cje
del torbellino, o en tres componentes si la mancha estaba cerca del borde,
en cuya posiciéon se observaba en direccion perpendicular al eje del tor-
bLellino. También pudo determinarse el sentido de la polarizacién segiin que
se tratase de un torbellino que girase de izquierda a derecha o de otro
que girase en sentido contrario.

s evidente, pues, que las manchas del Sol deben considerarse como
torbellinos cargados de electricidad. Ias investigaciones realizadas en el
observatorio de Mount-Wilson sobre los fendmenos que se verifican en
la atmosfera solar han suministrado, en estos ultimos afos, detalles muy
interesantes sobre las acciones magnéticas que tienen su asiento en las
manchas del Sol y en toda la superficie solar. Las masas de gases ioni-
zados que giran en torbellinos en las manchas, crean un campo magnético
cuya intensidad disminuye al crecer la altura. FEn las manchas que apa-
Tecen por pares, los sentidos de rotacion de los torbellinos son casi siem-
pre opuestos. En, los grupos bipolares de manchas, la polaridad de la
mancha que precede es diferente, segiin se considere uno u otro hemis-
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ferio. Después del minimo de manchas del Sol, en 1912, presentése in-
esperadamente un cambio en la polaridad de las componentes anteriores
de los grupos bipolares, de manera que parecia existir una relacion entre
la polaridad de las manchas y el periodo de las mismas; pero este cam-
bio no se repitio al llegar el maximo de actividad consecutivo.

Las investigaciones realizadas acerca del campo magnético del Sol han
dado como resultado que este astro, como la Tierra, se comporta como
una esfera magnética, cuyo eje magnético coincide aproximadamente con el
de rotacion. En los ultimos afios se ha logrado determinar con exactitud
la posicion del eje magnético del Sol respecto al eje de rotacion del mis-
mo. El angulo formado por ambos ejes es de unos 6°, y el tiempo em-
pleado por el eje magnético en girar alrededor del eje de rotacion es
de 31,5 dias. Los polos estan colocados como en la Tierra; la intensidad
del campo en la capa a la cual se refieren las observaciones es 8o veces
mayor que en la Tierra. Sobre la causa de esa imanacién, no se sabe
absolutamente nada.

Después que Stark hubo descubierto el desdoblamiento de las ravas
espectrales por la accion de un campo eléctrico, se tratdé también de ave-
riguar si se producia este efecto en el espectro del Sol; pero hasta ahora
no se ha podido observar con seguridad,

Se han efectuado medidas muy cuidadesas, especialmente por St. John,
para determinar los movimientos relativos de la materia de las manchas;
sus observaciones, que han versado sobre diferentes elementos y para
distintas regiones de las manchas, han revelado en éstas una circulacion
continua de gases, De las capas superiores desciende hidrogeno y vapo-
res de calcio con una velocidad de 2 Km. p. s.: esta velocidad disminuve en
las capas inferiores, donde se encuentran las materias de peso atdomico
mas elevado v en las cuales se ha observado una corriente gaseosa ascen-
dente, de pequefia velocidad.

4. PERIODICIDAD DE LAS MANCHAS

Las numerosas observaciones del Sol realizadas en el pasado siglo,
han puesto de manifiesto la existencia de un periodo de once afios en
la actividad del asiro, por lo que se refiere a la aparicion de manchas,
Durante un intervalo de dos o tres afios las manchas son mayores y mas
numerosas de lo que les corresponde en promedio; después empiezan a
disminuir en nimero hasta alcanzar el minimo, que ocurre seis o siete
afios después del maximo., Los intervalos son bastante desiguales; se ha
podido comprobar que el aumento del niimero de manchas desde el minimo
hasta el maximo se verifica mas rapidamente que el descenso, de una
manera analoga a lo que ocurre en determinadas estrellas variables, en
las cuales, como veremos mas adelante, el aumento de brillo es mas ra-
pido que la disminuciéon. Una idea clara de esta periodicidad la dan las
ohservaciones de Schwabe, en Dessau, quien observo el Sol durante cin-
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ctienta aflos consecutivos, a partir de 1826; Schwabe fué quien, en 1843 (1),
llamé por primera vez la atencion sobre la periodicidad de este fenémeno.
Segtin sus estadisticas, en cada uno de los intervalos de 1828 a 1831,
1836 a 1840, 1847 a 1851 y 1858 a 1861, sélo estuvo el Sol sin manchas
de uno a tres dias; en cambio, los afios 1833, 1843, 1856 y 1867 los ntime-
ros de dias sin mancha alguna fueron de 139, 147, 193 vy 195, respecti-
vamente.

Resulta, pues, que la actividad solar pasé por su minimo los afios 1833,
1843, 1856 y 1867. R. Wolf, en Zurich, pudo reconstituir la historia de
este periodo hasta los tiempos de Scheiner, v fijé su duracién promedia
en 11 '/, afios. De sus investigaciones y de las de su discipulo v sucesor
Wolfer, han resultado los siguientes datos para los minimos y los maximos
de las manchas solares observadas hasta hoy. :

Minimos  Intervalos | Minimos  Intervalos Maximos Intervalos Maximos Intervalos
|
1610,8 | 17552 1615, 1761,5
1610,0 l{j‘; | 1766,5 : :fg 1626,0 : :2 1760,7 g‘;
16340, 0 [ NT5S o e 17784 0.7
1645, 100 | 1784,7 1§‘6 1020,0 11,0 17581 17,1
1655,0 S 1708,3 12’3 1660,0 150 1805,2 3 :’2
1660,0 13’, | 1810,0 12‘7 1675,0 s 1816,4 13!5
1670,5 |0‘=::’| | 18233 Sl 1685,0 R0 1820,0 7‘-3
1689,5 8= | 18339 0.6 1603,0 )l 1837,2 09
1608,0 ‘14‘3 | 18435 ’2’5 1708,5 !2‘3, 1848,1 i
1712,0 ”‘:. 1850,0 ke 1718,2 0‘3 | 1860,1 10‘5
1723,5 10"5 1867,2 : |’7 9375 ara ) 1870,6 13‘3
37340 0 18780 107 387 e | 0883g . vy
17450 104 | 18806 M 17803 1id 18041 19,3
' f9oL,7 11,0 : ]906’;1') 11,2
1013,6 : | 1917, 2

De aqui se deduce que el periodo de 11 '/, afios dado por Wolf es
solo un valor medio, oscilando los valores individuales entre 7 y 17 afios.
Debe, ademads, tenerse en cuenta que la apreciacion del intervalo entre dos
maximos o minimos consecutivos, especialmente hacia los afos 1840,
es muy insegura. De una nueva discusion de todo el material de obser-
vaciones hasta 1901, realizada por Wolfer, se dedujo que el valor medio
del periodo es de 11,124, 0 sea 11 '/, afios.

Posteriormente, Schuster, aplicando el cilculo a este fenémeno, en-
contrd que las oscilaciones del niimero de manchas admiten, ademas del
periodo antes citado de 11 '/ afios, otros dos periodos menores, de 8,36
¥ 4,8 afios respectivamente. Es notable el hecho de que estos tres numeros
sean fracciones de otro periodo mayor, de 33 ®/, afios; asi:

/s de 33 */s = 11,125
e 2  » = 8344
ST = 4,768

{1) El astrénome danés Chr, Horrebow sefialé en 1775 esta periodicidad, pero
su descubrimiento pasé inadvertido.
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Son necesarias todavia nuevas comprobaciones, sacadas de la observacion,
para decidir si los periodos dados por Schuster obedecen a la realidad.

Las otras formaciones observadas en el Sol, las faculas, antes men-
cionadas, y las protuberancias, de que trataremos mas adelante extensa-
mente, estan sujetas al mismo periodo que las manchas, con la diferencia
de que siendo aquéllas menos visibles que éstas, no pueden observarse con
la misma seguridad.

La existencia de la periodicidad en la actividad del Sol esta fuera
de duda, pero su explicacion no se ha encontrado todavia. Ia circunstan-
cia de que este periodo es casi igual al de la revolucion de Jupiter, ha con-
ducido a algunos a la creencia de que existe una relacion causal entre
ambos fenémenos, debida a que la atraccion de este gran planeta produce
en el Sol alguna perturbacion, que en el perihelio seria mayor que en el
afelio. A esta hipotesis se opone el hecho de que el periodo de las
manchas solares es medio afo mas corto que el de revolucion de [apiter.
Ademas, dada la gran distancia que separa a Jupiter del Sol y la excen-
tricidad relativamente pequeiia de la orbita del primero, la diferencia
de su accién en el perihelio y en el afelio debe ser muy pequefia. De las
investigaciones de Schuster, ya mencionadas, se deduce con toda segu-
ridad que la mayor o menor frecuencia de las manchas no tiene nin-
guna relacion con el movimiento de Jupiter ni con el de ningtin otro
planeta, es decir, que la causa de tal periodicidad no debe buscarse fuera
del Sol, sino que se ha de considerar como el resultado de fuerzas inte-
riores, sobre cuva naturaleza no sabemos nada cierto por ahora.

Existe un indiscutible paralelismo entre los fendmenos que se mani-
fiestan en la superficie del Sol y algunos fenémenos terrestres. Especial-
mente los que se relacionan con el magnetismo terrestre, presentan en
sus medias anuales una relacion muy marcada con el periodo de las man-
chas. Pero en el detalle, considerando, por ejemplo, las medias mensuales,
este paralelismo ya no es tan evidente, y algunas veces se presentan en la
Tierra fuertes tempestades magnéticas sin que en la superficie del Sol se
perciban perturbaciones especiales. La causa efectiva de esta accion del
Sol sobre nuestro globo es atin desconocida.

5. CoORONA Y PROTUBERANCIAS

Si el Sol no hubiese sido observado nunca con otro aparato que un
anteojo, o si nunca hubiese sido eclipsado totalmente por la Luna, no hu-
Liéramos podido formarnes la menor idea de los fenomenos que ocu-
rren en las proximidades de su superficie; sin embargo, habriamos lle-
gado a la conviecion de conocer a fondo la constitucion del globo solar,
conviccion de la que estamos muy lejanos hoy dia. La ciencia moderna
no ha podido explicar los fenémenos que observamos en el Sol, v cada
vez nos sentimos mas alejados de una explicacion satisfactoria de los
mismos. Los antiguos suponian que el Sol era una enorme esfera de



CORONA Y PROTUBERANCIAS 271

Lierro fundido. y esta hipdtesis era suficiente para los conocimientos de
aquella época. Para Galileo y Scheiner, las manchas del Sol no encerra-
Lan ningtin misterio, siendo simplemente porciones oscuras de la foto-
esfera. La explicacion de las manchas dada por Herschel, que mencio-
naremos mas adelante, estaba también de acuerdo con los conocimientos
de su época, con arreglo a los cuales podia ser considerada como una
hipotesis muy aceptable sobre la’ constitucion fisica del Sol. Ya hemos
visto que, en el siglo x1x, la observacién de las manchas solares y los com-
plicados fendmenos que en ellas se observan, plantearon problemas que

Fig. 123. — Eclipse de Sol, 16 de abril de 1893

no existian para Herschel ni para los antiguos; en los tiempos modernos,
son muchos los fenomenos que han quedado sin explicacion.

Si durante el transcurso de un eclipse total de Sol se observa la por-
cion visible del astro, que va disminuyvendo continuamente, no se nota
tada que llame la atenciéon hasta el momento de su desaparicién total ; pero
tan pronto como desaparece el altimo rayo de luz procedente de la foto-
esfera, se puede observar un espectaculo de belleza incomparable, que,
aun para el que lo ha visto una sola vez, no se borra jamas de la me-
moria. La esfera lunar, de un negro intensisimo, parece estar suspen-
dida en el aire, rodeada de una corona o aurecla de rayos de luz palida
plateada. Iin esta corona, emergen de distintos puntos del borde de la
Luna llamas de color rosa que adoptan formas fantdsticas (fig. 123). De
estos dos fenomenos, la corona era ya conocida desde muy antiguo; pero
hasta el siglo x1x no se dirigié la atencion de los astrénomos hacia las
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llamas rpsadas, las profuberancias, aunque éstas ya habian sido obser-
vadas antes algunas veces.

Las descripciones de la corona solar hechas por diferentes observa-
dores, coinciden en lo principal, pero difieren en log detalles. Halley
describe en los siguientes términos la que observd en el eclipse total de
Sol del afio 1716: «Pocos segundos antes de cubrirse completamente el
disco del Sol apareci6 alrededor de la Luna un anillo luminoso concén-
trico, de un digito de ancho, o una décima parte, aproximadamente, del
didgmetro lunar. Hra de color blanco palide y aun mejor de color perla, y
me parecio observar algo los tonos del arco iris.»

El aspecto que ha presentado la corona en diferentes eclipses ha dife-
rido de unos a otros. Algunas veces se ha presentado cuadrada mas bien
que circular; otras veces ha aparecido eomo estrellada, con multiples
prolongaciones que se extendian a largas distancias del borde del Sol
Debe tenerse presente, al estudiar las observaciones antiguas, que el di-
bujo de la corona, para el cual se dispone solamente de algunos minutos,
es un trabajo dificil, lo que da lugar a que aun las descripciones dadas
por dos observadores que observen desde el mismo lugar y en las mismas
condicionés, difieren a menudo de un modo extraordinario. Resultados
mucho mas concordantes se han obtenido desde que se emplea la placa
fotogréfica, sobre la cual no ejercen influencia las impresiones subjeti-
vas; pero también las fotografias presentan notables diferencias segiin
varie la ‘duracién de la exposicion, la sensibilidad de la placa y el proce-
dimiento empleado para revelarla.

El estudio de la forma de la corona presenta grandes dificultades, que
en especial derivan de no poderly observar en su verdadero aspecto, sino
en proyeccion sobre la béveda celeste.

Generalmente se distinguen la corona interior y la exterior. La primera
es la parte de la corona inmediata al borde del Sol, mas brillante, de forma
casi circular y de algunos minutos de altura, mientras que por corona ex-
terior se entienden todas aquellas partes cuyo brillo disminuye lentamente
v que a veces, en especial para algunas de las prolongaciones, se extien-
den a gran distancia, presentando una forma irregular. Estas dos coro-
nas no pueden obtenerse simultaneamente en la misma fotografia, a causa
de su diferencia de brillo. La obtencion de las fotografias de la corona
exterior requiere un tiempo de exposicion tan largo, que es ya excesivo
para la corona interior, por lo cual todos los detalles de esta tltima des-
aparecen. Asi, por ejemplo, en la figura 123 se representa una fotografia
sacada el 16 de‘abril de 1893 por Schaeberle con el fin de obtener una
buena imagen de la corona interior; la figura 124, en cambio, es una fo-
tografia de la corona exterior, obtenida el 27 de julio de 1896 por Kos-
tinsky. Hsta filtima fotografia es especialmente interesante por el des-
arrollo extraordinario de las prolongaciones coronales.

Parece como si la forma de la corona guardara cierta relacion con la
actividad del Sol. FEn los minimos de manchas, la corona se intensifica
generalmente hacia el ecuador solar, mientras que los haces de rayos
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cortos corresponden a los poIo'* La forma de la corona, en este caso, es
alargada. En cambio, en las épocas de miximo de manchas los haces
de rayos som IEnos importantes, siendo casi iguales en el ecuador y en
los polos, y haciéndose la forma de la corona mas circular. No hay,
sin embargo, pruebas bastantes para asegurar qué relaciones existen entre
{a textura de la corona v la periodicidad de las manchas, siendo necesario
todavia, para deducirla, las observaciones de los futuros eclipses.

En su base, la corona es siempre mas brillante, y el brillo disminuye
a medida que se aleja del borde. Se ha tratado de determinar sa lumino-

Fig. 124. — Eclipse de 8ol, 27 de julio de 1805

sidad total: los resultados obtenidos son muy discordantes entre si, pero
parece comprobado que la luz que emite la corona no es mayor que la
de la luna llena. Es probable que a sus cambios de forma correspon-
da también una variacion de su brillo, el cual disminuye répidamente
a medida que aumenta la distancia al borde del Sol. Segun Langley, du-
rante el eclipse del afio 1878, a la distancia de 1’ del borde era el séx-
tuplo del brillo de la luna llena, v a la distancia de 10" era solo la décima
parte. En 1905, Fabry encontrd que a 5° de distancia era ’/, del brillo de
la luna llena; en cambio, Schwarzschild, empleando la fotografia, obtuvo
a la misma distancia '/,,, v a 10’ de distancia */,,, de la Juna llena. La
luminosidad total de la corona fué determinada por Turner, quien
en 1893 encontrd que era de 0,6, v en 1808 de 1,1 comparada con la luna
llena, mientras que Schwarzschild obtuvo en 1905 el valor 0,17. Como
e ve, todos estos resultados son muy discordantes, y solo pueden servir
para dar una idea aproximada.

AsTRONOMIA, 15
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La luz emitida por la corona es en parte polarizada. K. Young encon-
tro, por medio de las fotografias obtenidas por Perrine, que el tanto por
ciento de luz polarizada crece muy répidamente con la distancia al borde
del Sol, alcanzando un maximo de 37 % a una distancia de 5'; después
disminuye lentamente, y a ¢ de distancia es aproximadamente de 35 %.
Young deduce de este hecho que una gran parte de la luz emitida por la
corona es reflejada. Observaciones realizadas durante eclipses posteriores
han revelado también la presencia de luz polarizada.

Al principio se dudé si la corona seria una atmosfera del Sol o de la
Luna, pero pronto se vié que no podia serlo de la Luna, a causa de su
forma irregular, puesto que las atmdsferas planetarias han de exten-
derse forzosamente en capas casi uniformes, sin que puedan acumularse
en clertas regiones, como ocurre en la corona. Por fin se considero fuera
de duda que la corona constituia una atmésfera del Sol, siendo las pro-
tuberancias rojas nubes en suspension. !

Fsta cuestién de si las protuberancias pertenecen al Sol o a la Luna
quedé resuelta definitivamente en Sicilia en ocasion del eclipse total del
aiio 1860. Las sucesivas mediciones de la altura de las protuberancias
sobre el borde de la Luna demostraron que ésta no las arrastraba con-
sigo, sino que pasaba por delante de ellas.

Por aquel tiempo estaba atin en sus comienzos el andlisis espectral v
nadie pensaba en utilizarlo en el estudio de las protuberancias solares.
111 eclipse mas importante siguiente ocurrié ocho afios después, el 18 de
agosto de 1868, siendo visible en la India y en Siam. En este inter-
valo, el espectroscopio habia llegado a ser un instrumento de uso general,
v varias expediciones, especialmente inglesas, francesas y alemanas. fueron
equipadas con el fin de estudiar espectroscopicamente la corona v las
protuberancias. El observador que obtuvo mayores éxitos fué el franceés
Janssen, quien cbservd el eclipse desde un lugar elevado de la India in-
elesa en el que las condiciones atmosféricas fueron altamente favorables,
Cuando desaparecio, ocultado por la Luna que avanzaba, el dltimo ravo
del Sol, aparecié una protuberancia enorme, que emergia hasta muchos
miles de kilometros sobre la superficie del astro. El espectroscopio fué
apuntado en el acto, y Janssen reconocié que el espectro consistia senci-
llamente en las rayas brillantes del hidrogeno incandescente. La luz de
la protuberancia no era, por consiguiente, la de una sustancia iluminada
por la luz del Sol, sino dotada de brillo propio, como el de una masa
cnorme de hidrogeno incandescente.

Después de este descubrimiento, la hipotesis de que las protuberan-
clas eran una especie de nubes quedo fatalmente desechada. Esta ob-
servacion iniciaba una nueva época de la fisica solar, que por una rara
coincidencia era inaugurada también, independientemente, por otro astro-
nomo. Al observar Janssen las rayas espectrales de las protuberancias,
se le ocurrié la idea de que, por su intensidad luminosa, podrian seguir
cbservandose después de acabada la fase total del eclipse. Desgraciada-
mente, el cielo se cubrié de nubes inmediatamente después de terminar
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la totalidad, y Janssen no pudo comprobar de momento sus presuncio-
nes, Pero a la mafiana siguiente, logré ver las rayas de la protuberan-
cia con el Sol completamente descubierto, y durante los d:as siguientes
pudo repetir la misma observacion, con lo cual estas raras formaciones,
que hasta aquel dia sélo se habian visto dutante la totalidad de los eclip-
ses, pudieron ser sometidas a una observacion sistematica. '

Pero, como ya hemos dicho, este importante descubrimiento lo hizo
también_en otro sitio, e independientemente del eclipse de Sol del 18 de
agosto, el inglés Norman Lockyer. Este astronomo, meditando sobre el
mismo asunto, habia llegado al convencimiento de que en el caso de que
las protuberancias estuviesen constituidas por un gas incandescente, y
cuyo espectro fuese, por consigniente, de rayas brillantes, se debia poder
observar en todo momento este espectro de las protuberancias si se em-
pleaban espectroscopios suficientemente potentes. Ya habia dado a conocer
su idea en 1866 a la Sociedad Real de Londres, y realizado para com-
probarla diversos experimentos, pero éstos dieron malos resultados, fraca-
so que atribuyd a la poca dispersion de los instrumentos. Se encargo un
nuevo aparafo mas potente, v con €l encontré Lockyer, sin conocer las ob-
servaciones de Janssen, al apuntar al borde del Sol el dia 20 de octubre
de 1868, que en algunos puntos aparecian en el espectro tres rayas bri-
llantes, dos de las cuales pertenecian al hidrogeno. Su resultado fué co-
municado inmediatamente a la Academia de Ciencias de Paris, la cual
recibié la noticia el mismo dia que llego la relacién detallada de Janssen
sobre sus observaciones en la India. Para poder conocer, segun este
niétodo de Lockyer-Janssen, la forma de una protuberancia, la rendija
del espectrascopio debe pasearse lentamente sobre toda la extension de
aquélla, para ver diferentes secciones de la misma, componiéndose luego,
como si se tratase de un mosaico, las tiras que por este procedimiento
se van obteniendo. Era, por lo tanto, un procedimiento muy embarazoso
e imperfecto. Pocos meses después, a principios de 1869, Zollner y
Huggins anunciaron, independientemente uno de otro, un método que
conduce al mismo fin, pero con mucha mas comodidad. Consiste sim-
plemente en tener muy abierta la rendija del espectroscopio, de manera
que se pueda ver en su totalidad la imagen de la protuberancia o por lo
nienos grandes porciones de la misma, lo cual requiere el empleo de fuer-
tes dispersiones para debilitar el brillo del espectro continuo. En cam-
bio, para la observacion de las rayas de las protuberancias con una
rendija estrecha no es necesario emplear, como al principio supuso Lockyer,
un espectroscopio potente; Dunér demostrd que para ello son suficientes
aparatos de muy poca dispersion.

Prosiguiendo sus investigaciones, Lockyer descubrié que las protu-
berancias, de cuyas formas extraordinariamente variables y maravillosas
configuraciones dan una idea las figuras 125 a 129, proceden de una
capa delgada que envuelve toda la superficie del Sol, y de la cual son
como porciones salientes. El Sol estd, pues, rodeado por una atmosfera,
constituida principalmente por hidrogeno incandescente, y de la cual



~I

CORONA Y PROTUBERANCIAS =7

son proyectadas, en algunos sitios, porciones que adoptando la forma de
nubes o lenguas de fuego, alcanzan con frecuencia alturas gigantescas
A esta atmosfera le di6 Lockyer el nombre de cromoesfera, a causa rT.c
su intensa coloracion. Esta capa, como las protuberancias, solo es visible
con el espectroscopio o durante los eclipses totales.

La figura 1235 reproduce una fotografia espectroheliografica de la cro-
moesfera: la mejor comparacion que puede hacerse del aspecto que pre-
senta es con un campo de hierba ardiendo.

Como se ve, el espectroscopio da medio de observar las protuberancias
en cuélquier momento en que el Sol esté visible; asi es como en varios
observatorios se estudian diariamente las protuberancias, dibujindolas
y midiéndolas. La observacién de todas las protuberancias una por una cs
trabajo que requiere mucho tiempo, y para reducirlo se traté de obtener

Fig. 126. — Protuberancia en forma de nuhe

Fig. 127. — Protuherancias eruptivas

una fotografia tnica de todas las que hubiese sobre el Sol en un ins-
tante determinado. Las primeras soluciones del problema fueron debidas
a Janssen (1869) y a Braun, en Kalocsa (1872), pero ni uno ni otro las
levaron a la préctica. El experimento de Lohse empleando un espec-
troscopio giratorio (1885) no condujo, probablemente debido a algin
defecto de construccion, al fin que se buscaba. Mas tarde, los esfuerzos
de Hale y Deslandres obtuvieron éxito (1892-1893); estos observadores
lograran construir un aparato que no sélo permitio fotografiar simultd-
neamente sobre una misma placa todas las protuberancias existentes en
un momento dado, sino que ha proporcionado el medio de observar es-
pectroscopicamente toda la superficie solar, como ya hemos visto. Las
liguras 125, 128 v 129 son reproducciones de fotografias que Slocum
¥ Hale han obtenido ‘empleando el espectroheliégrafo del observatorio
de Yerkes.



sl Jod EpmLIGo BlLIS0joq
‘ury 000 19z vrmgpe { gob oI © ‘S6gr ap oziewt ap St [9p ERuuBIANioad tern
gzt "31g

—
=
th
=
=




CORONA ¥ PROTUBERANCIAS




282 EL SOL

Las protuberancias se clasifican generalmente en dos clases, las tran-
quilas o en forma de nube (fig. 126) y las eruptivas (fig. 127). Estas
ultimas se llaman también metalicas, porque en sus espectros aparecen
siempre gran niimero de rayas correspondientes a los metales, mientras que
las protuberancias en forma de nube estin constituidas generalmente por-
hidrégeno, calcio y helio, como veremos mas adelante. Las protuberancias
eruptivas tienen indudable relacion con las manchas; aparecen, casi siem- :
pre, en las latitudes donde se encuentran éstas, estando sujetas como
ellas a la periodicidad de once afios. Diferente comportamiento observan
las protuberancias tranquilas; su mayor frecuencia corresponde también
a las zonas de manchas, pero no estin limitadas a esta zona sino que
aparecen en todas las latitudes v hasta en los polos. También su fre-
cuencia esta sujeta al periodo undecenal, pero es en ellas mucho menos
marcado que en las erupciones metalicas.

Las dimensiones de las protuberancias oscilan entre limites muy ex-
tensos, asi en altura como en sentido horizontal; su altura media es de
unos 40" a 50", pero las hay que alcanzan alturas enormes, v algunas han
llegado a 10’ y aun mas. Si recordamos que 1°, a la distancia del Sol,
corresponde a una longitud de 40000 Km, comprenderemos cudl es la
grandiosidad del especticulo que las protuberancias nos ofrecen. Una pro-
tuberancia observada el 8 de octubre de 1920 en el observatorio de Yerkes
alcanz6 una altura de 831 000 Km, o sea 19". Ademas, sus cambios de
forma se realizan con una rapidez de la cual dificilmente nos podemos for-
mar idea. Se han observado remolinos ascendentes con velocidades de
algunos cientos de kilémetros por segundo. Un ejemplo notable de cam-
bio de forma rapido nos lo ofrece una protuberancia observada por Slo-
cum el 25 de marzo de 1910, ¥ de la cual se reproducen dos fotografias,
la 5 v 6, en la figura 125; en la primera la protuberancia alcanzaba una
altura de 120000 Km; en la segunda, obtenida 40 minutos después, la
forma era completamente distinta y la altura alcanzaba a 252 000 Km.
Una hora mds tarde, la altura era ya de 450 000 Km, y después de trans-
curridas tres horas ya no quedaba ni rastro del fenémeno. Todavia
mas rapidos fueron los cambios de la protuberancia representada en las
figuras 128 y 129; ambas fotografias fuéron obtenidas por Hale el 25
de marzo de 1895 con un intervalo de 18 minutos. La altura de la protu-
Lerancia era, en la primera fotografia, de 6’ y en la segunda de 10’ ,4, lo.
cual corresponde a una subida de mas de 450000 Km.

Estas velocidades enormes han conducido a algunos observadores a
suponer que no se trataba de movimientos efectivos, habiéndose emitido
la hipotesis de que las protuberancias debian considerarse no como fend-
menos reales, sino como fenomenos 6pticos, debidos a anomalias en la
refraccion de los rayos luminosos. Mas adelante hablaremos extensa-
mente de esta hipdtesis.
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6. EsrecTro DEL SOL Y DE SUS CERCANIAS

Si se hace pasar la luz del Sol, directamente o por medio de un espejo,
4 través de la rendija de un espectroscopio, se obtiene un espectro de
1a luz emitida por la superficie visible del astro, y si con ayuda de una
lente proyectamos la imagen de éste sobre la rendija, es posible estu-
diar el espectro de una parte cualquiera de esta imagen.

Fn el primer caso aparece un espectro continuo, cruzado por nume-
rosas rayas de Fraunhofer. En la figura 130 damos una representaciéon
esquemétic-:a del espectro solar visible, tal como se obtiene con un prisma;
en ella se indica la posicion relativa de las rayas principales de Fraunhofer
y los limites aproximados de los diferentes colores. La representacién
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completa del espectro del Sol con sus miles de rayas, no cabe en los h-
mites. de este libro. Para indicar la posiciéon de todas las ravas visibles en
los grandes espectroscopios modernos, tendria que darse al espectro una
longitud de varios metros; una idea del espectro solar asi desarrollado
la da la parte de éste representada en la figura 131.

Con un espectroscopio de bolsillo se observan ya mas rayas que las
que aparecen en la figura 130. A todo el que tiene ocasion de contemplar
el bello espectaculo del espectro solar o del espectro de una nube ilumi-
nada por el Sol, le llama la atencién, en primer lugar, la gran diferencia
de intensidad de los diferentes colores espectrales. En la figura 130
se representa por medio de una curva la intensidad del espectro visible
que se obtiene con un prisma (1), deducida de los datos suministrados
por Fraunhofer. El maximo de intensidad corresponde al amarillo.

A continuacion damos una tabla en la cual se indican la longitud de

(1) Insistimos en que el espectro es el obtenido por medio de un prisma, para
diferenciarlo del de difraccién ; en este altimo, la extensién relativa y la intensidad
de los diversos colores es diferente.
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onda y el ntmero de vibraciones de las rayas de Fraunhofer mas im-
portantes.

Raya de Fraunhofer Longitud fle ofdatt) szsmgg.a:cggg&%ﬁﬁu Origen
' k | (En billones)

A 7504 | 305 Telx:u'icas
B 6868 | 437 Teltiricas
C 65630 457 | H
Dy 5806,2 500 N
Dy 5860,2 | 500 ! } }h s
E, 52705 569 Ca, Fe
Eqy 5260,7 5ﬁg | ! Fe
by 183.8 57
by 21?2,9 580 Ly Mg
F 4861,5 | H17 H
G 4308,0 figh Fe, Ca
g 4220,9 | 700 Ca

iy i="TH 368,06 ' 750 Ca

He=K 3033,8 702 Ca

Los limites del espectro visible vienen dados, para la generalidad de
las vistas, por las ravas A4 y H; siendo ya dificil distinguir bien las rayas
comprendidas entre ¢ v H,; empleando sustancias fluorescentes, puede
llegarse mas alla de H.

Nuestros conocimientos acerca del espectro del Sol se ampliaron cuan-
do se aplico la fotografia (2), que permitié obtener el espectro solar hasta
cerca de . 2goo. A partir de esta longitud de onda, el espectro queda
casi anulado por efecto de la absorciéon que se opera en la atmdsfera
terrestre.

Muchos fisicos y astronomos (Draper, Vogel, Cornu, Miiller y Kempf,
Rowland, Higgs v otros) han trabajado en el analisis de las porciones
visible y fotografica del espectro solar, asi como en la determinacion
exacta de las longitudes de onda de las diferentes rayas. La parte mds
importante de este trabajo fué realizada por Rowland y sus discipulos, v
publicada bajo el titulo «Preliminary table of solar spectrum wave-lengths»
(Chicago, 1896); en esta obra se contienen las longitudes de onda corres-
pondientes a unas 20 000 rayas, y aun hoy es considerada como funda-
mental en las investigaciones espectrales de la Astrofisica.

Ademas, se ha estudiado el espectro solar en la regién del infrarrojo
desde que se sabe que los rayos luminosos y los calorificos son de la
misma naturaleza, diferenciindose tinicamente en la longitud de onda,

(1) La milésima de milimetro (micrén) se representa por la letra grieza p y
por consiguiente la millonésima de milfmetro por un . Aqui nos serviremos de
la unidad que se emplea generalmente, v que es la décima parte de una millonésima
de milimetro (Angsirdm). Asi, por ejemplo, la longitud de onda de la raya F es
486,15 pu, 6 4861,5 A, o simplemente h 4861,5.

(z) La distribucién de intensidades en la placa fotogrificca es completaniente
diferente que en el ojo; en las placas secas corrientes, la sensibilidad se extiende
desde A 5000 a k2000, ¥y el méximo estd entre las rayas F v G. Operando con-
venientemente, se puede fotografiar todo el espectro visible y hasta regiones del
itfrarrojo, casi hasta A 10 oon,
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Con la ayuda de aparatos especiales (termopilas, bolometros) se ha lle-
gado asi, en la region infrarroja del espectro solar, hasta % 53000 =
= 0,0053 mm (Langley).

Ya hemos visto, en el capitulo consagrado al andlisis espectral, que
Kirchhoff descubrié la relacion entre los poderes emisivo v absorbente de
los gases incandescentes, segiin la cual, de la presencia de rayas de ab-
sorcion en los espectros de los astros, pueden deducirse conclusiones se-
guras sobre la presencia de diferentes elementos en sus atmdsferas. Kl
mismo Kirchhoff fué el primero que compard las rayas espectrales obte-
widas en el laboratorio con diferentes sustancias, con las del espectro
solar, comprebando asi la existencia de gran numero de elementos terres-
tres en la atmosfera del Sol.

La finura extraordinaria de los espectros obtenidos por medio de la
fotografia, no ha aumentado en proporcion nuestros conocimientos sobre
la constitucion de la atmoésfera solar. Estamos muy lejos todavia de poder
interpretar las numerosas rayas que en el espectro del Sol se observan.
Actualmente, los elementos que con seguridad se han comprobado en la
atmosfera del Sol son: hierro, niquel, titanio, manganeso, eromo, cobalto,
carbono, vanadio, zirconio, cerio, calcio, escandio, neodimio, lantano, itrio,
niobio, molibdeno, paladio, magnesio, sodio, silicio, hidrogeno, helio, es-
troncio, bario, aluminio, cadmio, rhodio, erbio, disprosio, europio, cine,
cobre, plata, galio, germanio, berilio, estafio, plomo, potasio, indio, pla-
tino, praseodimio, tungsteno, iterbio, talio, oxigeno, nitrégeno. Ademas
de los espectros de rayas de estos elementos aparecen también espectros
de bandas de los mismos y de sus combinaciones; asi las dos bandas
%3884 y h 3591 corresponden al ciandgeno. Newall y sus colabora-
dores probaron que muchas rayas del grupo G de Fraunhofer pertenecen
a la banda que empieza en L 4 314 v que corresponde al 6xido de carbono
(espectro de Swan), Las bandas del espectro de emision del amoniaco y
del vapor de agua, han podido ser identificadas en la region ultravioleta.

El no haber sido identificadas aun todas las rayas del espectro solar,
hay que atribuirlo a diferentes causas. Iis indudable que pueden existir
elementos quimicos todavia desconocidos, otra parte de las rayas perte-
necen a los espectros de bandas correspondientes a los compuestos que
existen en el Sol a pesar de la elevada temperatura, y por fin, muchas rayas
son producidas por los elementos conocidos, pero en condiciones que nos-
otros no podemos reproducir en los laboratorios. i

En el espectro del Sol aparecen gran niimero de rayas que en realidad
no le pertenecen, sino que son debidas a la absorcion selectiva que sufre
la luz solar al atravesar la atmosfera terresire. Lstas rayvas, denominadas
atmosféricas o {leliricas, constituyven el espectro de absorcion de: la
atmosfera terrestre. Su intensidad es variable, y son tanto mas intensas
cuanto mayor- es el camino que tiene que recorrer la luz a través 'de
nuestra atmosfera hasta llegar al observador, o sea cuando el Sol esta mas
cerca del horizonte. El conocimiento de tales rayas es de mucha impor-
tancia en el estudio espectroscdpico de los cuerpos celestes, por lo cual
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varios investigadores (Brewster, Angstrém, Cornu y otros) las han cata-
logado en tablas especiales. Las rayas teltricas mas conocidas son las de
Fraunhofer A, @ y B. debidas al oxigeno, mientras que las bandas que
aparecen cerca de las rayas I? son debidas al vapor de agua. Finalmente
el espectro de bandas del ozono existente en la atmosfera terrestre aparece
en el espectro del Sol hacia A 2 goo.

Del espectro general del Sol difiere el de las manchas, no solamente -
en la menor intensidad del espectro continuo sino también en el aspecto
de parte de las rayas. Las rayas correspondientes a algunos elementos
se ensanchan de un modo notable, ¥ no precisamente por igual todas
las rayas del mismo; ademds, algunas que pasaban inadvertidas, espe-
cialmente las del vanadio, son de mayor intensidad, mientras que con otras
sucede lo contrario. Hale y sus colaboradores han demostrado, con ex-
perimentos realizados en el horno eléctrico, que pueden obtenerse experi-
mentalmente las diferencias observadas entre el espectro de las manchas
v el del resto del Sol. Las rayas que mayor intensidad presentan en las
manchas, aparecen también con mayor intensidad en el horno eléctrico

cuando en la alimentaciéon de éste se disminuye la intensidad de la
corriente, al propio tiempo que las rayas cuya intensidad es menor en el
espectro de las manchas solares, desaparecen con esta disminucion de la
corriente en el horno. De estos experimentos se deduce que las manchas
tienen una temperatura relativamente baja. Ademas, en el espectro de las
tnanchas se han observado los espectros de bandas del hidruro de mag-
nesio, del oxido de titanio y del hidruro caleico; también aparece la raya
amarilla del helio, D,, coma raya de absorcion, mientras que en el espec-
tro del Sol es una raya de emisién. En el espectro de las faculas, brillan las
rayas de emision del hidrogeno y del calcio; casi siempre aparecen las
rayas H v K del caleio desdobladas e invertidas, esto es, la raya brillante
esta desdoblada en dos componentes separadas entre si por una raya
negra (fig. 137). Tanto en el espectro de las manchas como en el de las
faculas, se observa con frecuencia que algunas rayas espectrales adquie-
ren formas raras, de lo que parece deducirse, segin el principio de Dop-
pler, la existencia de movimientos muy rapidos en estas formaciones.

Completamente diferentes son el espectro del Sol y el de la atmos-
fera que lo envuelve; este ultimo es casi exclusivamente de emision, y
en especial de gases incandescentes. Una parte de estos fenomenos son
ya conocidos del lector, pues de ellos se hablé al tratar de las protu-
berancias. Alli se indicé que el elemento principal de esas masas gaseo-
sas es el hidrogeno, pero que también contienen casi siempre calcio y a
veces helio; en las protuberancias llamadas metalicas, menos frecuentes,
también se ha podido comprobar la presencia del hierro, titanio, magnesio,
escandio, estroncio y aluminio,

El espectro de las capas superiores de la cromoesfera es casi idéntico
al de las protuberancias; ambos se pueden observar simultineamente, y
en el ultimo se ven con frecuencia las rayas de los metales que predo-
minan en las capas inferiores de la cromoesfera. Antes del descubri-
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miento de Jansseir-Lockyer, estas capas inferiores no eran observables
sino en los eclipses totales de Sol, v precisamente durante los pocos se-
gundos en que, estando la fotoesfera cubierta por la Luna, el tltimo o el
primer ravo luminose aparecen como relimpagos (flash-spectrum; figu-
ra 132). En el eclipse de Sol del 17 de abril de 1912, se demostré que
este espectro podia observarse también en los grandes eclipses parciales,
" durante una treintena de minutos antes y después de la fase maxima,
si se empleaban espectrografos de suficiente dispersion apuntados a los
extremos de los cuernos. Hale pudo observar el espectro de la cromo-
esfera fuera de los eclipses de Sol, a cualquier hora del dia, empleando
los grandes aparatos del observatorio de Mount-Wilson.

Los adelantos que se han hecho en el conocimiento de este espectro
tan interesante, han sido posibles merced al empleo de los métodos foto-
grificos de observacion, inventados durante el pasado siglo. Se ha podido.
comprobar que en el espectro de estas capas, gran numero de rayas de

Fig. 132. — Flash-spectrum

Fraunhofer aparecen como rayas de emision, con la misma longitud de
onda. Casi todos los elementos quimicos se han reconocido en €l, espe-
cialmente el aluminio, bario, caleio, carbono, cobalto, cromo, hierro, hi-
drogeno, helio, magnesio, manganeso, sodio, niquel, escandio, silicio, es-
troncio, titanio, vanadio, itrio y zirconic. Estos elementos aparecen en
la cromoesfera a alturas diferentes: asi, el calcio, el hidrogeno y el helio
se encuentran en toda la cromoesfera, mientras el manganeso y el car-
bono estan circunscritos a una capa que alcanza hasta 6oo Km sobre
la fotoesfera (capa de inversion). La distribucion de los elementos en
las diferentes regiones del borde del Sol, es distinta casi siempre. Toda-
via no han podido encontrarse en el espectro de la cromoesiera todas las
rayas de Fraunhofer; ademas las intensidades de las rayas en dicho
espectro son muy diferentes de las que tienen en el espectro ordinario.
Iistas diferencias son debidas a que las rayas de absorcién no se originan
solamente en la capa inferior sino también en las superiores, de manera
que el nombre de capa de inversion con que se designé la capa inferior no
esta justificado del todo. Han publicado tablas muy extensas de las rayas
del espectro de la cromoesfera S. A. Mitchell, W. S. Adams y otros.
Las capas externas de la corona presentan en el espectro, aunque muy
débilmente, las rayas de Fraunhofer, lo cual prueba que hay luz solar re-
flejada en las altas regiones de la corona. En las capas inferiores van
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d_gsapareciendo aquellas rayas mas y mas, v la corona propiamente dicha da
‘un espectro continuo como el de un sélido incandescente. El maximo de
intensidad de este espectro esti mas hacia el rojo que en el espectro
del Sol, lo cual indica que la temperatura de la corona interior es inferior
a la del globo solar. Ademds del espectro continuo aparece en la corona
uno muy caracteristico formado por rayas de emision cuyo origen se
desconioce, En la tabla siguiente se indican las rayas coronales mds in-

tensas:
05 intensidad I8 intensidad

3339 déhil 3986,0 fuerte
3388 muy fuerte 4086,0 fuerte
3455 fuerte 42314 fuerte
3601,3 fuerte 4359 débil
3641,4  débil 4567 déhil
3643,0  débil §303,1 muy fuerte
3801,0  débil 6374,2 fuerte

Cortie encontrd en una fotografia obtenida durante el eclipse de agosto
de 1914, en la region correspondiente al rojo del espectro, ademds de las
rayas de la corona, un grupo de rayas que parecen pertenecer a un es-
pectro de bandas. En casi todos los eclipses se observan en el espectro
de la corona rayas que parece no se habian observado en eclipses ante-
riores, mientras que otras que eran conocidas faltan; aun la raya ver-
de L 5303, que se ha visto en casi todos los eclipses, presenta irregula-
ridades parecidas. Asi, por ejemplo, en el eclipse del 21 de agosto
de 1914, no fué observada por la mayor parte de los astrénomos, v en
cambio. de los pocos que la observaron, algunos la encontraron muy in-
tensa. Es necesario suponer, por consiguiente, que la materia que origina
el espectro de la corona no esta siempre en ella en la misma cantidad,
ni su distribucién es uniforme. El comportamiento variable de las rayas
del espectro, por lo menos el de la raya & 5303, parece guardar cierta
relacion con la frecuencia de las protuberancias, la cual, a su vez, es
paralela a la frecuencia de las manchas del Sol. Cuando la frecuencia de
las protuberancias es grande y éstas son de mayores dimensiones, la raya
verde del espectro de la corona es intensa, pudiendo observarse incluso
a grandes alturas, mientras que cuando la frecuencia de las protuberan-
cias es minima la intensidad de la mencionada raya es pequefia, y aun
falta por completo. Si a esto se afiade que en muchas ocasiones se ha
padido observar (por ejemplo, Camipbell en 1918) que se formaban arcos
Ge materia coronal encima de las principales protuberancias, parece in-
dudable que la estructura de la corona ha de estar fuertemente influida
por las mismas fuerzas que originan las protuberancias solares.

Ademads, las distintas rayas del espectro de la corona no parecen per-
tenecer a un mismo elemento, puesto que las imagenes monocromaticas de
la misma son diferentes segtin la raya empleada para obtener la fotografia.

Una observacion especialmente interesante fué la realizada por Fu-
rubjelm durante el eclipse de 1914. La raya verde aparece en sus foto-
grafias en forma de zigzag, con inflexiones dirigidas hacia el rojo y hacia



288 EL SOL

el violeta alternativamente. Las distorsiones se parecen en todo a las que
con tanta frecuencia se observan en las rayas del espectro de las protu-
berancias. Si se interpretan estas distorsiones de la raya verde como las
de las otras rayas, a base del principio de Doppler, suponiendo que sean
debidas a movimientos violentos, se obtienen en este caso velocidades
radiales de — 49 a + 78 Km por segundo, y aun en alguna ocasion se ha
liegado a -} 200 Km. El aspecto asimétrico v difuso, va observado antes,
de la raya ) §5 303, indicaria también la existencia de movimientos muy
rapidos en el seno de los gases que constituyen la corona.

Campbell (1898) v Bosler (1914) realizaron estudios encaminados a
determinar el movimiento propio de la corona por via espectrografica. De
estos estudios resulté que la corona gira en el mismo sentido que el Sol
pero con velocidad mayor, de 3 a 4 Km por segundo. Istos resultados
deben considerarse como provisionales.

La verdadera constitucién de la corona interior es desconocida. Es
de suponer que no puede estar formada por particulas solidas, debido a
su vecindad con el Sol, cuya temperatura es tan elevada. Fabry supone,
fundandose en las investigaciones de Rayleigh, que su luz es la misma
luz del Sol, descompuesta por las moléculas de los gases que rodean
al astro, de una manera analoga a lo que ocurre con el azul de nuestro
cielo, debido a la descomposicion de la luz del dia por las moléculas ga-
seosas que constituyen nuestra atmosfera. Muchos son los fenomenos que
hablan en pro de esta hipotesis, pero son necesarias atun prolijas inves-
tigaciones fotométricas de las rayas espectrales antes que pueda admi-
tirse como cierta.

7.  CROMOESFERA

En los parrafos anteriores hemos visto que pueden considerarse en
€l Sol dos capas distintas, la fotoesfera y la cromoesfera. La primera
constituye la parte del Sol visible en condiciones ordinarias, aquella
en que aparecen las manchas v las fdculas. La segunda se nos presenta
como una atmésfera que envuelve a la primera y que estd constituida
por gases incandescentes; en ella aparecen las protuberancias y a su
absorcién se-deben las rayas oscuras de Fraunhofer que observamos en
el espectro. lL.a fotoesfera se presta en todo momento, como ya hemos
dicho, a la observacién; en cambio la cromoesfera solo desde hace una
treintena de afios es observable fuera de los eclipses totales, mostrando-
nosla hoy el espectroscopio como un estrecho anillo brillante alrededor
del Sol. La parte de cromoesfera que se extiende delante del disco solar
se proyecta sobre la fotoesfera, con la que se confunde, no pudiendo sepa-
rarse de ésta ni por la observacion directa ni por medio de la fotografia.
1 estudio de su constitucion solo fué posible cuando el espectroheliografo
permitié obtener fotografias de toda la capa cromoesférica colocada de-
lante del disco solar, por medio de la luz monocromatica.

Ya hemos visto que la construccion del espectroheliografo habia obe-
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Fig. 133. — Fotografia del Sol obtenida con la raya K

Fig. 134. — Fotografia del Sol obtenida con la raya C

AstrRoNOMiA, 19
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decido al deseo de obtener sobre una sola placa la fotografia de todas las
protuberancias del borde del Sol y dijimos también que el aparato re-
suelve este problema, v de una manera perfecta. Pero fueron mucho mds
interesantes y sorprendentes los resultados que se obtuvieron al utilizar
el aparato para el estudio del disco solar mismo. Como ejemplo, repro-
ducimos en las figuras 133 y 135 las fotografias monocromaticas del Sol
obtenidas por Hale con un espectroheliografo, valiéndose de las ra-

Fig. 1135.—1"'nt0gmfia del Sol obtenida con la rava H del calcio

vas K y H del calcio, respectivamente ; la primera fué impresionada en el
observatorio de Yerkes y la otra en el observatorio de Mount-Wilson.
En estas fotografias aparecen las ficulas brillantes, que cubren superfi-
cies enormes, tan limpias en el centro como en los bordes, mientras que
en las fotografias corrientes, como ya hemos visto, solo aparecen las
faculas cercanas al borde. Las fotografias impresionadas con luz mono-
cromatica dejan ver mds ann; todo el disco solar aparece cubierto por
una red de mallas brillantes, entre las que hay regiones mds o menos oscu-
ras. Es indudable que se trata aqui del mismo fenémeno que antes hemos
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descrito con el nombre de granulacién y que es observable directamente
con ayuda del anteojo, con la diferencia de que el espectroheliografo da
la imagen de las regiones que emiten luz del calcio. La:-. i(ltf:ntitlad con el
aspecto de la granulacion es todavia mucho mas notoria si se aumentan
las fotografias hasta el tamafio de las reproducidas en las figuras 115
6 116. Las medidas efectuadas por Hale en sus mejores placas, prueban que
las dimensiones de las nubes de calcio mas pequefias corresponden exacta-
mente a las que se han encontrado para los elementos de la granulacion.

Hasta aqui hemos dado, para abreviar, el nombre de ficulas a las for-
maciones brillantes, en forma de grandes nubes, que se ven en las foto-
grafias sacadas con el espectrohelidgrafo; pero esta denominacion no es
del todo correcta, porque las ficulas que se observan con el anteojo o por
medio de la fotografia ordinaria estin constituidas por los vapores de
los elementos mas distintos, mientras que en las fotografias obtenidas
con el espectroheliografo las manchas brillantes corresponden a la luz de
un elemento determinado, por ejemplo, del calcio. Ademds, como ya ve-
remos, la altura a que alcanzan las faculas no es la misma que la de los
objetos revelados por el espectroheliografo. Hale propuso que se hiciese
resaltar esta diferencia dando el nombre de fléculos (floceuli, copos) a las
masas brillantes descubiertas fotograficamente con el espectrohelidgrafo.
I.os grandes floculos, parecidos a las faculas, siguen como éstas la periodi-
cidad de las manchas, y desaparecen durante algtin tiempo, mientras que
los floculos pequefios, esparcidos sobre toda la superficie del Sol, perma-
~ necen sin sufrir oscilaciones perceptibles durante todo el periodo unde-
cenal, constituyendo, por dicha razon, la parte permanente de la eromo-
esfera. Estas dos clases'de fléculos difieren, pues, en su manera de ser, y
por esto ha propuesto Deslandres denominar fiéculos solamente a las for-
maciohes pequefias parecidas a las granulaciones, v designar las grandes
formaciones andlogas a las ficulas con el nombre de espacios faculares
(plages faculaires).

Ya hemos dicho (pag. 243) que el espectrohelibgrafo permite sacar fo-
tografias de los floculos, no solo con las rayas del calcio, sino también con
cualquier otra raya de Fraunhofer. Se han obtenido resultados especial-
mente interesantes con las rayas del hidrégeno; en estas fotografias no apa-
recen blancos los grandes floculos como en las obtenidas con las rayas
del calcio, sino oscuros; pero esto no ocurre siempre, apareciendo tam-
bién en las fotografias fldeulos blancos de hidrégeno, y a veces, especial-
mente en las inmediaciones de las manchas, alternan floculos claros y
oscuros inmediatos unos a otros.

Las figuras 135 y 136 son reproducciones de dos fotografias del Sol
obtenidas por Hale, una inmediatamente después de la otra, el 22 de julio
-d-? 1906. En la primera se utilizé la raya H del calcio, y en la segunda
la H3 del hidrogeno (1). En las figuras se ve claramente la diferencia

(1) Se designan generalmente las rayas espectrales del hidrégeno por el sfm-
bolo quimico de dicho elemento (H) seguido de letra del alfabeto griego. Si el
lector desea mas datos sobre las diferentes rayas v sus longitudes de onda, los en-
contrard en el capitulo dedicado a la Constitucién fisica de las estrellas.



202 EL SOL

tipica entre las fotografias obtenidas con distintas rayas espectrales. La
figura 134 es una reproduccion de la fotografia obtenida por Hale con
una raya del hidrégeno, pero no con la H8 sino con la roja C (H «); es
1uy interesante un grupo de floculos cuya longitud es casi igual al radio
del Sol,

En las primeras fotografias que se hicieron con el espectroheligrafo,
se empleo casi exclusivamente la raya K. Esta raya es muy apropiada para

Fig. 136. — Fotograffa del Sol obtenida con la rayva H & del hidrégeno

cllo, ya que aparece en el espectro del Sol como una ancha faja oscura,
que en casi todo el disco solar presenta en medio una inversion relativa-
mente intensa, esto es, una raya brillante de emision, que es la utilizada
en la obtencion de las fotografias. Empleando una fuerte dispersion, to-
davia puede verse en la region media de la raya brillante otra raya es-
trecha y oscura, es decir, una inversion doble ; el aspecto de la raya K en
el espectro del Sol es el representado esquematicamente en la figura 137.
Para poder distinguir todas estas partes, Hale propuso que se denominase
la raya ancha y oscura por la letra K,, la raya de emision por K, y la raya

——_ T
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interior de absorcién por K,. Este fenémeno de la inversion, no se ob-
serva tinicamente en la raya K, sino también en otras varias, aunque con
menos frecuencia v con menor claridad.

I.as tres componentes de la raya K se explican por la existencia de
tres capas de vapor de calcio, superpuestas y de densidad decreciente. La
raya oscura K, tiene su origen en la absorcion de la luz de la fotoesfera
por el vapor de calcio de la capa de inversion; K, se forma por la emision
del calcio de las capas medias de la cromoesfera, y la raya fina K, por la
absorcién en las altas regiones de la cromoesfera. Segiin esto, que actual-
mente se considera como exacto, es posible fijar fotograficamente, em-
pleando para ello las distintas partes de la raya, las imagenes monocroma-
ticas de tres capas diferentes de la cromoesfera. Para esto se requiere
hacer tan estrecha la segunda rendija del espectroheliografo, que comr-
prenda solamente la parte de la raya K con cuya luz deba obtenerse la
fotografia. Este método, en cuyo perfeccionamiento han trabajado espe-
cialmente Hale y Deslandres, ha sido extraordinariamente fecundo.

Las fotografias obtenidas con K, (o con otra raya cualquiera de
Fraunhofer) representan las capas de inversion, esto es, la parte inferior
de la cromoesfera; se parecen mucho:a las fotografias corrientes del
Sol, de las cuales son ejemplos las figuras 115 y 117. Igualmente que en
éstas, se ven claramente, en las fotografias obtenidas con K, las manchas
solares, con nuicleo y penumbra; los grandes fléculos, parecidos a las facu-
las, son claros, aunque no de tanta extensién como en las fotografias obte-
nidas con K,; pero al contrario de lo que ocurre en las fotografias
ordinarias, son visibles en el centro del disco, igual o mejor que en los
bordes. Las imdgenes obtenidas con K, dan la cromoesfera media, como si
hubiese desaparecido la capa inferior. Las grandes fdculas aparecen mu-
cho mds extendidas y cubren parcialmente las manchas. Las figuras 133
v 135 son ejemplos de estas imdgenes, habiendo sido obtenida la primera
con K, y la segunda con la raya H,, que pertenece también al espectro
del calcio. Es de advertir que ambas fotografias son algo difusas por
no haberse obtenido con una sola componente de K,, sino con
toda la anchura de ésta, habiendo actuado por consiguiente tam- %4
bién la luz de K,; lo mismo decimos de la obtenida con la
raya H,. Pero teniendo presente que K, es mucho mas bri-
llante que K, se comprende que la tltima raya no ha de influir
de una manera muy notable, y que la diferencia entre estas
fotografias y las que se hubieran obtenido con sélo K, ha de pig. 157
ser muy pequefia. Ademas, la limpieza absoluta de las imagenes '
no puede conseguirse con estos aparatos, porque la anchura de las diferentes
componentes de una raya varia de unos sitios a otros del disco solar, y aun
se producen distorsiones de las rayas espectrales, que hacen que otras com-
ponentes entren en la segunda rendija del espectroheliografo.

El aspecto mas interesante lo ofrecen las fotografias impresionadas
con la componente K,. En este caso, la superficie de las faculas es atin
mds extensa que en las imagenes obtenidas con K, cubriendo casi comple-
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Fig. 138, — Fotografia del Sol obtenida con la raya K,

Fig. 130. — Fotografia del Sol obtenida con la raya C,
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tamente las manchas, de tal manera, que éstas casi no se ven (fig. 138).
Fn cambio, aparecen formaciones completamente nuevas; numerosas li-
neas alargadas, negras, que Deslandres denomind «filamentos», constituyen
con otra especie de lineas llamadas, también por Deslandres, «alineaciones»
una reticula de grandes mallas que cubre el disco del Sol. Las alineacio-
nes se ven casi inicamente en las imigenes dadas por las rayas del calcio,
y son tan finas, que a veces llegan a ser imperceptibles y aun desaparecen
por completo. Un filamento grande se ve en la figura 134, impresionada
con la raya H « (C) del hidrégeno. En las fotografias obtenidas con las
rayas del hidrégeno se distinguen muy claramente los filamentos, porque
en ellas las faculas son menores. En la figura 134, obtenida con toda la
raya C, estin confundidas las imagenes de la capa media y de la superior
de la cromoesfera. En cambio, la fotografia de la figura 139 ha sido to-
mada con la region central de la rayva C y representa, por lo tanto, la capa
superior de hidrogeno de la cromoesfera, v en ella los filamentos desem-
penan el principal papel. Iis interesante comparar las figuras 138 y 139,
obtenidas por Deslandres el 21 de marzo de 1910 con algunos minutos
de diferencia, la primera con K, y la segunda con la regidén central
de Hua (C,). En ambas fotografias aparecen las mismas formaciones, pero
se ve claramente la diferencia entre las imdgenes debidas a la luz del cal-
cio y a la del hidrogeno.

Los filamentos tienen, al parecer, una intima relacion con las pro-
tuberancias; asi, por ejemplo, la posicion del filamento mayor represen-
tado en las figuras 138 v 139, segtin las medidas efectuadas por Slocum,
es idéntica a la de una gran protuberancia que fotografio el 17 de marzo
de 1910 en el borde oriental del Sol, v que estd representada en la pri-
mera figura 125. Hale v Evershed creen que los filamentos son provec-
ciones de las protuberancias sobre el disco del Sol, mientras que Deslan-
dres sostiene la opinién de que las protuberancias no estan encima de
los filamentos negros sino al lado, sobre las regiones claras del disco
solar.

Las observaciones con el espectrohelidgrafo han conducido, pues, al
descubrimiento de tres capas diferentes de la cromoesfera, que con la
fotoesfera son va cuatro estratos sucesivos que envuelven el centro del
Sol. Seria erréneo el suponer que estas capas son exactamente concén-
tricas v separadas unas de otras; con toda probabilidad se pasa por gra-
dos insensibles desde la fotoesfera hasta la capa mas elevada de la cromo-
esfera, v una misma capa puede encontrarse, en diferentes sitios del disco
solar, a alturas muy diferentes sobre la fotoesfera. !

Apenas han transcurrido unos pocos afios desde la construcecion del
primer espectroheliografo, y es ya sorprendente el caudal de valiosos
resultados que se deben a este aparato, el cual nos permite estudiar los
estados «meteorolGgicos» de la atmésfera solar, en sus diferentes elemen-
tos y en sus distintas capas. Del estudio de las intensidades de las rayvas
se sacan consecuencias trascendentales sobre la profundidad de la cual parte
la luz que impresiona nuestra retina. De las desviaciones v de los cam-
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bios de aspecto de las mismas, deducimos la velocidad y la presién a que
estdn sometidas las masas gaseosas de la atmosfera solar. Es de esperar
que el espectroheliografo continuara todavia siendo un poderoso medio de
chservacion, y que contribuird a descifrar multitud de enigmas de la fi-
sica solar,

8. Rotaci6w DEL Sor
Ios primeros observadores de las manchas del Sol ya notaron que

éste giraba alrededor de su eje. Ch. Scheiner dijo ya que las trayectorias
de las manchas no eran siemipre rectilineas; esto es debido a que el ecua-
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dor del Sol no es paralelo a la ecliptica, formando con ella un angulo
de 7°.

En la figura 140 se representan las posiciones del eje de rotacion del
Sol, con relacién a la ecliptica, en las distintas estaciones (1), v las trayec-
torias aparentes de las manchas. Del movimiento de las manchas pueden
deducirse los elementos de la rotacion del Sol, esto es, la inclinacién de
su eje respecto al de la ecliptica, la longitud del nodo ascendente y el
periodo de rotacion. Ch. Scheiner efectud estos cilculos, encontrando
que la inclinacién es de 7° 1%, la longitud del nodo 69° 14 y el periodo
de rotacion 25 14 dias. Como se puede ver cotejando estos valores con
los que damos en la tabla siguiente, estaban muy cerca de los admitidos

(1) Las figuras corresponden sucesivamente al 6 de diciembre, 6 de marzo,
5 de junio y 5 de septiembre ; E, E' son los polos de 1a ecliptica, S, 5 los del Sol,
O el oriente ¥y W el occidente.
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en la actualidad. Carrington, Sporer y Wilsing hicieron determinacio-
nes mas exactas de dichos elementos. Posteriormente Dyson y Maunder
han obtenido, deduciéndolos de las fotografias hechas en Greenwich,
Dehra Dun (India) y otros observatorios durante los afios 1874-1911, la
longitud del nodo y la inclinacion del ecuador solar.

Observador L“,’;?,',}g,"dgﬁ‘ lnﬂ&lli 9 ‘ Inclinacion Perfodo de rotacion

o d
Ch. Scheiner 734 ‘ 7°30° 25,5
Carrington 7437 Zts 25,38
Spirer 75:07 | 6 58 25,23
Wilsing 70,03 ' 7 10 25,17
Dyson y Maunder 74,60 711 e

Las diferencias entre las cifras dadas por los distintos observadores
son bastante importantes; pero esto es explicable si se considera que las
manchas del Sol no son formaciones invariables, sino que estan dotadas
de movimiento propio, independiente del de rotacion del Sol y que per-
turba de una manera irregular el caleulo de los elementos. El periodo de
rotacion indicado es el verdadero o sidéreo. FEl periodo de rotacion sind-
dico, o tiempo transcurrido desde que una mancha vista desde la Tierra
vuelve a aparecer en el mismo lugar de la superficie del Sol, es, a causa
del movimiento de traslacion de la Tierra, que se efectua en el mismo
sentido que el de rotacién de aquél, dos dias mas largo.

Las cuidadosas observaciones realizadas por Ch. Scheiner hicieron ver
que el periodo de las manchas era mayor o menor segun fuese mayor o
menor la distancia de las manchas al ecuador. Las numerosas medidas
efectuadas por Carrington (1853-1861) y por Sporer (1861-1894) de po-
siciones y movimientos de las manchas solares, comprobaron exactamente
aquellas observaciones, cuyo resultado habia sido puesto en duda, y con-
dujeron al convencimiento de que el periodo de rotacion de la superficie
visible del Sol no es el mismo para todas sus partes. Mientras que este
periodo, para las manchas cercanas al ecuador, es de unos 25 dias, a los 35°
de Jatitud es ya de 27 dias. Asi, pues, no podemos hablar de un periodo
de rotacion del Sol como lo hacemos para la Tierra y otros planetas que
presentan una superficie solida e invariable. Sobre la relacion que existe
entre el periodo de rotacion y la latitud heliografica de las manchas se han
hecho detenidos estudios por Maunder, utilizando para ello las obser-
vaciones de manchas realizadas en Greenwich durante los afios 1879-
1901. En la tabla de la pagina 298 se dan los resultados obtenidos por este
astrénomo, asi como los que encontraron anteriormente Carrington y
Sporer.,

Debe tenerse presente que éstos son valores medios, de los cuales pue-
den diferir bastante los obtenidos de una mancha determinada.

Desgraciadamente, este método no puede extenderse a las latitudes ele-
vadas, donde las manchas son muy raras o faltan por completo. Pero hay
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otro procedimiento para determinar el periodo de rotacion, que no esta
sujeto a estas limitaciones. A causa de la rotacién del Sol, el borde orien-
tal del astro se mueve hacia nosotros y el occidental se aleja; por corsi-
guiente, aplicando el principio de Doppler y midiendo con el espectros-
copio las diferencias de las velocidades radiales de los bordes oriental y
occidental del Sol a diferentes latitudes, podremos deducir la velocidad
lineal de un punto de la superficie. Hstas medidas fueron efectuadas por
Dunér (1887-1889) en Lund, y proseguidas después en Upsala (1899-1901).
‘'ambién se han dedicado a esta clase de investigaciones Halm, Storey y
Wilson en Edimburgo, Plaskett y De Lury en Ottawa, y Adams en el
chservatorio de Mount-Wilson. Estas medidas permiten determinar el
periodo de rotacion hasta latitudes muy altas.

Latitud Carrington Spirer Maunder
d d d

o° 25,0 25,1 24,9

') 25,0 25,1 24,9
10 25,2 25,2 25,0
15 25,4 25,4 25,2
=0 25.7 25,7 25:4
25 20,1 20,1 25,6
30 26,5 26,5 25,9
35 26,0 27,1 20,2

Adams, que empled en sus medidas mas de 20 ravas del espectro del
Sol, pertenecientes al hierro, al manganeso y a otros cuerpos, observo
que las rayas de los diferentes elementos no dan el mismo periodo de
rotacion (1). Para explicar este fenomeno, Adams admite que las rayas
observadas por él tienen su origen en capas distintas, situadas a diferente
altura en la atmosfera del Sol, por lo cual estas capas no estin animadas de
la misma velocidad lineal. Especialmente interesantes son los resul-
tados encontrados al emplear la raya H « del hidrogeno, habiéndose podido
comprobar que las masas gaseosas a las que esta raya debe su origen
poseen una velocidad angular mucho mayor que los estratos de la capa de
inversion donde se forman las demas rayas empleadas por Adams, De las
medidas efectuadas con la raya Ha, resulté para el ecuador solar un pe-
riodo de rotacion 0,8 dias mas corto, mientras que la disminucion que
para el periodo de rotacion se encuentra, siguiendo el mismo método, para
las latitudes mas elevadas, parece ser muy pequefio. ILas masas de hi-
drogeno que forman la raya H o deberian, pues, estar, segtin Adams, a
una altura mucho mayor que la de la capa de inversion ordinaria. Fsta
hipétesis parece comprobada por lo que ocurre con los fléculos de hidré-
geno en comparacion con los de calcio. Hale obtuvo como periodo de
rotacion del Sol, deduciéndolo de las fotografias de los fléculos de calcio

(1) Plaskett no logr6 confirmar estas diferencias pero la raya para la que
Adams encontrd la diferencia méixima no fué objeto de su estudio.
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_de los de hidrégeno (obtenidas éstas con la raya H «) en el observatorio

de Mount-Wilson, las siguientes cifras:
Periodos de rotacion

Latitud Fldculos de calcio Fléoulos de hidrogeno
: 00 25|I!0 254’2
3 25 ,0 25,1
10 25 ,1 24 .9
15 25 ,2 24 ,7
20 25,2 24 6
25 25 ,4 245
30 25 8 24 3
35 25 .0 24 4
40 25 .9 24 8

Los fléculos de calcio revelan, por consiguiente, en las latitudes ele-
vadas, un periodo de rotacién mayor, aunque en grado algo mds pequefio
que el deducido del estudio de las manchas. Los fléculos de hidrégeno, por
el contrario, no indican tal aumento ; las diferencias entre los valores indivi-
duales y el valor medio de todos ellos (24,7 dias) pueden ser debidas a la
inseguridad de las observaciones. La opinion de Hale, fundada también
en otros fenomenos, de que los floculos de caleio estin a un nivel mas
alto que el de las manchas, y los fléculos de hidrégeno, a su vez, a un
nivel mas elevado que el de los de calcio, parece confirmarse en virtud de
estos hechos.

También las faculas han sido objeto de estudio para la determinacion
del periodo de rotacién; Stratonoff, Wolfer y Chevalier encontraron re-
sultados coincidentes con los valores deducidos del movimiento de las
manchas, Pero la observacion de las faculas solo es posible durante po-
cos ‘dias consecutivos, esto es, mientras estan cerca del borde del Sol,
por lo cual son menos apropiadas que los fléculos para una determinacion
exacta de la rotacion solar,

Kempf ha resumido en la tabla siguiente todos los resultados conoci-
dos acerca de la rotacion a diferentes latitudes:

|
Latitud Fldculos Faculas Manchas Capa de Inversién
d a d d
o7 24,9 24,8 25,0 25,2
5 24,0 24,8 25,1 25,2
15 25,1 25,1 25,4 25,6
20 25,3 25,3 25,0 20,0
a5 25,6 25,0 20,0 afi,4
30 25,9 25,9 26,3 26,0
5 20,2 20,3 26,8 27,5
40 20,6 26,7 27,2 282
50 = = == 20,7
6o e B == 35,3
70 = = = 32,7
30 3 ; o 5 33,7
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Cualquiera que sea el fenémeno de que se trate, siempre el periodo de
rotacion aumenta al aumentar la latitud. Se ha dado una férmula que
representa este hecho de observacion, pero que, naturalmente, no tiene
otro cardcter que el de féormula empirica; en ella, para que represente
también las diferencias de velocidades angulares que corresponden a cada
clase de formaciones, hay que dar a los coeficientes valores particulares
para cada caso.

Halm cree haber probado que la ley de la rotacion, para cada capa,
varia en el transcurso del periodo de las manchas. Hasta qué punto son
reales estas diferencias y no son debidas a los errores propios de toda
observacion, no ha podido averiguarse todavia. Mientras algunos obser-
vadores obtienen diferentes valores segiin sea la intensidad de las rayas
espectrales cuyas desviaciones se miden, es decir, seglin que se pro-
duzcan a alta o baja temperatura, otros observadores niegan estas dife-
vencias. Algunas veces se ha creido haber descubierto oscilaciones en la
duracién del periodo, pero lo cierto es que no se puede afirmar nada
concreto, por ahora al menos, sobre estos fenémenos. En cuanto a las
causas fisicas que originan las diferencias de velocidad angular a las dis-
tintas latitudes, no puede darse ninguna hipotesis segura. Zollner con-
sideraba las manchas del Sol como formadas de materias frias que flotaban
en la superficie liquida incandescente, arrastradas por las corrientes su-
perficiales, dirigidas en el ecuador hacia el ceste y en las latitudes elevadas
hacia el este. Faye consideraba al Sol como completamente gaseoso, sien-
do las manchas cavidades de la fotoesfera, y explicaba la ley de rota-
cién por la existencia de corrientes gaseosas radiales, que ascendian desde
las capas inferiores. C. A. Young consideraba las diferencias observa-
das como un fenomeno propio de las capas superficiales, debido al descenso
de masas enfriadas en las capas superiores de la atmésfera, donde habian
adquirido mayor velocidad lineal. Wilsing admitia que las diferencias de
velocidad observadas eran debidas a un fendémeno peculiar de las capas
exteriores, dotadas de un movimiento propio. Modernamente se han emi-
tido otras hipétesis de las que hablaremos més adelante; solamente dire-
mos aqui que la ciencia estd todavia lejos de haber resuelto estos pro-
blemas.

9. HIPOTESIS SOBRE LA CONSTITUCION FiSICA DEL SoL

Sobre la constitucion fisica del Sol y las leyes que regulan los fend-
menos que con ella se relacionan, reina hoy todavia la mayor oscuridad,
aunque en algunos puntos parezca haberse llegado a descubrimientos defi-
nitivos. Si las propiedades de la materia son por doquier las mismas, de-
‘beria bastar, para la explicacién de los fendémenos que se desarrollan en
el Sol, aplicar las leyes que rigen los fenémenos terrestres, v por tanto,
el problema de la constitucion fisica del Sol quedaria resuelto si pudiéra-
mos explicar aquellos fenémenos mediante estas leyes. Este razonamiento

.
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16gico, de que las leyes fisicas deben ser las mismas en‘el Sol y en la
Tierra, no lo han tenido siempre en cuenta los sabios, y han llegado por
ello a formular hipétesis refiidas con la realidad. Un ejemplo evidente de
esto es la hipétesis de Herschel, que consideraba como frio el nticleo del
astro. Pero la aplicacion de nuestras leyes fisicas al globo solar, no siem-
pre puede conducirnos a consecuencias aceptables, porque en los fenome-
nos que se desarrollan en el Sol intervienen masas tan enormes y en con-
diciones de temperatura y presion tan extraordinarias, que sélo mediante
una extrapolacion muy aventurada podriamos asimilar la fisica solar a
la de nuestros laboratorios. Asi, no es de extrafiar que en las mejores
teorias aparezcan contradicciones en muchos y muy importantes pun-
tos, y aun puede decirse que ninguna de ellas es satisfactoria en todos
sus detalles, Daremos aqui, en sus rasgos principales, las mas conocidas,

Empezaremos con la teoria de Wilson-Herschel, que trataba de expli-
car todos los fenémenos observados en su tiempo. Segiin esta hipotesis,
el nticleo del Sol es un cuerpo oscuro y frio, rodeado por capas nebu-
losas. La capa exterior, de brillo intenso, constituye la fotoesfera visible,
mientras que la penumbra de las manchas revela la existencia de una
capa interior mds oscura. La granulacién estd formada por las aberturas
practicadas en estas capas, a través de las cuales observamos el nficleo
oscuro. Herschel, que tenia especial empefio en atribuir a este nticleo un
fin especial en la creacion, lo imaginé habitado por seres inteligentes a
los cuales la capa inferior, relativamente fria, ofrecia proteccién con-
tra la radiacion térmica de la fotoesfera, mientras que las aberturas
que constituian la granulacién permitian a los habitantes observar el
universo.

Si prescindimos, en esta hipotesis; de la parte donde la fantasia desem-
pefia un papel preponderante, queda algo que explica bastante bien los
fenémenos observados. Que la fotoesfera no era completamente solida,
ni liquida, ni gaseosa, parecia innegable, dado el aspecto de las manchas.
De ser sélida, las manchas no podian estar sujetas a un cambio continuo
de forma; si liquida o gaseosa, estas cavidades no podrian subsistir se-
manas enteras y aun meses, ya que la materia liquida o gaseosa penetraria
en la cavidad por todos lados y la llenaria, Como que los bordes de es-
tas cavidades son relativamente oscuros, era inevitable la conclusién de que
la fotoesfera poseia brillo solamente cerca de la superficie, y como que
el fondo de la cavidad es completamente oscuro, la existencia de un nii-
cleo solar oscuro parecia también indiscutible,

El descubrimiento de la ley de conservacién de la energia v el de la
mutua transformacién de la energia en calor, fueron fatales para la
teoria de Wilson-Herschel. El Sol de Herschel se hubiera enfriado en
poco tiempo, y no daria ya ni luz ni calor. Una cantidad de calor tan
‘grande como la que irradia el Sol desde hace miles de afios solamente
puede obtenerse mediante un gasto continuo de energia, y en la teoria
de Herschel no aparece la cantidad de energia necesaria para compensar
la cantidad de calor irradiado, la cual, en todo caso, debe buscarse en el mis-
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mo Sol. Y si el calor de la fotoesfera se conservara mediante cualquier
proceso quimico o por la caida de miles de millones de meteoritos, ya se
habria comunicado este calor al nicleo por conduccion y por irradiacion;
la totalidad del Sol estaria en estado incandescente como la fotoesfera y
la permanencia de un niicleo oscuro y frio seria imposible. La autoridad
de Herschel y la coincidencia de su teoria con muchos hechos experi-
mentales sumaron numercsos partidarios a su hipétesis, hasta mediados
del siglo pasado, en que debi6 dejar paso a otra teoria que explicase los
nuevos fenomenos que se iban observando. El mérito de haber dado un
paso enorme en este camino v de haber buscado la explicacion de los feno-
menos solares por las leves fisicas que rigen los fendmenos terrestres,
pertenece a Kirchhoff, quien di6 una explicacion de las manchas del Sol
fundada en los conocimientos fisicos de su tiempo.

Cuando Kirchhoff, en 1861, desarrolld su teoria, el caudal de hechos
observados era todavia muy deficiente ; la multitud de fenémenos que hoy
conocemos merced al analisis especiral, a la fotografia y a la fotometria,
asi como a la observacion telescopica del Sol ¥ de su atmosfera, eran
entonces desconocidos. La teoria de Kirchhoff no podia referirse mas
que a dos cosas, pero esenciales: al nucleo solar luminoso y a sus man-
chas. Kirchhoff probé que la existencia de un nitcleo frio envuelto por
capas ardientes estaba en contradiccion con las leyes fisicas mds sencillas,
y que el Sol, en su totalidad, debia tener una temperatura muy alta; esta
fué la base de su teoria, asi como de todas las posteriores.

La teoria de Kirchhoff parte de la presencia de las rayas oscuras de
Fraunhofer en el espectro del Sol; para explicarlas, hay que suponer
que existe una atmosfera que envuelve al cuerpo luminoso, el cual da un
espectro sin rayas oscuras y de una intensidad luminosa muy grande.
Lo mids probable es que el Sol consista en un niicleo sélido o semiliquido
a muy elevada temperatura, envuelto por una atmoésfera a temperatura
menor. En esta atmosfera ocurren, como en la Tierra, disminuciones lo-
cales de temperatura, que dan lugar a la formacién de nubes. Las partes
de atmosfera que se encuentran encima de estas nubes, quedan sustraidas
a la accion de los rayos calorificos irradiados por el Sol incandescente,
v por lo tanto se enfrian; tanto mayor seri este enfriamiento cuanto
mayores seani el espesor v la extension de la nube. Debido a esto, la nube
ira extendiéndose por su parte superior, mientras que su temperatura ird
descendiendo cada vez mds; finalmente; dejard de ser transparente, for-
mando entonces el centro de una mancha. La penumbra de ésta consiste,
segun Kirchhoff, en una segunda nube situada a una altura més elevada
y parcialmente transparente. Admitiendo la existencia de estas nubes,
Kirchhoff explica el fenémeno de Wilson tan bien como se podia hacer
con la hipétesis de Herschel. El hecho de que las manchas del Sol apa-
rezcan solamente en una zona no muy apartada del ecuador, traté de
explicarlo Kirchhoff suponiendo que los casquetes polares del Sol es-
taban a temperatura mas baja que la zona ecuatorial.

En estrecha unién con las ideas de Kirchhoff, pero basindose en un
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material de observacion mucho mas completo, desarrolld Zéllner, diez afios
después, una nueva teoria, que se fundaba, lo mismo que la de Kirchhoff,
en la existencia de un nucleo en estado de fusion; pero esta hipotesis no
esta de acuerdo ni con la elevada temperatura que reina indudablemente
en el Sol ni con la pequefia densidad del mismo, que no es mas que la
cuarta parte de la densidad de la Tierra. Secchi y Fave, casi al mismo
tiempo que Zollner, dieron a conocer también respecto a la constitu-
cion del Sol nuevas teorias, muchos de cuyos puntos no estan ya de
actierdo con nuestros conocimientos, por cuya razén solo tienen valor
historico.

" La teoria del Sol que mds se conforma con los descubrimientos mo-
dernos es tal vez la de Young.

C. A. Young, uno de los observadores mas eminentes, habia expuesto
ya sus ideas sobre el Sol en 1877. En febrero de 1904, pocos afios antes de
su muerte, y a peticion de Vogel, escribié un nuevo trabajo, que en aquel
tiempo podia considerarse como la sintesis de todas las investigaciones so-
bre la fisica solar, v que atn hoy se puede considerar como tna obra maes-
tra en sus partes mas importantes. Lo reproducimos a continuacién, sefia-
lando con paréntesis || todos aquellos conceptos que deben ser modifi-
cados en vista de mas modernos descubrimientos.

Teoria de Young.—«Parece innegable, dada la pequena densidad media
del Sol y la intensidad enorme de la gravedad en la superficie del mismo,
que en las regiones interiores del Sol, excepcion hecha de una capa super-
ficial relativamente delgada, todas las sustancias estan en estado gaseoso
a causa de la elevada temperatura que alli reina y que estd muy por
encima de la temperatura critica de todos los gases hasta hoy conocidos.
El que todes los elementos quimicos alli presentes se encuentren nece-
sariamente en estado de disociacion, como se suponia, es muy dudoso, va
que se han descubierto combinaciones, por ejemplo ciertos compuestos
del hidrégeno, que se forman aun a las mas elevadas temperaturas del
Liorno eléctrico.

»A la presion enorme a la cual estan sujetos los gases interiores, son
Lastante mds densos que el agua, y probablemente en el centro es tal su
densidad que hasta cierto grado el nticleo central puede considerarse como
una esfera semiliquida o semisolida de una consistencia aniloga a la de
la pez, lo cual hace posible que ciertos fendmenos se «localicen» durante
alglin tiempo en determinados puntos. Esto explicaria la tendencia que
se observa en las manchas del Sol y en otras formaciones, a reproducirse
en los mismos sitios de la superficie.

»Considero probable que la fotoesfera o superficie visible del Sol esté
constituida por una capa envolvente de nubes, formada por la condensacion
¥ combinacién de los vapores que por efecto de la irradiacion al espacio
l.egan a estar suficientemente frios. Esta capa, con su potente irradia-
cion luminosa, casi uniforme, se comporta de una manera analoga a
un mechero Auer, y forma el fondo continuo del espectro solar. Ias
nubes fotoesféricas flotan en los gases que las rodean y en los vapores
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no condensados, como lo hacen las nubes en nuestra propia atmésfera.
»Si esta capa de nubes existe en realidad, tiene que producirse necesaria-

mente un descenso continuo de su parte inferior hacia el nticleo gaseoso,
a cuyo descenso debe corresponder una subida de vapores desde el na-
cieo, originandose una circulacién vertical de mucha intensidad, la cual
debe ejercer, en union de otras fuerzas, una presion exterior sobre el
nticleo, andloga a la que ejerce la pelicula liquida de una burbuja de ja-
hén sobre el aire que contiene, con la diferencia de que la capa de nubes
de la fotoesfera no es continua, sino de aspecto poroso, es decir, con aber-

turas por las que penetran los gases y vapores ascendentes que pasan a

las regiones superiores.

»En cuanto al espesor de la fotoesfera, no conozco ningtin métado para
determinarla con seguridad, pero debe de ser de algunos miles de kilo-
metros.

»No desconozco que esta teoria de una fotoesfera constituida por
nubes tiene en contra de si varias dificultades, y que puede decirse aun mu-
«cho a favor de la hipotesis de Schmidt, de Stuttgart (1), segin la cual
la fotoesfera es un fenomeno Optico, debido a la refraccion de una esfera
completamente gaseosa. Pero por ahora, me parece que es una conse-
cuencia fatal de las leyes fisicas conocidas, el que una esfera gaseosa cons-
tituida en su mayor parte por vapores metdlicos esté envuelta por una
cé.pa de nubes.

»La capa de inversion y la cromoesfera no son, en mi opinién, mas
que vapores y gases no condensados, constituyendo la atmoésfera en la
«cual se forman las nubes de la fotoesfera y que alcanza mucha mayor
altura que éstas. La palabra «atmoésfera» no indica que esta capa gaseosa
se parezca en su constitucion mecinica a la atmosfera que envuelve a la
Tierra; bajo la accién gravitatoria del Sol, la atmésfera no puede encon-
trarse en equilibrio estatico, siendo mas bien un océano de llamas, una
<pradera de llamasy, como la denomina el profesor Langley.

»La llamada capa de inversion es un delgado estrato situado en el fondo
e este océano de llamas, rico en los vapores cuya condensacién constituye
las nubes fotoesféricas. En ella principalmente y en los huecos que quedan
entre las nubes, debe buscarse el origen de las rayas oscuras de Fraunho-
fer; al principio y al fin de la totalidad de los eclipses de Sol aparece el
espectro de esta capa de inversion, como flash-spectrum, formado por
rayas brillantes,

»La cromoesfera es la region que estd encima de Ia capa de inversién;
estd constituida por gases y vapores que no se condensan en las condi-
ciones que alli reinan— especialmente hidrogeno, helio y la forma de
vapor de calcio que da las rayas H y K.— Deben existir también otros
gases, que aun no han sido identificados, .

»Las protuberancias estin constituidas exclusivamente por masas de
los gases que integran la cromoesfera, los cuales, por la accién de torbe-

(1) Véase la.pigina joy
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llinos y corrientes ascendentes, han sido lanzados por encima del, nivel
general y flotan aparentemente en las re.giones inferiores de la atmosfera
que envuelve a la cromoesfera y que recibe el nombre de corona. En oca-
siones hay en ellas vapores metdlicos (Mg, Na, Ti, Fe, etc.) que han sido
lanzados a alturas considerables, especialmente en las regiones inme-
diatas a las grandes manchas del Sol (pero no en el interior de estas dlti-
tnas); en estos casos las protuberancias estin sujetas generalmente a va-
riaciones de forma y de tamafio, sufriendo al mismo tiempo las rayas de
su espectro distorsiones y cambios de posicion. Hasta hace poco tiempo,
estos fendémenos espectrales se explicaban como consecuencia de la pre-
sién debida a algo analogo a verdaderas explosiones y a movimientos en
la direccion del rayo visual con velocidades enormes. Nuevas investiga-
ciones de Julius (1) y otros parecen demostrar que estos fendémenos de
distorsion son de naturaleza puramente optica, y debidos a la refraccién
anémala en los vapores metalicos densos.

sHasta cierto punto, la corona es bastante enigmatica. Indudable-
mente estda constituida en parte por una capa gaseosa, de un gas extra-
ordinariamente tenue afin no identificado (llamado provisionalmente co-
ronium). El espectro de este gas estd caracterizado por una raya brillante
perceptible sin dificultad y que durante largo tiempo se creyo era la raya
de inversion de Kirchhoff 1474 (L 5317), pero que actualmente se ha
reconocido como mas refrangible (& 5 303). Ademas, se ha encontrado
con auxilio de la fotografia, durante los eclipses totales, que en las re-
giones violeta y ultravioleta del espectro de la corona hay algunas otras
rayas que probablemente pertenecen al mismo elemento.

»En cuanto a los rayos de la corona, que en parte emiten luz del Sol
reflejada y en parte emiten luz propia, a juzgar por su espectro no estin
constituidos por gases, sino que parecen formados por pequeias particu-
las lanzadas fuera del Sol por una fuerza repulsiva, — fuerza de natu-
raleza eléctrica, o andloga a la presién de radiacién, cuya existencia
se ha comprobado en los laboratorios — . Su posicién respecto a la su-
perficie del Sol viene determinada por fuerzas que en su modo de actuar,
¥a que no en su origen, son analogas a las que regulan en nuestra atmos-
fera la distribucién de los rayos de las auroras polares, aunque estos
ultimos parecen ser exclusivamente gaseosos.

»[En cuanto a las manchas del Sol, no puede admitirse la hipétesis
de que sean cavidades practicadas en la fotoesfera, va que las observa-
ciones realizadas en Potsdam y en otros observatorios han probado que
en las inmediaciones del borde del Sol la radiacién de calor por las man-
chas excede a la de la superficie. T'al vez este hecho sea debido a que el
poder absorbente de la atmésfera del Sol para los rayos luminosos de las
nubes fotoesféricas es mucho mayor que para los rayos oscuros, de mayor
longitud de onda, emitidos por las manchas; pero estaria mas conforme
con las observaciones el suponer que en estos casos especiales las man-

(1) Véase la pégina 300
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chas alcanzasen alturas considerables. El aspecto oscuro de las manchag
es debido probablemente a la absorcién, v ésta es producida, por lo me-
1nos en cierto grado, por gases y no por nubes, lo cual parece compro-
bado por el notorio refuerzo que sufren las rayas oscuras del vanadio
v de algunas otras sustancias, y ademds por la circunstancia de que el
espectro de las manchas, en la region correspondiente al verde, se con-
vierte en una banda de rayas oscuras muy cercanas.]

»De todas las teorias ideadas hasta hoy sobre la formacion de las
manchas solares, no encuentro ninguna completamente satisfactoria. La
distribucién de las manchas sobre la superficie del Sol prueba que éstas,
hasta cierto punto, guardan estrechas relaciones con la ley especial de la
rotacion del astro, y esto coincide, en cierto modo, con la teoria de Faye;
pero los fenémenos ciclénicos que exige esta teoria no resultan muy evi-
dentes. Ademads, debe existir alguna relacion entre la aparicion de una
mancha en la superficie del Sol y las condiciones en que se encuentra
debajo de la fotoesfera el nticleo del astro, formado por gases muy densos;
esta relacion se revela en la tendencia, frecuentemente observada, a for-
marse repetidamente las manchas en el mismo sitio o en sus cercanias.

»Se observa con frecuencia, y tal vez existe siempre, una fuerte
corriente ascendente de gases de la cromoesfera alrededor del borde de

lag manchas, pero nunca, o por lo menos muy raramente, en el centro de

las mismas. Si las manchas estan formadas por las materias que descien-
den o si (como yo he propuesto), son oquedades producidas en la foto-
esfera por una disminucién de la presion interior, o si la causa es com-
pletamente distinta, no lo podria asegurar.

»Sobre la causa de la periodicidad de las manchas, y sobre la relacion
que innegablemente existe entre la actividad solar y las perturbaciones
magndéticas terrestres, he de confesar que no sé nada; pero me inclino
a creer que la causa de la periodicidad radica en el Sol mismo y que no
puede atribuirse a las acciones planetarias, aunque ciertas acciones. exte-
riores no sean Jmpusﬂ)les

» [Segun las observaciones de IDs ultimos veinticineo afios, la tempe-
ratura del Sol no estd muy lejos de 8 0o0” C; pero la constante solar no
esta atin bien determinada. Langley la supuso de 3,0 calorias por centime-
tro cuadrade y por minuto, y es éste quizda el valor mas cercano a la
verdad, pero las observaciones efectuadas en el Smithsonian Institute
durante los afios 1902 y 1903 parecen demostrar que este valor hay que
reducirlo en un 25 %, siendo, por consiguiente, 2,25,

»Iil problema de la constancia de la irradiacion solar, uno de los mas
importantes de la Astrofisica, esta todavia sin resolver; las investiga-
ciones que estdn en preparacion, v en parte realizandose, acaso conduzcan
a resolverlo. Su dificultad estriba en la perturbacion que introduce la
presencia de la atmésfera terrestre.|

sFEn cuanto a la conservacion de la irradiacién solar, no cabe duda
alguna de que la teoria de la contraccion, de Helmholtz, expone una ver-
dadera causa de aquélla, hasta donde esta teoria es aceptable; pero desde
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¢l descubrimiento de las propiedades del radio y de los cuerpos afines;
hay que admitir que ademis de las fuentes mecdnicas de energia, hay otras
que pueden contribuir a la conservacion del calor del Sol

sLa aceleracion ecuatorial de la superficie solar me parece que tiene
una explicacién razonable en las investigaciones de Salmon y Wilsing,
quienes la consideran como un residuo, destinado a desaparecer Ier.lta-
mente, de condiciones que hoy no existen pero que alguna vez predomina-
ron cuando el sistema solar estaba todavia en formacion. Actualmente,
Emden y otros investigadores tratan de explicar esta diferencia por via
mateméatica considerandola como un resultado necesario de la constitucion
del Sol. Estos trabajos no me han dejado convencido, por parecerme du-
dosas algunas de las hipdtesis de que parten.

sBstas son, en conjunto, mis ideas actuales; algunas de las cuales pue-
den considerarse no muy fundadas. Con el tiempo encontraran, segura-
mente, explicacion clara algunos puntos que estan hoy todavia oscuros,
pero en cambio, siguiendo el desarrollo natural de la ciencia en busca de
la verdad, nuestros sucesores encontrardan planteados nuevos problemas,
mucho mas dificiles que los actuales.»

En esta exposicion de Young se citan ligeramente dos teorias mds, que
vamos a explicar de una manera concisa porque parten de puntos de vista
completamente nuevos. Nos referimos a las teorias de Schmidt y de
Julius. Desgraciadamente, es casi imposible exponer estas dos teorias en
forma elemental, por lo cual nos contentaremos con un bosquejo de las
mismas.

Empezaremos por la teoria de A. Schmidt.

El camino seguido por un rayo luminoso a traveés de una atmosfera,
no es en general una linea recta sino una curva, a causa de la refraccion
de la luz. En nuestra atmosfera, el radio de curvatura es siempre mayor
que el radio terrestre, aun para los rayos mas refrangibles. En los cuerpos
celestes de grandes dimensiones y con atmosferas muy densas, puede
presentarse el caso de que el radio de curvatura, para los rayos tangentes
a la superficie, sea menor que su distancia al centro del astro, y en tal
caso estos rayos no pueden abandonar el cuerpo celeste, porque son des-
viados hacia la superficie por la refraccién. Para los rayos horizontales
que se hallan a mayor altura, el radio de-curvatura crece con la distancia
a la superficie, de manera que a cierta altura dicho radio es igual a la
distancia al centro del astro; el ravo luminoso, en este caso, recorre una
circunferencia alrededor del astro, volviendo a encontrarse a si mismo. So-
lamente aquellos rayos que partan de puntos mas alejados del centro
pueden pasar al espacio, lo cual da como resultado el que un observador
colocado a gran distancia percibira el astro como si éste tuviera un did-
metro mucho mayor y su atmésfera una altura mas reducida. Schmidt,
aplicando estas consideraciones al caso de una esfera de gases luminosos,
liega a 1a conclusion de que el limite del disco solar no es mas que aparente.
Ll Sol es, segtin €I, un cuerpo celeste indefinido, en el que disminuyen
lentamente, segtin nos alejamos del centro, el brillo y la intensidad lu-
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minosa, y el disco solar visible es la imagen del globo solar interior, inten-
samente brillante, aumentado por este efecto de refraccion regular de los
rayos luminosos, lLas faculas y las protuberancias las considera como
resultados de la refraccién irregular de los rayos luminosos, ¥ el brillo de
las protuberancias no procede de materias que se encuentren a la altura
en que las ven nuestros ojos, sino que proviene de distintas profundida-
des del globo solar. Las manchas del Sol podrian explicarse también de
esta manera, pero Schmidt se inclina a creer que son formaciones reales,
debidas a masas que penetran desde el exterior. Las ideas de Schmidt se
fundan en desarrollos rigurosamente matematicos; lo tinico hipotético en
ellas son los ntimeros que sirven de base para las relaciones de densidad
e indice de refraccion en el Sol. No obstante, como ha hecho notar Seeli-
ger, muchas de las consecuencias de la teoria de Schmidt estan en con-
tradiccion con hechos bien demostrados, por lo cual aquélla tiene hoy
pocos partidarios. En particular, la circunstancia de no explicar satisfac-
toriamente los fendmenos observados en las manchas, faculas y protube-
rancias, ha contribuido a que esta teoria no haya prevalecido.

Esto tiltimo ha dado origen a la hipdtesis de Julius, que parte de los
fenémenos comprendidos en la llamada dispersion anémala. Julius de-
mostré mediante un experimento, efectuado por primera vez por Bec-
querel, que cuando los rayoes luminosos emitidos por un manantial que da
un espectro continuo, atraviesan un espacio en el que esta irregularmente
distribuido vapor de sodio, los rayos de longitud de onda muy proxima a
la de las rayas del sodio (D) son mas desviados que los otros.

Parece, por consiguiente, como si del vapor de sodio atravesado por
luz blanca salieran rayos bastante intensos, muy parecidos a la luz emitida
por el sodip incandescente, y que a pesar de ello tienen su origen en un ma-
nantial extrafio. Basandose en esta observacion, Julius cree que la radiacion
luminosa emitida por la cromoesfera y por las protuberancias debe consi-
derarse, parcialmente por lo menos, como luz procedente de la fotoesfera
v modificada en la forma que hemos dicho. Las distorsiones que sufren,
las rayas de las protuberancias, observadas con tanta frecuencia, y que
antes solo podian explicarse a base del principio de Doppler, como resul-
tado de velocidades enormes, podrian ser, segtin esto, efecto de dispersion
anomala. La capa de inversién que en los eclipses totales de Sol origina
el llamado «flashy, cree Julius que se debe considerar desde este punto
de vista,

También aplica Julius su nueva teoria a los fendémenos observados
en los espectros de las manchas del Seol, y afirma que los ensanchamien-
tos de las rayas de Fraunhofer, que se atribuian a la presencia de gases
densos absorbentes, pueden explicarse por las leyes de la dispersion
anomala.

Algunas objeciones importantes se han opuesto a esta teoria. Se
ha observado, por ejemplo, que las rayas en las cuales es fuerte la dis-
persion anomala no son muy importantes en el espectro solar, mientras
que en las rayas mas importantes de éste no se ha podido comprobar
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atin la dispersion anémala. Otra dificultad es que esta dispersion, para las
diferentes rayas pertenecientes a un mismo elemento, es en ciertas cir-
cunstancias completamente distinta de unas a otras; asi, la raya roja del
espectro del hidrogeno sufre la dispe-rsic:m anémala, v la a}zul no, lo cual
exigiria que se ohservasen, por consiguiente, protul?erzlmmas con la raya
roja del hidrogeno y no con la azul, lo cual no coincide con las ctl)ser-
vaciones. La teoria de Julius no puede, pues, considerarse como suficiente-
mente fundada.

Para la explicacion de los varios fenémenos secundarios que se des-
arrollan en el Sol se han ideado varias hipétesis, a ninguna de las cuales
se le puede conceder un valor general. Asi, E. v. Oppolzer ha desarro-
llado una teoria sobre la formacién de las manchas del Sol, en la cual
trata de explicar los fenémenos que se desarrollan en la atmoésfera del
astro de una manera analoga a los que se desenvuelven en la atmodsfera
de la Tierra,

El mismo objeto tiene la teoria de Emden, basada en las leyes de la
termodinimica comprobadas experimentalmente. Emden parte del inter-
cambio de calor que se verifica entre la superficie solar que se enfria
y el niicleo caliente. Las masas de la superficie irradian calor, se hacen
mas densas v descienden, conservando su velocidad lineal propia; cuanto
mas descienden mas se adelantan en la rotacion, hasta que su impulso
inicial se anula.

Las masas desalojadas en virtud del descenso de las otras suben a la
superficie, y parecen dotadas de un movimiento relativo hacia atras. Asi
hay en las capas superiores masas gaseosas de diferente densidad que
giran con velocidad angular distinta y que estin separadas por una su-
perficie de discontinuidad, esto es, una superficie de separacion en la que
al pasar de un lado a otro cambian bruscamente los valores representa-
tivos de la velocidad, densidad y temperatura. Helmholtz ha demaostrado
que en este caso aparecen en la superficie de separacién trenes de ondas
paralelas que pasan ripidamente en el sentido en que se mueve la capa
dotada de mayor velocidad, andlogas en un todo a las que en ciertas
circunstancias se forman en la atmosfera terrestre constituyendo las nu-
bes onduladas. Las ondas, parecidas a las que se producen en un liqui-
do, se hacen cada vez mayores, y en vez de cada onda se forma por fin
un remolino horizontal enérgico, en el que se mezclan las dos capas hasta
igualacién de sus velocidades y de sus temperaturas.

Si se forma una zona de discontinuidad a poca profundidad debajo
de la superficie del Sol, las masas que se encuentran en la fotoesfera
son atraidas por la accién absorbente del torbellino y descienden, forman-
dose una mancha. Estas masas absorbidas son sustituidas por otras pro-
cedentes del interior del Sol, y la mancha, por consiguiente, esta rodeada
Por una region rica en faculas. Con el tiempo el torbellino pierde, por
el rozamiento interior, energia, su accién absorbente disminuye de inten-
sidad vy el crater formado en la superficie del Sol se llena.

Después de un minimo de actividad aparecen, como ya sabemos, las
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primeras manchas en las altas latitudes, y lentamente van corriéndose
después hacia las latitudes més bajas. Fmden trata de explicar este pro-
ceso suponiendo que, durante el periodo de reposo, las masas superfi-
ciales se enfrian bastante antes de descender. Las superficies de discon-
tinuidad empiezan a formarse, por esta causa, a profundidades mayores y
a latitudes més altas y lo mismo ocurre con las manchas del Sol. Cuanto
mas intensa sea la actividad del Sol, tanto mds pronto descenderan las
masas que se enfrien, y por consiguiente, se formaran las manchas en
latitudes cada vez mas bajas.

La ley de rotacion del Sol, la explica Emden de la manera siguiente:
Cuando las masas de la superficie se contraen a causa del enfriamiento,
aumenta su velocidad angular y adelantan a las capas que estin mas
bajas. En el polo, en donde la velocidad es casi nula, se establece pronto
el equilibrio de velocidad angular entre las corrientes verticales (corrien-
tes de conveccion); pero cuanto mas nos acercamos al ecuador, tanto
mas pronto se produce el conflicto de las masas descendentes con el resto,
apareciendo a profundidades menores y comunicindose mds lentamente
a las capas inferiores la mayor velocidad angular de las masas proceden-
tes del exterior. La superficie del Sol, en la region ecuatorial, debe tener,
pues, una velocidad angular mayor que la de las regiones polares. De
una serie de consideraciones deduce Emden que la temperatura de la su-
perficie del Sol debe ser mayor en el polo que en el ecuador, conclusion
que atin no ha sido comprobada per la experiencia.

Finalmente, la teoria de Wilsing trata de explicar la ley de rotacion
del Sol. Wilsing supone que el niicleo del Sol gira como un cuerpo so-
lido, es decir, que la velocidad angular es la misma para todos los puntos.
La diferente velocidad angular que corresponde a las diferentes latitu-
des tiene su origen, segun Wilsing, exclusivamente en la masa gaseosa
que envuelve al nticleo, debiendo considerarse como residuo de un mo-
vimiento primitivo debido a causas desconocidas. l.as masas moviles tien-
den a igualar entre si estas diferentes velocidades angulares; pero Wil-
sing demuestra que el rozamiento de las distintas capas entre si, solo es
suficiente para producir esta igualacion de una manera muy lenta, de
stierte que no podra observarse una variacion del estado actual sino des-
pués de haber transcurrido un periodo extraordinariamente largo.

Sobre la naturaleza de la corona se han formulado las hipotesis mas
diversas. Hoy podemos afirmar que la corona no es una atmbsfera, en el
sentido corriente de la palabra, Dos razones tenemos para ello: una de
ellas es casi convincente y la otra lo es por completo. Son las siguientes :

1. La intensidad de la gravedad en el Sol es 27 veces mayor que
en la Tierra; un gas, por consiguiente, es alli 27 veces mds pesado que
sobre nuestro planeta. En toda atmoésfera, cada capa sufre la presion
debida a todas las que estan encima. El resultado de esto es que si des-
cendemos caminos iguales, esto es, en progresion aritmética, desde la capa
mas elevada a la mas baja, la densidad de la atmosfera crece en progre-
sion geométrica. Una atmosfera constituida por el gas mas ligero cono-
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cido, es decir, por hidrégeno, tendrd una densidad doble cada 10 Km,
aunque esté a una temperatura como la que probablemente existe a una
altura de zoo 0oo Km por encima de la superficie del Sol. Pero este
aumento tan rapido parece que ni remotamente se verifica en la corona,
cuando se pasa de las capas exteriores a las interiores. Por tanto, si la
corona fuese una atmosfera, deberia ser centenares de veces mas ligera
que el hidrogeno.

2. Ha ocurrido repetidas veces que algtin cometa, describiendo su
orbita alrededor del Sol, ha atravesado la corona de éste. Asi, por ejem-
plo, el gran cometa de 1843 pasé de la superficie del Sol a una distan-
cia de tres o cuatro minutos de arco. A su minima distancia al Sol,
su velocidad era de 570 Km por segundo, v con esta velocidad reco-
rri6 500 000 Km de la corona; para tener una idea de lo que hubiera
ocurrido si el cometa hubiese atravesado una atmosfera lo menos
densa imaginable, bastard recordar lo que ocurre con los bolidos,
que al penetrar en nuestra atmosfera son instantaneamente reduci-
dos a vapor por el calor que se desarrolla en virtud de la resistencia
que encuentran a la altura de unos 100 Km, a la cual la atmosfera te-
rrestre ha perdido ya la propiedad de reflejar la luz procedente del
Sol. La velocidad de los aerolitos es de unos 40 a 60 Km por segundo,
y la resistencia que encuentran en su movimiento y el calor desarrollado
por ella son proporcionales, por lo menos, al cuadrado de la velocidad.
1 Cudl no serd entonces el destino de un cuerpo o de un sistema de cuer-
pos como un cometa, que atraviese en una longitud de muchos cente-
nares de miles de kilometros la atmoésfera mas enrarecida, con una velo-
cidad de 500 Km! ;Y cudn poco densa tiene que ser tal atmodsfera si
un cometa puede atravesarla sin ser destruido! Seguramente seria invi-
sible, e incapaz de producir ningun efecto fisico.
~ Pero entonces, ;como y de qué sustancias estd constituida la corona?
Segtin se deduce de las observaciones realizadas hasta hoy, estd formada,
por una parte, por uno o mas gases incandescentes, y por otra, por par-
ticulas sueltas que a causa del calor enorme que obra sobre ellas despiden
luz propia. Para que dichas particulas se mantengan en suspensién en
la corona a pesar de la atraccion del Sol, debe suponerse que éste ejerce
una fuerza repulsiva opuesta a la atraccién y que es capaz de igualar,
parcial o completamente, la accién gravitatoria. En el capitulo IV
veremos que también sobre las colas de los cometas acttia esta fuerza
repulsiva emanada del Sol y que, por lo tanto, pueden considerarse ambas
clases de fendémenos, la corona y las colas cometarias, como efectos de
la misma fuerza. Una fuerza aniloga se produce en la presién de ra-
diacién de la luz, segiin ha puesto de manifiesto Arrhenius. Cuando ha-
blemos de la constitucion fisica de los cometas insistiremos sobre la teoria
de la presién de la radiacion. Diremos aqui solamente que la teoria de
Maxwell sobre los fenémenos electromagnéticos, a los que pertenece
también la presion de radiacion, puede explicar que en la corona se man-
tengan en suspension particulas solidas y liquidas, suficientemente peque-
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fias para que en ellas la presién de radiacién y el peso se equilibren. En
cambio, las particulas de mayor tamafio v las excesivamente pequefias, en
las cuales la presion es insignificante, vuelven a caer hacia el Sol, obede-
ciendo a la ley de la atraccién. Finalmente, aquellas particulas para las
cuales la presion de radiacion exceda a la gravedad, seran proyectadas
al espacio.

La formacion de los rayos de la corona no queda bien explicada
mediante esta hipotesis, y la mayor parte de los investigadores admiten
para ello la existencia de fuerzas magnéticas y eléctricas. Asi, por ejem-
plo, Arrhenius y Deslandres suponen que, simultaneamente con las enor-
mes erupciones que salen del Sol y de las cuales son testimonio las pro-
tuberancias, se verifican fuertes descargas eléctricas, que pueden ser ori-
gen de una intensa radiacion de rayos catodicos. Estos rayos catodicos tie-
nen la propiedad de ionizar los gases, v los iones gaseosos tienen a su vez
la de condensar los vapores, Los rayos de la corona serian, segiin los
investigadores citados, regiones de condensacion especialmente intensa,
cuya forma curva, observada con frecuencia, podria ser debida a la pre-
sencia de un campo magnético, que Deslandres, como hemos visto, supone
existe en las capas superiores de la cromoesfera,

Por el momento, ninguna de estas hipétesis tiene un fundamento
firme, y habrd que esperar a que se reina mucho material de observacion
antes de poder emitir una opinién segura sobre la constitucién de la corona.

I.a causa de que en todas las teorias sobre el Sol desempefie un papel
mas importante la fantasia que las deducciones matematicas, estd en nues-
tro desconocimiento de la naturaleza del nucleo del Sol, y esto mismo ocu-
rre para las estrellas en general. El planteamiento de este problema, extra-
ordinariamente dificil, ha sido llevado muy adelante, durante estos ulti-
mos afios, gracias a los estudios de Eddington sobre el equilibrio de ra-
diacion de las estrellas, y con ello el enigma de la constitucién del Sol
ha sido trasladado a otro terreno.

En todas las investigaciones hechas hasta hoy en este sentido, se tro-
pezaba siempre con la dificultad de que, a causa de la enorme tempera-
tura, debia irradiarse energia, tanto del Sol como de las estrellas. Edding-
ton demostr6é que esta dificultad desaparece si se tiene en cuenta que la
presion de radiacion obra como causa de disgregacion de la materia. A
las temperaturas enormes que reinan en el interior de las estrellas, la
presion de radiacion puede casi compensar la accién gravitatoria. De todos
modos, la cuantia de este efecto depende de la absorcién de las radiaciones
por parte de la materia, y como que a las elevadas temperaturas de las
estrellas la mayor parte de la radiacion es de rayos Rontgen, por lo menos
por lo que se refiere a la longitud de onda, es necesario, antes de buscar
consecuencias, lograr un conocimiento més exacto de los fendmenos de
absorcién de los rayos Rontgen por la materia a elevada temperatura.

En la resolucion de estas cuestiones, no hemos pasado todavia del
principio ; pero en esta via, las investigaciones de Eddington representan
un gran adelanto desde el punto de vista estrictamente matemético del

kel
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problema de la conshtucmn del Sol. Para la superficie del astro, las
férmulas ya caen en defecto; y si tenemos en cuenta que en la superfi-
cie misma del Sol reinan ya leyes fisicas que todavia no conocemos, y que
todas nuestras observaciones se reducen exclusivamente a fenomenos que
se desarrollan en dicha superficie, se comprende que estemos todavia muy
lejos de la solucién del problema que nos ocupa. Al tratar de la Cosmo-
gonia, tendremos ocasion de insistir todavia sobre este punto,



CAPITULO III

Los Planetas

1. MERCURIO

Mercurio (3 ) es el planeta mas cercano al Sol, y el menor de todos
ellos, si exceptuamos los asteroides. Su distancia media al Sol es de
58 millones de kilometros: v su didmetro de 4 700 Km, o sea algo mis de
la tercera parte del diametro de la Tierra. Su masa es '/; 50 00 de 12 masa
del Sol, pero este valor esta determinado con muy poca exactitud. La den-
sidad es aproximadamente la de la Tierra. Este planeta era conocido
por los antiguos, porque cuando esta en posicion favorable y el observador
no se encuentra en latitudes demasiado altas, es visible a simple vista. Tos
paises del centro y del norte de Furopa son bastante desfavorables para
la observacion ; la dificultad radica en la proximidad del planeta al Sol, que
hace que durante el ereptisculo esté Mercurio tan cerca del horizonte, que
desaparece entre la bruma. Han sido dias favorables para la observacion
de Mercurio a simple vista, después de la puesta del Sol, los siguientes:
13 de enero, 15 de mayo, 2 de septiembre y 27 de diciembre de 1923; en
los afios siguientes, las fechas correspondientes adelantan 18 dias por afio,
a causa de que el periodo de revolucion sinddica de Mercurio, o sea el
tiempo después del cual vuelve a ocupar la misma posicién con relacion a
la Tierra es de 116 dias. FEl periodo de visibilidad comprende desde ocho
dias antes hasta ocho dias después de las fechas indicadas, El momento
més favorable para observar el planeta es unos 45 minutos después de la
puesta del Sol, siendo la primavera mas propicia para ello que el otofio,
a causa de la posicion de la ecliptica, y por consiguiente, de la 6rbita de
Mercurio, con relacién al horizonte.

Observado con un anteojo, el planeta presenta fases, como la Luna.

Cerca de la conjuncién superior es circular y pequefio, y tiene solamen- -

te 5 de diametro. A su maxima elongacion o mayor distancia angular
al Sol, aparece como una media luna, y en la conjuncion inferior toma
el aspecto de una hoz estrecha, de 10” a 12" de diametro. Estas

_— ,_“,'Il.
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diferentes fases dependen de la posicion del planeta respecto al Sol y la
“Pierra, lo mismo que ocurre con el planeta Venus (fig. 141).

El brillo de Mercurio esta sujeto a oscilaciones notables durante el
tiempo en que se puede observar comodamente; segin determinaciones
hechas por Miiller, en Potsdam, puede ser, en el maximo, tan brillante como
Sirio. Las oscilaciones de brillo son debidas en gran parte a los cambios
de fase; pero también en fases iguales se observan diferencias de brillo
hasta de una unidad de magnitud, debidas a la gran excentricidad de la
Orbita de Mercurio y a las consiguientes variaciones en la distancia del
planeta al Sol. Segun Miiller, la variacion de brillo en el transcurso de
las fases presenta una coincidencia evidente con la variacion analoga ob-
servada en nuestra Luna, de manera que la estructura superficial seria
pﬁrecida en ambos planetas. Segun esto, Mercurio careceria de atmos-
fera o la tendria poco densa y su superficie seria dspera y montafiosa. Su
albedo (1) es insignificante: no es mas que de 0,07.

La percepcion de detalles en la superficie de Mercurio es muy dificil,
y hasta ahora son pocos los observadores que han podido distinguirlos con
seguridad.

A principios del siglo pasado, Schroter, en Lilienthal, creyé observar
que cuando Mercurio presentaba el aspecto de una hoz el cuerno austral
aparecia escotado a intervalos, atribuyendo este aspecto a la sombra arro-
jada por una montafa elevada, y dedujo que el planeta giraba alrededor de
su eje con un periodo de 24" 3™, obteniendo para la altura de la monta-
fia 19 Km. Estas observaciones tienen poco valor desde el momento que
los mejores observadores modernos no han logrado percibir estas irregu-
laridades en el cuerno austral, debiendo suponerse que Schréter fué
victima de una ilusion. FEl periodo de rotacién dado por Schriter fué
considerado como exacto durante mucho tiempo, hasta que Schiaparelli
realizd nuevas observaciones en 1881, fijandose en débiles manchas visi-
bles de dia en el disco de Mercurio, manchas que no era tan facil distin-
guir durante el creptisculo a causa de la poca altura del planeta sobre
el horizonte. FEstas observaciones, realizadas durante varios afios con el
mayor esmero, condujeron finalmente a Schiaparelli a la conclusion de
que el periodo de rotacion del planeta es igual al de revolucion, esto es,
&8 dias. Segtin esto, Mercurio presentaria siempre la misma cara hacia el
Sol, de una manera analoga a lo que ocurre con la Luna respecto a la

- (1) Por albedo de un cuerpo se entiende la relacién entre la cantidad de luz
reflejada difusamente por el mismo en todas direcciones y la que incide sobre el
cuerpo. Segtin Lambert, el angulo de incidencia no influye en la reflexién difusa
de las superficies ; pero Seeliger ha demostrado lo contrario, En vista de esta
indecisién sobre las leyves de la reflexién difusa, es més precisa la definicién de
«albedo» que da Bond para los usos astronémicos, cuando el cuerpo es esférico v
la Iuz incidente estd formada por un haz de rayos paralelos. Bond entiende por
«albedor de una esfera la relacién entre la cantidad de luz reflejada difusamente
el todas direcciones v la cantidad de luz que incide en haz paralelo, Los valores
de los albedos de los planetas indicados en el presente libro, se refieren a esta
definicién de Bond, y han sido calenlados por Russell utilizando todo el material
de observacién de que pudo disponer.
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Tierra, pudiéndose aplicar a Mercurio las mismas teorias que a nuestro
satélite, por lo que a esta coincidencia de periodos se refiere.

Schiaparelli trazé un mapa de la configuraciéon de la superficie de
Mercurio, y ademds creyé encontrar también indicios de atmosfera en
aquel planeta.

Los resultados obtenidos por Schiaparelli han sido muy discutidos;

mientras el astronomo americano Lowell creia poder afirmar que el periodo

de rotacién era de 88 dias — a base de observaciones de los accidentes de Ia
superficie del planeta, muy dudosos segtin otros observadores, — Brenner,
en Lussinpiccolo, dedujo un periodo de rotacion de 33 a 35 horas como
resultado de numerosas observaciones efectuadas en condiciones atmosfé-
ricas muy favorables. Sus dibujos del disco planetario coinciden con al-
gunos hechos por Vogel en 1871; pero se requeriran atun numerosas ob-
servaciones antes de dilucidar cual sea el verdadero periodo de rotacion,

Vogel estudié, en 1873, el espectro de Mercurio, encontrando en las
rayas principales completa coincidencia con el espectro solar, cosa que
tenia que ocurrir, ya que la luz que llega a nosotros desde Mercurio no
puede ser otra que la del Sol reflejada en la superficie del planeta. Algu-
nias bandas del espectro de éste parecen indicar la presencia de una atmas-
iera absorbente que actiia sobre los rayos solares, de una manera analoga
a lo que ocurre en nuestra atmoésfera. La pequefia distancia que separa
al planeta del Sol dificulta su observacion espectroscopica, y en conse-
cuencia el poder asegurar la existencia de esta atmdsfera,

Los pasos de Mercurio por delante del disco del Sol son mucho mas
irecuentes que los de Venus; el intervalo medio de tiempo entre dos pasos
consecutivos oscila entre un valor minimo de unos 10 aflos y uno maximo
de 13 afios. El didmetro del planeta es demasiado pequefio para que pueda
verse proyectado sobre el disco del Sol a simple vista. El primer paso de
Mercurio por delante del disco del Sol, predicho por Kepler, fué observado
por Gassendi y otros el 7 de noviembre de 1631. El método de observa-
cion empleado por Gassendi era el que hemos descrito al tratar de la
observacion de las manchas del Sol, esto es, consistia en proyectar la
imagen del Sol, obtenida con un pequefio anteojo, sobre una pantalla
blanca. Como que la imagen del planeta era mucho menor de lo que se
habia supuesto, la observacién fracasé casi por completo; pues si bien es
cierto que los anteojos imperfectos de aquel tiempo daban las imagenes
de los objetos rodeadas de una corona que aumentaba extraordinariamente
su tamafio aparente, en cambio, como que Mereurio, delante del disco del
Sol, aparece de color negro, el mismo fenémeno de irradiacion disminuia su
tamano. Ademas, Gassendi, antes de ocurrir el paso, no tenia idea alguna
acerca del pequefio diametro que en realidad debia presentar el planeta.

Estas observaciones antiguas carecen hoy dia de valor cientifico. La
primera observacion de verdadero valor fué la realizada por Halley, el
7 de noviembre de 1677, en la isla de Santa Elena. Ya hemos visto (pagi-
na 173) la gran exactitud que erréneamente atribuyd a la observacion de
los contactos internos del planeta con el Sol.

T ey T e
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A partir de esta fecha se han observado con frecuencia pasos de Mer-
curio por delante del disco solar; pero sus consecuencias cientificas son
poco importantes. Para la determinacion de la paralaje del Sol son menos
adecuadas las observaciones de los pasos de Mereurio, a causa de la mayor
distancia que nos separa de él, que las de Venus, y como que ademas
nos presenta entonces el hemisferio oscuro, para el estudio de su cons-
titucion fisica puede esperarse poca cosa.

Como que el Sol ha de estar cerca de un nodo de la 6rbita de Mercurio
para que suceda un paso, éstos solamente podrdn ocurrir en dos épocas,
con un intervalo de seis meses; en mayo o en noviembre. Los pasos proé-
ximos ocurririn el 8 de noviembre de 1927 y el 10 de mayo de 1937.

2. PLANETAS INTRAMERCURTALES

Al presente, el interés que despiertan los pasos de Mercurio radica en
la comparacion entre el resultado obtenido por Leverrier, y mas tarde por
Bauschinger, del estudio de los pasos observados antes del afio 1848, con
el movimiento de Mercurio calculado mediante la ley de la gravitacion.
Esta comparacién ensefia que el perihelio de la érbita de Mercurio esta
sujeto a un corrimiento superior en 40" por siglo, a lo que le corresponde
por la atraccion de todos los demas planetas conocidos de nuestro sistema
solar (pig. 75). Actualmente la teoria de la relatividad de Einstein explica,
sin la introduccion de ninguna hipotesis accesoria, un corrimiento del peri-
helio de Mercurio, de 40” por siglo, que es exactamente lo observado; tal
acuerdo constituye una de las comprobaciones mas importantes de la referi-
da teoria. Pero este mismo efecto puede explicarse por la accion pertur-
badora de un planeta o de un grupo de pequefios planetas situados entre
Mercurio y el Sol, hipétesis emitida ya por Leverrier, siendo, por con-
siguiente, de gran importancia saber si estos planetas existen en realidad.

Diferentes observadores han registrado el paso de cuerpos oscuros
por delante del disco del Sol, lo cual seria una comprobacion de la hipo-
tesis de Leverrier; segtin ellos, esos cuerpos oscuros tenian la apariencia
de planetas y pasaban demasiado rapidamente para ser manchas. Wolf
recogié 1Q observaciones, realizadas de 1761 a 1865, de fenomenos de
esta clase observados en el Sol, pero a excepcion de dos o tres; todos los
demds observadores eran desconocidos como astrénomos, Por otra parte,
el Sol ha sido asiduamente observado durante unos cien afios por hom-
bres como Schwabe, Carrington, Sporer y otros, y ninguno de ellos ha
observado jamés nada parecido; y en particular no se ha encontrado
nunca ningtin objeto que pudiera parecerse a un planeta en las innume-
-rables fotografias del Sol obtenidas casi diariamente y durante muchos
anos en varios observatorios. El hecho de que los aficionados a la Astro-
nomia hayan visto tan gran nimero de planetas pasar por delante del disco
del Sol y en cambio los astrénomos profesionales no los hayan percibido,
€s poco verosimil,
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El argumento mds importante contra la existencia de estos planetas
intramercuriales es que el paso de uno de estos cuerpos celestes no consti-
tuiria ningtin fenémeno aislado, sino que tendria que repetirse con cier-
tos intervalos de tiempo que dependerian de su distancia al Sol vy de la
inclinacion de su drbita. Si admitiéramos una inclinacién de 10°, mayor que
la de cualquiera de los planetas principales, y una distancia al Sol igual
a la mitad del radio de la 6rbita de Mercurio, el planeta hipotético tendria
qtie pasar una vez cada afio por delante del disco del Sol, y sus pasos suce-
sivos ocurririan casi el mismo dia del afio, o medio afio después.

Los supuestos pasos han sido observados en todas las estaciones, y de
cllo tendriamos que deducir logicamente, si los considerdsemos ciertos,
que los pasos sucesivos de estos diferentes planetas tendrian que obser-
varse varias veces al afio, a pesar de lo cual escapan a todos los buenos
observadores, siendo, en cambio, observados por los aficionados. Esta
circunstancia es una especie de reduccion al absurdo de la existencia de
planetas intramercuriales. En caso de admitirse que la inclinacién de sus
orbitas fuese mucho mayor de 10°% los pasos serian mucho menos fre-
cuentes, pero el argumento equivaldria a apoyar una hipétesis en otra
mas inverosimil todavia.

Si aceptamos que tales pasos son ciertos, se presenta inmediatamente
una dificultad, y es que estos planetas, por su proximidad al Sol, no
pueden ser visibles mds que cuando se proyectan sobre éste o en condi-
ciones excepcionalmente favorables; casi la tinica posibilidad para distin-
guirlos fuera del disco solar la ofrecen los eclipses totales de Sol. Des-
pués que las observaciones realizadas en todos los eclipses anteriores ha-
bian conducido a un resultado negativo, en el del 29 de julio de 1878
parecio hallarse una solucion afirmativa de este importante problema.
Este eclipse de Sol fué visible en la mayor parte de los FEstados Unidos,
siendo observado en puntos muy diferentes por numerosos astrénomos.
En Denver observaron Watson y Swift, ambos con el deseo de dedicar;,
por lo menos, una parte del tiempo disponible a buscar el planeta o pla-
netas hipotéticos, v en efecto, ambos observaron puntos brillantes que
podian considerarse como planetas. Pero investigaciones posteriores han
demostrado que dichos cuerpos celestes no eran sino estrellas fijas, En
los eclipses de Sol posteriores, todos los resultados han sido opuestos a
la existencia de planetas intramercuriales. Actualmente se sigue un ca-
mino mas seguro para buscar dichos planetas si es que existen, que con-
siste en obtener fotografias de los alrededores del Sol durante los eclip-
ses totales, v aunque en las placas asi obtenidas aparecen estrellas hasta
de la novena magnitud, no ha sido posible encontrar en ellas con seguridad
cuerpos desconocidos, de modo que la probabilidad de la existencia de pla-
netas intramercuriales ha disminuido mucho.

De todo esto se puede deducir que si el corrimiento del perihelio de
Mercurio es debido a la accién de un grupo de planetas interiores a la
orbita de Mercurio, éstos deben ser muy pequenos. Pero para producir
tal efecto, su masa total deberia ser del mismo orden de la de Mercurio,
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y por lo tanto, el namero de planetas tendria que ser muy grande,
uncs 10 000, constituyendo en conjunto una masa en forma de nube.
Como que en la luz zodiacal tenemos una masa de esta clase, Seeliger
emitié la hipotesis de que la materia que constituye la luz zodiacal origi=
naba el movimiento del perihelio de Mercurio, y llegé a calcular incluso
la densidad de dicha masa.

Tas mismas objeciones que hemos aducido (:0111:1‘1 la existencia de los
planetas intramercuriales pueden hacerse extensivas a la de los planetas
que Charlier supuso mas alla de la orbita de Mercurio, de acuerdo con la
ley de Bode (pig. 246). Tales planetas pasarian por delante del disco del
Sol con menos frecuencia que los intramercuriales, vy quiza con menos fre-
cuencia que Mercurio mismo, De todas maneras continuaria siendo muy
raro que ninguno de ellos hubiera sido visto delante del disco solar por
los astronomos.

3. VENUS

Venus (@) se mueve describiendo alrededor del Sol una orbita que
dista casi lo mismo de las descritas por Mercurio v la Tierra. -Su dis-
tancia al Sol es de 108 millones de kilometros. Su Grbita se acerca més
a la forma circular que la de los otros planetas principales.. Su didmetro
es de 12 300 Km, algo mas pequefio que el de nuestro globo. Su densidad
es poco diferente de la de la Tierra: o,9 de esta ultima. La masa
es, segun Newcomb, */, s ¥V segun las modernas investigaciones de
Cowell * /.41, de la masa del Seol.

Después del Sol y de la Luna, Venus es el astro mas brillante del cielo ;
a veces llega a producir sombra. Su maxima elongacién o distancia angu-
lar al Sol es de unos 45¢, por cuyo motivo se le ve por la tarde al este del
Sol, en el cielo occidental, v por la mafiana al oeste del mismo, en el cielo
oriental. Los antiguos la llamaban Phosphorus v Hesperus, es decir,
estrella matutina y estrella vespertina, seglin se la viese antes de amanecer
0 después de la puesta del Sol. Es posible que antes de la aparicién de
la Astronomia cientifica se considerase a Hesperus y a Phosphorus como
dos astros distintos, cuva identidad no se descubrié hasta ver que uno
de ellos aparecia entre los rayos del Sol cuando el otro habia desaparecido
ya entre los mismos.

A simple vista, Venus aparece como una estrella que tnicamente se
diferencia de las demas por su brillo intenso y tranquilo. Galileo descu-
birié, al dirigir hacia este planeta su anteojo, que Venus tenia un didmetro
notable y presentaba fases analogas a las de la Luna. Galileo quiso cer-
ciorarse de la realidad de su descubrimiento por medio de observaciones
continuadas, y al mismo tiempo asegurar la prioridad del mismo, v por
cllo publicd el siguiente anagrama: «Haec immatura a me ]an:} frustra
leguntur o. v.» (estas cosas fuera de sazdn son leidas por mi en vano);
del cual, ordenando convenientemente las letras, se obtiene la siguiente
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frase: «Cynthiae figuras aemulatur mater amorum» (las fases de Cyntia
las imita la madre del amor).

Laas variaciones del aspecto y del tamaifio aparente de Venus son
muy importantes., Cuando se encuentra cerca de su conjuncioén superior,
detras del Sol, dista de nosotros mas de 250 millones de kilometros y
presenta el aspecto de un pequefio disco circular, de unos 10” de didmetro.
Cuando estd mas cerca de la Tierra, en conjuncién inferior, la distancia
se reduce a 40 millones de kilémetros, y tendria entonces, si pudiera
observarse, mas de 60" de diametro; pero en esta posicién esta al mismo
lado del Sol que la Tierra y nos presenta, como la Luna en el novilunio,
su hemisferio oscuro, siendo, por lo tanto, invisible. Entre estas dos
posiciones, pasa por todas las fases intermedias como se ve en la figu-
ra 141. El astro aparece iluminado por mitad en sus maximas elonga-
ciones oriental y occidental (cuarto menguante y cuarto creciente respecti-
vamente) ; cuanto mds se acerca a la Tierra, tanto més estrecha y mas
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Fig. 141

larga se hace la hoz. Las observaciones de Miiller han probado que las
variaciones de brillo de Venus son mas pequefias de lo que se suponia.
Cerca de la conjuncién superior el brillo permanece constante durante
bastante tiempo, aumenta después lentamente hasta alcanzar el maximo,
aue acontece 35 dias antes de la conjuncién inferior, y después dismi-
nuye rapidamente. Después de la conjuncién inferior, el brillo sigue una
marcha inversa. En el intervalo de 220 dias, durante el cual Venus estd
bastante alejado del Sol para que se le pueda observar cémodamente
(desde 60 dias después de la conjuncion superior hasta 12 dias antes
de la conjuncién inferior), las variaciones de brillo que experimenta no
son mas que de una magnitud, de suerte que no presenta un «maximo
brillo» excepcionalmente grande, en contra de lo que de ordinario se
supone. Durante todo el intervalo de tiempo citado, puede observarse
Venus a simple vista en pleno dia, en circunstancias atmosféricas favora-
bles y adoptando las precauciones necesarias. Venus alcanza la magni-
tud — 4,3 (1), siendo entonces casi 60 veces mas brillante que la estrella
Arcturo, de primera magnitud. Para los mismos éngulos de fase el brillo
de Venus sigue una ley diferente de la de Mercurio, y de ello debemos

(1) Esta manera de designar el brillo, la explicaremos al tratar del brillo y
color de las estrellas.
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deducir que la constitucién de la superficie y de la atmodsfera, es muy
distinta en ambos planetas. El albedo de Venus es extraordinariamente
grande (0,59). Las conjunciones de Venus se suceden en intervalos de
unos 584 dias; por ejemplo, 8 de febrero de 1922 (superior), 24 de no-
viembre de 1922 (inferior), 10 de septiembre de 1923 (superior).

Como es natural, se ha escudrifiado con el anteojo la superficie de
Venus, en particular en busca de manchas o detalles que permitieran de-
ducir el periodo de rotacion. En abril de 1667, D. Cassini creyo ver sobre
Venus una mancha blanca, de cuyas observaciones obtuvo un periodo de
rotacién de 23 a 24 horas, pero el mismo Cassini no tenia gran seguridad
en el resultado. Sesenta afios mas tarde, el astronomo italiano Bianchini,
empleando su anteojo, representado en la figura de la pigina 102, distin-
guié varias manchas sobre el planeta atribuyéndolas a la existencia de
mares. Observandolas cada noche creyo haber encontrado para la rotacion
de Venus un periodo de mas de 24 dias. Este sorprendente resultado fué
criticado por Cassini el joven, quien arguyé que si Bianchini encontraba
todas las noches las manchas en la misma posicién, de lo que deducia que
el planeta habia girado muy poco de noche a noche, era debido a que en
realidad Venus habia dado una vuelta entera y algo mas; al cabo de 24
dias volvia a verse en la posicién primitiva, pero durante este intervalo
kabria dado 25 vueltas en vez de una como suponia Bianchini. Como
valor definitivo para el periodo de rotacién, dié Cassini 23" 22™. En-
tre 1788 y 1793, Schriter sometié a Venus a un método de observacién
analogo al que habia utilizado para determinar el periodo de rotacién de
Mercurio. Observo los cuernos del planeta cuando éste aparece como
una hoz, y creyé ver irregularidades, que atribuyé, lo mismo que habia
liecho con Mercurio, a algina montafia elevada, deduciendo para el pe-
riodo de rotacion del planeta 23" 21™ 19°

Herschel, por su parte, no pudo percibir manchas permanentes en
Venus, ni irregularidades en el terminador de la sombra, ni variaciones
en los cuernos. Varias veces le parecié ver manchas, pero éstas cambiaban
tan pronto y desaparecian tan rapidamente, que no pudo determinar el
periodo de rotacién del planeta. Supuso, por lo tanto, que Venus estaba
envuelto por una atmdsfera densa, y que si a veces se veian manchas de-
bian atribuirse a fenémenos atmosféricos variables.

También Beer y Madler observaron cuidadosamente el disco de Ve-
nus desde 1833 a 1836, llegando, con relacién a las manchas y al periodo
de rotacién, a un resultado negativo. Pocos afios después, De Vico, en
Roma, creyé haber encontrado las manchas descubiertas por Bianchini
un siglo antes, y dedujo de su observacién un periodo de rotacién del
planeta de 23" 21™ 22°,

Las esmeradas observaciones de Schiaparelli, asi como una discu-
si6n de todas las observaciones anteriores, condujeron a este astrénomo
a la conclusién de que Venus, como Mercurio, posee un periodo de ro-
tacién igual al de revolucién, esto es, de 225 dias. También para Venus
crey6 Schiaparelli en la permanencia de algunas manchas en la superfi-
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cie del planeta, pero muy débiles, y, por lo tanto, dificiles de distinguir,

Al igual que ocurrié con el descubrimiento de Schiaparelli acerca de

la rotacién de Mercurio, que ha sido comprobado por unos astrénomos
y combatido por otros, también ha tenido partidarios y adversarios su
opinién sobre la rotacion de Venus. En especial Lowell, traté de hallar
este pertodo como consecuencia de sus observaciones, entre las cuales
figuran las de unas fajas oscuras rectilineas que no han sido vistas en
otros observatorios, y que, por lo mismo, han sido consideradas como ilu-
siones por la mayor parte de los astronomos. Otros observadores sos-
tienen la opinién de que Venus da una vuelta en 24" Modernamente,
Tau, de la aparicion y desaparicién de una mancha ha obtenido un pe-
riodo de rotacion de 24"; el mismo Lau, y otros astronomos antes que él,
ha creido ver en Venus manchas polares blancas parecidas a las de Marte.

Para juzgar de todos estos trabajos debe tenerse en cuenta que la

observacion de detalles en la superficie de los dos planetas interiores es

extraordinariamente dificil, y que hasta el observador mas habil y experto
puede ser victima de ilusiones de origen fisiologico. ILos experimentos
de Villiger con esferas blancas iluminadas lateralmente han demostrado
que en ellas parecen descubrirse débiles manchas oscuras que son perci-
bidas por distintas personas; tales fenomenos deben ocurrir también cuan-
do se observan discos planetarios brillantes, falseando las observaciones.

De todo lo dicho debe deducirse que esta todavia por determinar el
periodo de rotacion de Venus, para lo cual es preciso emplear un método
que esté libre de todas estas causas de perturbacién. Hsta condicion la
cumple el fundado en el principio de Doppler, segiin el cual los espectros
que proceden de diferentes puntos del borde de un planeta estan des-
viados unos respecto a otros; de la magnitud de estas desviaciones puede
deducirse el periodo de rotacion, La aplicacion de este método al planeta
Venus es muy dificil, porque las velocidades que intervienen en el fend-
meno son muy pequefias. Siguiendo este método se ha llegado a resul-
tados contradictorios, habiendo encontrado Belopolsky, en Pulkowa, un
periodo de rotacién muy pequefio, y en cambio Slipher, en el observa-
torio Lowell, en América, ha hallado un periodo largo, correspondiente
a los encontrados por Schiaparelli y Lowell. A pesar de estas discre-
pancias, cabe sospechar que el periodo de rotacién se determinard por
el método espectroscopico, y tal vez este mismo método se podra aplicar
a Mercurio, para el que las dificultades son todavia mayores.

En esta ya antigua discusién acerca de si el periodo de rotacién de
Venus es de 24 horas o de 225 dias, las observaciones modernas son mas
bien favorables al periodo corto, a cuyo favor habla también un argu-
niento indirecto, y es que si el periodo de rotacién fuese de 225 dias
Venus presentaria siempre la misma cara al Sol, ya que su periodo de
revolucion es también de 225 dias, comportindose respecto al Sol como la
Luna respecto a la Tierra; y como que el hemisferio de Venus iluminado
por el Sol se calentaria de un modo extraordinario, el agua que en él
hubiese se evaporaria descendiendo en el otro hemisferio, constantemente
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oscuro y frio, donde adoptaria la forma de hielo y nieve. En este caso
seria imposible que el planeta estuviese envuelto por una espesa capa de
pubes como al parecer lo estd, por razones que vamos a €Xponer a com-
tinuacion.

Las observaciones de la superficie de Venus realizadas por diferentes
astronomos, asi como el aspecto de Venus cerca de la conjuncion inferior
y los fenémenos observados durante los pasos por delante del Sol, hacen
muy verosimil la existencia de una atimésfera nubosa. Cuando Venus se
presenta en forma de hoz delgada se ha podido observar que el borde
mas lejano del Sol esta iluminado, apareciendo completo el disco de
Venus, rodeado de una estrecha aureola luminosa; la misma aureola se
ha observado también durante los pasos. Este fenomeno fué observado
por primera vez por Thorman Bergman, en Upsala, durante el paso
de Venus de 1761 ; la misma observacion realizé Rittenhouse, en Fila-
delfia, en el paso de 1769. Cuando Venus habia penetrado hasta la mitad
en el disco del Sol el borde del planeta que quedaba fuera de éste aparecio
iluminado, pudiendo verse todo el contorno del mismo. Como que este
fenémeno no fué notado por otros observadores no llamé entonces la
atencion. Por su parte, Schroter en 1790 y Médler en 1849 observaron
que cuando Venus estaba cerca de su conjuncién inferior el borde ilumi-
nado se extendia a mas de un semicirculo del planeta.

Observaciones parecidas hicieron Prince, en Uckfield (Inglaterra), en
septiembre de 1863, v Lyman, en New Haven (Estados Unidos), en di-
ciembre de 1866. En estas dos épocas, Venus, en conjuncién inferior,
estaba muy cerca de su nodo, y por lo tanto, pasaba casi por la recta que
unia los centros de la Tierra y del Sol. Al observar la estrecha hoz del
planeta con un anteojo de mediana potencia, los observadores citados
vieron el borde mas alejado del Sol envuelto por una delgada co-
rona luminosa. Iistas observaciones han sido confirmadas posterior-
mente por otros astronomos. Segin Russell, este hecho puede ser atri-
buido a fenémenos crepusculares sin que por ello tenga que ser la atmds-
fera de Venus ni muy alta ni muy densa. .

A pesar de la coincidencia de las observaciones de Rittenhouse, Mad-
ler y Lyman, no se tuvieron en cuenta al preparar los trabajos para el
paso de Venus de 1874, y asi muchos astrénomos quedaron sorprendidos
al ver que en el instante en que Venus se proyectaba en parte sobre el
disco solar y en parte fuera, el contorno de la porcién exterior podia dis-
tinguirse por una delgada faja luminosa que bordeaba el planeta. En al-
gunos observatorios el instante del contacto interior no pudo determi-
narse, porque los observadores tomaron esta faja luminosa como un rayo
de luz solar. En el paso de Venus de 1882, se percibi6 nuevamente el
anillo luminoso, volviendo a perturbar las observaciones.

El espectroscopio no indica que la atmésfera de Venus ejerza una gran
absorcion sobre la Iuz que la atraviesa. En la luz reflejada por el pla-
neta, no hay rayas espectrales nuevas, ni el espectro se diferencia gran
cosa del espectro solar normal; quizd la tinica modificacién consiste en
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que algunas bandas de absorcion teltiricas son algo mas intensas (Vogel).
Esto indicaria que la atmoésfera de Venus, en cuanto a su constitucion,
no se diferencia mucho de la nuestra, o por lo menos, no contiene gases que
ejerzan una absorcién selectiva especial sobre la luz. Ademis, es posible
que la luz del Sol no penetre mucho en la atmésfera del planeta, sino que
va en las capas exteriores de ésta sea reflejada por las nubes. De todes
modos, estos resultados requieren ulterior comprobacién.

Iin el observatorio de Mount-Wilson obtuvo St. John espectrogramas
de Venus, con gran dispersion, para decidir si la luz del Sol reflejada
por el planeta presenta rayas de absorcion procedentes de la atmosfera
de éste. Las fotografias fueron obtenidas cuando la velocidad radial de
Venus era tan grande con relacién a la Tierra, que las rayas de absor-
cién de la atmobsfera de Venus estaban muy desviadas con relacion a las
de la atmosfera terrestre, y por lo tanto, no podian superponerse, sino
que eran visibles unas al lado de las otras. El resultado fué que no
aparecieron bandas de absorcion del oxigeno, ni del vapor de agua en la
atmoésfera de Venus. De aqui puede deducirse que si existiese oxigeno
o vapor de agua en la atmosfera del planeta, hasta donde penetra la
luz solar, las cantidades de ambos gases serian muy pequefias. St. John
cree que se descubrirfa en las fotografias la existencia de una cantidad de
oxigeno 500 veces menor, ¥ otra de vapor de agua 50 veces menor que las
que hay en la atmdsfera terrestre.

Muchos astrénomos han observado que la region oscura de Venus
estaba débilmente iluminada; algo menos, pero de una manera parecida
a como se ve iluminada la parte oscura de la Luna en las noches claras
entre el novilunio y el cuarto creciente. Bien conocida es la luz cenicienta
de nuestro satélite, que no es mas que la luz reflejada por la Tierra.
Para Venus, la luz reflejada por la Tierra no es, ni con mucho, bastante
para hacer visible su parte oscura. Como no existe, o por lo menos no es
conocida, una fuente de luz exterior bastante brillante, se ha atribuido
la débil luminosidad de la region oscura del planeta a fenémenos de fos-
forescencia de su superficie. Si la luz cenicienta de Venus pudiera perci-
hirse en todas las circunstancias favorables, no habria dificultad en admi-
tir esta hipétesis; pero como el fendmeno se ve con poca frecuencia, es
dificil admitir que una causa temporal por su naturaleza pueda influir
instantaneamente sobre toda la superficie de un planeta del tamafio del
nuestro, volviéndola luminosa. Es posible que este fenémeno dependa de al-
glin efecto Optico todavia desconocido, y tanto mas, cuanto que la luz ceni-
cienta de la region oscura del planeta ha sido percibida casi siempre de dia -
o en el creptsculo y casi nunca de noche, siendo asi que una luz tan débil
deberia verse mas facilmente de noche que de dia. En esto hay una evi-
dente contradiccién, y mientras no se dilucide, lo mismo podra atribuirse
el fendmeno a una ilusién optica que a una causa objetiva. Debe men-
cionarse, ademas, que Vogel y Lohse, en Bothkamp, observaron durante
varios dias de 1871 esta luminosidad; segtun ellos no se extendia sobre
toda la parte oscura del planeta, sino solamente hasta 30 6 40° del termi-
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nador de la sombra. Vogel admite dos causas, entre las que estd indeciso,
para explicar estos hechos; una de ellas seria una iluminacién crepuscular
en una atmosfera muy densa, y otra una luminosidad de caricter eléctrico.

De los errores a que estin sujetas las observaciones hechas con ins-
trumentos imperfectos, se tiene una prueba en las realizadas en los si-
glos xvi1 y XvIr acerca de un supuesto satélite de Venus. En el afio 1672,
y después en 1686, observé D. Cassini cerca de Venus un cuerpo poco
brillante, que, como aquél, presentaba también fases; pero solamente fué
visto en estas dos épocas. Un cuerpo parecido observé Short, en Ingla-
terra, el 23 de octubre de 1740. El diametro aparente de este cuerpo ce-
leste era la tercera parte del de Venus y se presentaba bajo una fase pa-
recida, Otros observadores lo percibieron también en 1760 y 1764.
Lambert llegé a calcular su orbita partiendo de todas estas observaciones,
pero la 6rbita que resulté no podria ser la de ningtin satélite de Venus, a
no'ser en el caso de que la masa de éste fuese diez veces mayor de lo que
es en realidad. Desde entonces ha transcurrido siglo y medio sin que haya
vuelto a observarse el satélite, y el hecho de que durante este largo in-
tervalo se hayan explorado las regiones cercanas a Venus con anteojos muy
potentes sin que se le viera, prueba suficientemente que el pretendido
satélite no existe en realidad.

Sobre las causas de la ilusion sufrida por los observadores que creye-
ron ver el satélite, nada puede decirse después de transcurrido fanto
tiempo ; pero es muy probable que en algunos casos el error fuera debido
a las imagenes parasitas que dan los cuerpos muy brillantes, cuando se
observan con un anteojo, y que son producidas por la luz reflejada
por la cornea del ojo hacia la superficie anterior del ocular y desde aqui
otra vez hacia el ojo. Imdagenes de esta clase se forman a veces también
por reflexion de la luz entre las superficies de las distintas lentes que
constituyen el ocular, y precisamente en esto radica uno de los principales
meéritos de los observadores practicos, que saben distinguir estas imagenes
de las verdaderas. A veces estas falsas imagenes son debidas a defectuoso
ajuste de las lentes del ocular, y en este caso, tan pronto como la imagen
correcta del objeto estd en el centro del campo visual, pueden aparecer
aquéllas y engafiar al astrénomo mds practico. No en todos los casos
en que se ha observado el satélite de Venus es suficiente esta expli-
cacion, ya que algunos de los que creyeron verlo se muestran bien conven-
cidos de que no se trataba de falsas imagenes. Pero precisamente para
estos casos Stroobant ha conseguido probar que en los tiempos respec-
tivos habia cerca de Venus alguna estrella fija brillante, que fué consi-
derada como satélite.

4. La TiErra
La Tierra (&) ocupa el tercer lugar, en orden a su distancia al Sol,

Y es el mayor de los cuatro planetas mas cercanos al astro central. Su
distancia media al Sol es de unos 149 14 millones de kilometros, siendo su
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distancia a principios de enero 2 ¥4 millones de kilometros mayor que la
media, y a principios de julio 2 14 millones menor. La distancia verdadera
varia, por consiguiente, entre 147 y 152 millones de kilometros. El error
que pueda haber en estos ntimeros, como va hemos dicho antes, es, a lo mas,
de 170 000 kilémetros.

El periodo de rotacién de nuestro globo alrededor de su eje, ya sabemos
que es de 24 horas, deducido del periodo de rotacion diurna aparente de
la béveda celeste. Se puede obtener el mismo periodo directamente, por
medio de experimentos de los cuales mencionaremos aqui los principales,

Newton demostré que todo cuerpo, al caer desde bastante altura, tiene
que sufrir con respecto a la vertical una desviacion hacia el este, a causa
de la rotacién de la Tierra. Un objeto colocado a cierta altura, por ejem-
plo, en un campanario, se moverd, por efecto de su mayor distancia al
¢je de la Tierra, con mayor velocidad, en el sentido de oeste a este, que
un objeto situado en la misma vertical, pero debajo, por ejemplo, en el
pie de la torre. Al caer el objeto colocado primitivamente en la cumbre
del campanario, conservard aquella velocidad lineal mayor y no caera
siguiendo la vertical, sino que se adelantard ligeramente hacia el este.
T.a comprobacién experimental de este adelanto es muy dificil, por la
pequefiez del mismo y por las acciones perturbadoras, como son las
corrientes de aire, que incluso pueden anular tal efecto. Con este fin
han realizado importantes series de experimentos Guglielmini en Bolo-
nia (1792), Benzenberg en Hamburgo (1802) y en Schlebusch (18o4),
Reich en Friburgo de Sajonia (1831) y Hall en Cambridge de los Estados
Unidos (1902). Reich efectud sus experimentos en un pozo de mina, dis-
poniendo de una altura de caida de 1585 metros, obteniendo una des-
viacion hacia el este de 28,4 mm, mientras que la teoria indicaba 27,5 mm,
con lo cual se ve que teoria y experimento eran casi concordantes. Sin la
rotacién de la Tierra, estos desvios de la vertical no tendrian explicacion
posible.

Otro método para demostrar directamente la rotacién de la Tierra
fué el ideado por Foucault; el experimento realizado por Toucault con
su péndulo alcanzé gran celebridad, porque, en efecto, es una demostra-
cién palpable de la rotacién terrestre. Su teoria elemental es sencilla.
Supongamos un péndulo, suspendido en uno de los polos de la Tierra,
que pueda oscilar libremente en todos los planos verticales que pasen por
su suspension. Haciendo oscilar el péndulo en un plane determinado, las
oscilaciones se mantendran en este plano indefinidamente, ya que no hay
ninguna razén para que el mismo varie. La Tierra, en virtud de su rota-
ci6n, girara debajo del péndulo, y como que el observador participa en
esta rotacion, le parecera como si el plano de oscilacion del péndulo
girase y la I'ierra permaneciese inmaévil. Al cabo de una hora, el angulo
descrito aparentemente por el plano de oscilacién con respecto al plano de
oscilacion primitivo, sera 1/,, de 360°% 6 sea de 15° después de 12" pare-
cerd que el péndulo oscila en sentido contrario, y transcurridas 24" vol-
vera a oscilar como al principio. El giro aparente del plano de oscilacién
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e efectuard en sentido contrario al de rotacién de la Tierra, esto es, en
¢l polo norte en el sentido del movimiento de las agujas de un reloj.

Es facil ver que en el ecuador no ha de girar el plano del péndulo.
En los deméis paralelos, se observard un giro tanto mayor cuanto mis
cercano al polo esté el paralelo del lugar donde se realice el experimento.
A la latitud de 52° el dngulo descrito en una hora por el plano de osci-
lacion es de 12°.

Foucault realizd pliblicamente su experimento por primera vez en 1851,
en el Panteén de Paris. Para que el periodo de las oscilaciones sea grande
¥y para que éstas se conserven durante bastante tiempo, se emplean pén-
dulos de gran longitud, con una esfera muy pesada en el extremo. Es
curioso que ya en el siglo xvi1, Viviani, en Florencia, observé el giro
aparente del plano de oscilacién de un péndulo libre, pero no encontré
explicacion para tal fenémeno.

Ademas del experimento del péndulo, Foucault ide6 otro para demos-
“trar el movimiento de rotacion de la Tierra. Un trompo en rotacién rapida
opone una gran resistencia a cualquier cambio de posicion de su eje. Si
se suspende un trompo de manera que su eje pueda ponerse en cualquier
direccién v que en cada una de éstas esté en equilibrio, haciéndolo girar
muy de prisa, su eje conservard en el espacio la direccion que tenia pri-
mitivamente, v parecerd que cambia de posicion respecto a la Tierra
si la direccion primitiva del eje se elige convenientemente. Un aparato
asi dispuesto recibe el nombre de giroscopio. En el mismo principio se
fundan los llamados compases giroscopicos empleados hoy en los buques.

La descripcion de otros procedimientos que se han ideado para de-
mostrar directamente la rotacion de la Tierra, nos conduciria demasiado
lejos. Pasaremos también por alto los ingeniosos experimentos realizados
por Hagen, en el observatorio del Vaticano, con el aparato denominado
«isotomedgraios.

En capitulos anteriores hemos tratado ya de lo que a la Tierra se
tefiere desde el punto de vista astronémico, como son la duracién del afio,
la oblicuidad de la ecliptica, causa de las estaciones, la duracion del dia,
¥ el aspecto, dimensiones y densidad de nuestro planeta. La configura-
¢ién de su superficie y los fenémenos que se desarrollan en su atmos-
fera corresponden mas a la Geografia y a la Meteorologia que a la Astro-
nomia. Pero la constitucién interna de la Tierra merece un estudio especial
Ppor sus consecuencias de cardcter astronémico.

De especial importancia es cuanto se relaciona con el cstado de la
gran masa interior de nuestro planeta. Todos saben que al profundizar
en la Tierra se observa un aumento de temperatura, cuya cuantia varia de
unos lugares a otros. Regularmente el grado geotérmico, o sea el aumen-
to de profundidad al cual corresponde un aumento de temperatura de 1° C,
€s de unos 30 a 40 metros, pero se han encontrado valores del grado
geotérmico desde pocos metros hasta mas de cien. En el interior de la
Tierra tiene que producirse un intercambio de calor, por conduccién
de las partes mds calientes a las mas frias, de suerte que la masa in-



328 LOS PLANETAS

terna ha de proveer constantemente de calor al resto. El aumento de
temperatura observado no puede ser, por este motivo, superficial, sino
que ha de notarse hasta una gran profundidad; suponiendo constante el
grado geotérmico es facil ver que a la de 200 Km la temperatura seria
tal que derretiria la mayor parte de las piedras que se encuentran en
la superficie.

Esto condujo a la hipotesis de que la T'ierra era una esfera de materia
fundida, rodeada por una corteza solida, relativamente delgada; algunos
fenémenos geoldgicos, asi como consideraciones cosmogonicas, que men-
cionaremos mds adelante, parecen confirmar esta hipotesis. Las medi-
ciones de la intensidad de la gravedad ensefian que debajo de los conti-
nentes la densidad de la Tierra es, en general, menor que en el fondo
del mar, lo cual estd de acuerdo con aquella teoria (1).

Tas masas que en virtud de su peso ejercen presion sobre la materia
fundida interior tenderdn, segun esta hipotesis, a levantar las masas mas
ligeras que las rodean, y una vez alcanzado el equilibrio estas tltimas
serdan las mds elevadas, de la misma manera que un pedazo de madera
de abeto sobresale mas en el agua que otro de encina de las mismas di-
mensiones. Los manantiales de agua termal, tan frecuentes en algunas
regiones, prueban que en el interior de la Tierra existen regiones a alta
temperatura, no pudiendo ser local este fenémeno, porque entonces el
calor se repartiria rdpidamente. En la actividad de los volcanes es donde
los gedlogos encuentran el argumento mds fehaciente en favor de esta
teoria, y los rios de lava que fluyen de ellos desde hace miles de afios, pro-
barian que en el interior de la Tierra existen grandes masas en estado
de fusion,

Pero las razones que abogan por la hipétesis de un nticleo de materia
fundida no son muy sélidas. La mas importante de todas ellas, el aumento
de temperatura con la profundidad, pierde su valor con sélo suponer que
el niicleo terrestre contenga radio. Segtn Liebenow, basta, para explicar
el calor interior de la Tierra, la existencia de */;;,, mg de radio por metro
ctibico, lo cual equivale, suponiendo que esta cantidad de radio se exten-
diera sobre la superficie, a una capa de blenda de 6 ¢cm de espesor.

Pero de una manera mucho mds decisiva que estas consideraciones,
siempre hipotéticas, hablan en contra del estado fliido del niicleo terres-
tre los fenomenos del flujo y reflujo. Si la corteza terrestre fuese una

(1) Pratt dedujo de las mediciones de los arcos de meridiano y de las observa-
ciones efectuadas con el péndulo en la India en 1855, que el exceso de masas en
los continentes y el defecto de masa de los océanos quedaban compensadas por
disminuciones de densidad de las capas subterraneas Segfin esto, a cierta pro-
fundidad, el peso de la masa que descansa sobre la unidad de superficie y cuya
altura es la que separa esta unidad de superficie de la superficie de la Tierra, es
en todas partes el mismo. FHste equilibrio de la corteza terrestre se denomina
«isostasia». La superficie en la cual reina este equilibrio fué llamada por Helmert,
merced, a cuyos trabajos fué admitida esta hipétesis, «superficie de compensaci6ny.
La profundidad a que estd colocada esta superficie de compensacién se ha calcu-
lado que es aproximadamente de 120 Km, siendo el mismo el valor hallado em-
pleando para determinarlo las desviaciones de la vertical, estudiadas por Hayford,
¥ las variaciones de la intensidad de la gravedad, discutidas por Helmert.
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capa delgada que flotase encima del nticleo liquido, cederia fo.r%osamentc
bajo la accién de las mareas que el Sol y la Luna producirian en el
nticleo de una manera andloga a lo que ocurre en los mares, y las periédicas
oscilaciones del nivel del mar con respecto a la Tierra no se produ-
cirian. Desde el momento que observamos las mareas, se puede deducir
que la Tierra resiste a la accién del Sol y de la Luna, como si toda ella
fuese perfectamente sélida. Lord Kelvin calculd que si la Tierra tuviese
la elasticidad del acero obedeceria a la atraccion lunisolar de tal manera
que las fluctuaciones del nivel del mar serian una tercera parte méis
pequeiias que si el planeta fuese absolutamente rigido, porque las mareas.
darian a la parte solida de la Tierra la forma de un elipsoide, en
vez de deformar solamente la superficie del mar. La irregularidad
de la superficie terrestre es causa de grandes dificultades en el es-
tudio tedrico de las mareas, y aun hoy no puede asegurarse si la altura
de la marea es realmente los dos tercios de lo que seria si la Tierra
fuese absolutamente rigida. De todas maneras, E. v. Rebeur-Paschwitz,
con ayuda de un péndulo horizontal, llegé a observar directamente las
mareas de la tierra firme. Sus resultados fueron comprobados después
por Hecker y otros, y Schweydar dedujo de ellos que la rigidez de la
Tierra es tres veces superior a la del acero, resultado que estd de acuerdo
con el deducido de las oscilaciones polares.

Por medio de medidas, en extremo precisas, de los cambios del nivel
del mar, efectuadas en tubos largos enterrados en el suelo, Michelson
y Gale encontraron en 1919 que la deformacion de la Tierra es el 31 %
de la que presentaria una Tierra completamente liquida.

Estudiando las velocidades de propagacién de las ondas sismicas a di-
ferentes profundidades y teniendo en cuenta la densidad media de nuestro.
planeta y la de las capas superficiales accesibles, ha deducido Wiechert
que la Tierra estd constituida por un nficleo métalico de densidad 8,2 y por
una corteza pétrea de 1 500 Km de espesor y de densidad 3,2, separadas
ambas por una capa de magma relativamente delgada, pldstica, cuya exis-
tencia ha sido, no obstante, puesta en duda por las modernas investiga-
ciones tedricas realizadas por Schweydar; este magma deberia tener la
rigidez del lacre a la temperatura ordinaria.

Si después de lo dicho no puede admitirse la hipétesis de un nficleo
liquido, tampoco se puede poner en duda que el nicleo de nuestro pla-
neta esta a elevada temperatura — suficiente para fundir las piedras a la
presién atmosférica — creyéndose que la enorme presién ejercida por las
regiones superficiales es la que impide la fusién de las partes interiores.
Lord Kelvin admite que en el interior de la Tierra tienen que existir
grandes masas de materia fundida, que son las que alimentan los vol-
canes, pero afirma que estas masas, comparadas con la masa de toda la
Tierra, son siempre pequefias.

Ademds, no nos podemos formar una idea de los efectos de una
presion cuyo valor en el centro de la Tierra es de 2 millones de kilo-
gramos por centimetro cuadrado; las mayores presiones que podemos
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obtener en los laboratorios y aun sobre extensiones pequefiisimas, son
solamente de algunos miles de kilogramos por centimetro cuadrado. Por
otra parte, no debemos olvidar, al discutir las hipétesis anteriores, que
solamente. en casos favorables podemos alcanzar y estudiar una parte
muy pequefia, */,,,,, aproximadamente, contando desde la superficie hacia
el centro, de la corteza de nuestro globo, por cuyo motivo hay que ser
muy parco al generalizar las conclusiones obtenidas para esa capa super-
ficial que se ofrece a la investigacion directa.

Hace algiin tiempo se sospechd si los cambios de posicion de ciertas
masas en la Tierra podrian ejercer un-influjo sobre el eje de rotacion de la
misma y, por consiguiente, sobre la altura del polo. Bessel, en 1844, tuvo ya
dudas sobre la invariabilidad de las latitudes geograficas. En 1888, Kiist-
ner, entonces astronomo del observatorio de Berlin, dedujo de una dis-
cusion de sus observaciones realizadas en afios anteriores, que las alturas
del polo eran variables, pero en pequefio grado. Observaciones parecidas
se hicieron al mismo tiempo por el americano Chandler, quien obtuve
plena confirmacién de una variabilidad de la altura del polo comparando
series de observaciones antiguas y de suficiente confianza. Otras medidas
efectuadas en 1880 y 1890 en Berlin, Potsdam, Estrasburgo y Praga, y
reducidas por Th. Albrecht, en Potsdam, dieron resultados de acuerdo
con los de ISiistner, y una expedicién mandada a Honolulu comprobo
variaciones de la latitud de este lugar, de sentido contrario a las experi-
mentadas en los lugares antes indicados, los cuales, con relacion al centro
de la T'ierra, ocupan una posicién diametralmente opuesta a la de Honoluld,
De todo esto se dedujo que las variaciones de latitud observadas eran
debidas a cambios de posicién del eje de rotacion de la Tierra. En virtud
de un acuerdo internacional posterior, se estudiaron estas variaciones en
seis estaciones situadas a 39°8" de latitud norte y distribuidas lo maés
regularmente posible; estas estaciones eran: Carloforte (Italia), Tschard-
jui (Rusia asidtica central), Mizusawa (Japén), Ukiah, Cincinnati y Gai-
thersburg (Estados Unidos). Las observaciones se llevaron a cabo de
una manera regular desde fines de 1899 hasta 1915, siendo reducidas
por Th. Albrecht y B. Wanach, y proporcionaron un conocimiento mu-
cho mas exacto del movimiento del polo que las series de observaciones
anteriores, a las cuales habia faltado una organizacion de conjunto. Des-
graciadamente, en 1915 se suprimi6 la estacion de Gaithersburg, en 1916
la de Cincinnati y después T'schardjui, y desde entonces sélo se observa
€n fres puntos.

La travectoria descrita por el polo norte sobre la superficie de la
Tierra desde 1900 hasta 1912, representada en la figura 142, estid com-
prendida dentro de un circulo de 0”7, 6 sea de unos 20 metros de dia-
metro; su forma es la de una espiral muy irregular que en un periodo
de 7 afios aproximadamente sufre una dilatacion y una contraccién. Este
fenomeno, como dedujo ya Chandler de antiguas observaciones muy poco
precisas, puede explicarse por la superposicion de un periodo de 14 meses
(segiin las modernas determinaciones es de 433 dias), y otro de un afio.

bl
d
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En el siglo xvrir, el gran matematico Euler demostré que en caso de
producirse un movimiento apreciable del eje de la Tierra con respecto a
ésta, deberia tener un periodo de 10 meses en el supuesto de que el pla-
neta se comportase como un sélido indeformable.

Tal vez se tardo tanto en descubrir la variabilidad de las alturas del
polo porque se trato siempre de buscar ese periodo de Fuler, que no
aparece en la realidad. En 18g2, Newcomb probd que el periodo de Chand-
fer, de 14 meses, no es otra cosa que el de Fuler, prolongado a causa
de la imperfecta rigidez de la Tierra; segtin las investigaciones de
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Fig. 142. — Travectoria del polo norte; de 1goo a 1912 (ségfin Wanach)

Schweydar, €l coeficiente de rigidez que se deduce del periodo de Chandler
coineide bastante bien con el valor deducido de las mareas elisticas del
planeta. Como explicacion del periodo de un afio, Lamp, y en especial
Spitaler, han emitido una hipétesis que presenta visos de probabilidad y
estd fundada en recientes investigaciones; la causa radicaria en la dis-
tribucién de las masas atmosféricas segtin las estaciones, y en la variable
cantidad de nieve de los continentes. Esta distribucién tiene un periodo
bien definido de un afio, pero en sus detalles presenta grandes irregula-
ridades, por cuyo motivo el periodo de un afio que aparece en el movi-
miento del polo tiene que ser también irregular.
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Un fenémeno muy notable, descubierto por el astronomo japonés
Kimura, ha sido muy dificil de explicar: las seis estaciones astronémicas
del servicio internacional de latitud presentaban, ademds de las oscila-
ciones de la altura del polo debidas al movimiento del eje de la Tierra,
las cuales deben sucederse en sentido contrario en los observatorios que
ocupan longitudes opuestas sobre el mismo paralelo, otra oscilacion que
se produce en todas las estaciones al mismo tiempo y en el mismo sen-
tido, con un periodo anual y una amplitud hasta de 0”,1. Las series de
observaciones llevadas a efecto durante dos afios en dos estaciones situa-
das a 31° 55" de latitud sur y 180° de diferencia de longitud (Bayswater
en la Australia Occidental y Oncativo en la Argentina) dieron la explica-
cion de este enigmdtico fenomeno. Las investigaciones de Przybyllok
v Wanach han conducido a la demostracién de que la causa principal debe
buscarse en cambios de inclinacién sistematicos de las capas de aire de
igual densidad éptica, lo que da lugar a cambios correspondientes en la
refraccion atmosférica.

Las variaciones seculares, no periodicas, que puedan ocurrir en la altura
del polo, sélo el tiempo podra revelarlas; actualmente sélo se puede asegu-
rar que, de haberlas, su amplitud tiene que ser menor de 0”,5 por siglo.

Haremos notar, finalmente, que el movimiento del polo trae apare-
jadas pequefias oscilaciones en las diferencias de longitud y en los acimutes
terrestres.

ATM6SFERA. — Ya hemos visto las principales propiedades de los gases
que envuelven a la Tierra (oxigeno, nitrégeno, algo de anhidrido carbé-
nico y pequefias cantidades de otros gases descubiertos por Ramsay) por
lo que a la refraccion se refiere. Veamos ahora algunos otros fenémenos
importantes, debidos a la accion de la luz sobre nuestra atmoésfera.

Los objetos, de dia, se nos presentan iluminados. La causa de ello
estd en el hecho de que la atmésfera dispersa y refleja la luz del Sol en
todas direcciones. Si el aire fuese transparente en absoluto, el Sol bri-

llaria en un cielo completamente negro y todos los objetos no iluminados

directamente por €l o que no tuvieran luz propia, serian invisibles, El
que esta visibilidad general se produzca mejor de dia que de noche a la
luz de la Luna, consiste en la intensidad extraordinaria de la luz del Sol,
la cual permite la aparicién de los efectos secundarios con mayor vigor
que la luz mucho més débil de la Luna. Los fenémenos del crepisculo,
los del anticrepiisculo que se observan en condiciones excepcionalmente
favorables, asi como la invisibilidad de las estrellas durante el dia, se
explican por la luz difusa de la atmoésfera. El azul del cielo es debido
a la dispersion repetida de la luz blanca del Sol por las moléculas del aire.
Los vivos colores que aparecen al amanecer y al atardecer son el resul-
tado de repetidas reflexiones v refracciones de la luz del Sol en las par-
ticulas de agua que hay en las capas superiores; la intensidad de estos
colores depende especialmente de la cantidad de vapor de agua contenido
en la atmosfera.
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AURORAS POLARES. — Hasta estos ultimos tiempos no se ha podido
penetrar el misterio que encierra este fendémeno tan conocido. Que guarda
cierta relacion con los polos terrestres, lo prueba el hecho de que su fre-
cuencia depende de la latitud. En las regiones ecuatoriales apenas se
observa nunca, siendo tanto mas frecuente cuanto mas nos acercamos al
polo norte o al sur. La region de frecuencia maxima no es precisamente
el polo, sino la vecindad de los circulos polares, a partir de los cuales dis-
minuye hacia el norte y hacia el sur. El niimero de auroras polares es
mayor cerca del polo norte magnético (longitud 97° al oeste de Greenwich,
y 70° N de latitud). En el polo sur, la relacién entre las auroras polares

Fig. 143. — Aurora polar; de una fotografin obtenida por Stérmer

y la posicién del polo magnético austral (147° este de longitud y 73° de
latitud sur) no han podido determinarse todavia de una manera precisa,
porque el material de observaciones es atin bastante deficiente.

Las auroras polares aparecen con diferentes formas, de las cuales tan
pronto predomina una como otra. I.as mds importantes son:

1) La forma de arco. Esta consiste en un ancho arco luminoso que
en las latitudes medias se percibe casi siempre cerca del horizonte norte.
De los extremos del arco emergen hacia arriba rayos luminosos; dentro
del arco se encuentra el llamado segmento oscuro.
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2) La forma de cortinas (fig. 143), que consiste en un conjunto de ra-
yos que concurren en un punto y que parecen flotar en el espacio, dando la
impresion de una cinta movida por el viento. A veces este fendémeno
alcanza grandes dimensiones y produce el efecto de una cortina plegada.

En las latitudes medias de Europa las auroras no son, en general,
bien definidas; casi siempre aparecen como un resplandor blanquecino o
verde, parecido a una nube andloga a los cirrus. El borde inferior es
mas intenso y de color ligeramente rojo.

El espectro de la aurora polar consta de una serie de rayas brillantes,
entre las que se destaca especialmente una en el verde amarillento (. 5578)
descubierta por Angstrom, quien, como no pudo percibir otras rayas,
creyo que la aurora polar era monocromatica. Posteriormente otros obser-
vadores, entre ellos H. C. Vogel v Capron, descubrieron otras rayas mas
débiles, y desde que se aplicé la fotografia al estudio del espectro de
la aurora polar, especialmente por Paulsen, Sykora y Vegard, se han
descubierto numerosas rayas mas. Parece haberse logrado identificar la
raya verde amarillenta de la aurora polar ¢on una del cripton, gas raro
existente en el aire; también se ha emitido la hipétesis de que esta raya
pertenece a un gas ligero desconocido, que se encuentra en las altas
regiones de nuestra atmoésfera, Recientemente Stark ha comprobade que
todas las rayas de la aurora polar se encuentran en el espectro del nitro-
geno; este gas da las rayas que aparecen en el espectro de la aurora
polar al iluminarlo con rayos eléctricos positivos (rayos canales). El origen
de la raya brillante situada en el verde amarillento no ha sido atin acla-
rade de una manera definitiva, :

Ya hace tiempo se demostré que las auroras polares estin intima-
mente relacionadas con la electricidad y el magnetismo terrestres. Cuando
aparece una aurora polar se producen en los hilos telegrificos corrientes
eléctricas tan intensas e irregulares, que su funcionamiento se hace siem-
pre muy dificil, y a veces imposible ; ademas, la aguja magnética ejecuta
fuertes movimientos. Antes de la aplicacién del espectroscopio, estos
fenémenos eléctricos hicieron sospechar que la aurora polar fuese debida
a corrientes eléctricas que circulaban a través de las altas regiones de
la atmosfera, de uno a otro polo; pero las investigaciones modernas,
especialmente las realizadas por Stormer, parecen demostrar que las
auroras son debidas a radiaciones eléctricas emitidas por el Sol. En espe-
cial acttan probablemente los llamados rayos positivos (rayos canales),
esto es, dtomos o moléculas cargados positivamente y que se mueven
con gran velocidad. Al llegar a la atmoésfera terrestre, esta radiacion
choca contra las moléculas del aire, especialmente con las moléculas de
nitréogeno, las cuales por electo del choque se iluminan. ILas moléculas
de nitrégeno iluminadas constituyen, segtin esto, la aurora polar.

Se han hecho estudios para determinar la altura a que se forma la
aurora sobre la superficie de la Tierra, por medio de observaciones simul-
tineas desde varias estaciones suficientemente distanciadas entre si; estas
determinaciones de altura fueron al principio muy inseguras, y la rea-
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lidad de los resultados obtenidos era dudosa, pero el empleo de la foto-
grafia ha conducido a buenos resultados, y los observadores noruegos,
primero Stormer y después Vegard y Krogness, han resuelto satisfac-
toriamente por este método el problema de la altura a que se forman las
auroras polares. Estas alturas, excepto una sola vez en que se formé una
aurora a 600 Km, oscilan entre 100 y 110 Km; inferiores a 80 Km no
se han observado nunca. ;

Ia frecuencia de las auroras polares, como la de las manchas del Sol,
presenta un periodo de once afios, lo cual hace suponer una accién di-
recta de la actividad solar sobre la frecuencia del fenémeno. Ademas,
se ha comprobado con bastante seguridad la existencia de tres periodos
mds, uno anual, otro diurno y otro correspondiente al periodo de revo-
lucién de la Luna. También parece existir un periodo de 26 dias, relacio-
nado tal vez con el de rotacién del Sol.

La AstroNoMIA Y EL TIEMPO. — Desde muy antiguo, los hombres han
admitido la existencia de una relacién entre los fenémenos astronémicos
y los meteoroldgicos y el influjo de determinados planetas, especialmente
de la Luna, sobre el tiempo. Ksto es comprensible, porque ambos grupos
de hechos, considerados objetivamente, se desarrollan «en el cieloy,
siendo necesaria la abstraccién cientifica para ver la diferencia enorme
que separa en el espacio a estas dos clases de fenomenos. El hombre
vulgar no tiene la nocion de que entre la Luna y las nubes que pasan por
encima de él media un espacio de muchos miles de kilometros, y considera
el desarrollo de los fenomenos tales como los observa directamente desde
la superficie terrestre, buscando instintivamente relaciones causales donde,
en realidad, no existen; le afirman en estas conclusiones algunos casos
en que a ciertos fenémenos celestes suceden determinados cambios en el
estado atmosférico, tomando entonces esta sucesion eventual como ex-
presion de una ley fisica, y dejando de lado los casos, también frecuentes,
que contradicen su hipétesis. A esto se afiade la inclinacién de la ma-
yoria de las gentes a generalizar unos pocos hechos observados, como si
fuesen necesarios en general.

El ejemplo mds vulgar de estas preocupaciones, es la creencia en
la relacion entre las fases de la Luna y las variaciones del tiempo. Las
estadisticas meteoroldgicas han probado, desde hace tiempo, que no existe
tal dependencia, o que, de existir, es tan pequefia, que no puede obser-
varse directamente sino por medio de observaciones muy cuidadosas y
de larga duracién. A pesar de esto, el agricultor y el marino contintian
ateniéndose siempre a los casos en que, en su pequefio circulo de obser-
vacién, después de la luna nueva o llena, o en el cuarto creciente o men-
guante, han ocurrido cambios de tiempo, y olvidan que en otros lugares
1o hay cambio alguno a pesar de ser la misma la fase de la Luna en
aquel instante,

Algo parecido ocurre con el Sol, aunque en este caso ¢l problema es
mis complicado, La luz y el calor del Sol son la causa directa de muchos
¥ aun de los principales fenémenos que ocurren en la superficie de la
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Tierra, e innegablemente existe una relacion intima entre ciertos fené-
menos de la fisica solar y otros que se desarrollan en nuestro planeta;
pero el extender las relaciones de carécter electromagnético que median
entre ambos astros a otros fendmenos, y buscar, por ejemplo, una relacion
causal entre el periodo de las manchas del Sol y la temperatura reinante
en la Tierra, es, por lo menos, aventurado. Mientras no se pueda probar
el paralelismo entre estos y otros fenémenos para lugares esparcidos
en toda la superficie de la Tierra, y no solamente para un pequefio es-
pacio o un lugar determinado, todas las demas consideraciones en este
sentido seran puramente hipotéticas, Para lograr tal demostracion se
necesitara realizar observaciones sisteméiticas, durante varias décadas,
en diferentes lugares de la Tierra. De todas maneras, puede afirmarse
que de existir una relaciéon entre la frecuencia de las manchas del Sol y
la temperatura de la Tierra, esta relacion debe ser muy pequeia.

Hay que convenir en que la probabilidad de una conexién entre los
fenémenos que se verifican en otros astros y los fenémenos meteoro-
légicos que se desarrollan en la Tierra, es mayor para el Sol que para
la Luna, la cual, por su pequefia masa y por su constitucién fisica, des-
empefia un papel muy inferior al que desempefia el astro central con su
enorme actividad.

No es necesario indicar que otros cuerpos celestes, como los planetas,
que estan alejados de nosotros millones de kilémetros, y los cometas,
cuya masa es extraordinariamente pequefia comparada con la de la Tierra,
no pueden ejercer un influjo apreciable sobre ésta. Solamente la fantasia
ha procurado, en todos los tiempos, buscar una relacién entre estos ctier-
pos, especialmente los cometas, con sucesos ocurridos en nuestro globo.
Estas concepciones de la fantasia desaparecen con el conocimiento de los
hechos y de las leyes naturales, el cual es el resultado de un lento proceso
de educacion, que, desgraciadamente, s6lo puede alcanzar a una pequefia
minoria de individuos.

5. La Louwna

De todos los cuerpos celestes, la Luna () es el mas cercano a nuestra
Tierra. Su distancia, asi como su tamafio, son faciles de medir con pre-
cisién, precisamente a causa de la proximidad de nuestro satélite, por
medio de la paralaje (mas exactamente la paralaje ecuatorial horizontal),
que es de 57’ 2”,7. La distancia media correspondiente es de 60,267 ra-
dios ecuatoriales de la Tierra, o en nfimeros redondos 384 400 Km. A
causa de la excentricidad de su érbita y de las perturbaciones debidas al
Sol, la distancia oscila, en una revolucién, de 15000 a 27 0ooco Km alre-
dedor de aquel valor medio. La distancia minima posible es de unos
357000 Km y la méxima, también posible, 407 coo Km. El didmetro de
la Luna es de 3 470 Km, o sea algo menos de Jos */; del diametro terres-
tre; su superficie es, por consiguiente, */,, de la superficie de la Tierra,
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y su volumen /e, aproximadamente del de nuestro g,lﬂbcn si fuleran
jguales las densidades, las masas de ambos astros estarian en la misma
relacién. En realidad, la masa de la Luna es '/, de su anéloga de la
Tierra; de esto se deduce que la densidad de la materia que constituye
la Luna es aproximadamente 0,6 de la densidad media de nuestro pla-
neta (1).

RELACION ENTRE LOS PERIODOS DE ROTACION ¥ REVOLUCION DE LA
LUNA, Y FORMA DE LA MISMA. — La propiedad mds caracteristica del mo-
vimiento de la Luna es que el periodo de rotacion es el mismo que el de
revolucion alrededor de la Tierra (27%,3) presentandonos siempre el mis-
mo hemisferio y quedando el otro perpetuamente invisible para nosotros.

Es poco probable que esta igualdad entre los periodos de rotacion
y de revolucion sea casual, y aun se puede explicar dicha coincidencia
de una manera sencilla. Cuando la Luna estaba todavia en estado flaido
e incandescente, la atraccion de la Tierra debia producir en su masa
mareas importantes, de una manera andloga a como la Luna produce
en nuestros mares el flujo y el reflujo. En aquellas condiciones se movia,
por consiguiente, sobre la ILuna, una gran ola debida a la marea, cuyas
crestas se encontraban siempre, aproximadamente, en el meridiano lunar
por el cual pasaba la Tierra en cada instante, y en el meridiano cuya dife-
rencia de longitud con respecto al primero era de 180°% Esta ola se movia
en sentido contrario al de la rotacion de la Luna alrededor de su eje,
actuando, por lo tanto, como un freno de la misma rotacion. la conse-
cuencia de este rozamiento fué que el periodo de rotacion de la Luna
fué alargandose poco a poco, hasta que por fin se hizo igual al periodo de
revolucion alrededor de la Tierra, en términos que ahora, hecha excep-
cion de la libracion, que definiremos mas adelante, nuestro planeta esta
siempre en el mismo meridiano lunar.

Como que las mareas que la atraccién de la Tuna produjo sobre la
Tierra mientras ésta se hallaba en estado fliido e incandescente, eran,
a causa de la pequenia masa de nuestro satélite, mucho menores que las que
acabamos de considerar, por ser la masa terrestre 81 veces mayor que la
de Ia Luna, el periodo de rotacién de nuestro globo ha sido mucho menos
influido por el rozamiento de las olas tidales. En la actualidad, el flujo
y el reflujo del mar, al chocar contra los continentes, deben producir un
alargamiento lento del dia; pero en realidad no se ha llegado atn a una
comprobacion segura de este alargamiento.

La teoria del rozamiento debido a las mareas, expuesta y desarrollada
matematicamente por G. H. Darwin, hijo del gran naturalista Carlos
Darwin, es de gran importancia en los estudios cosmogénicos, y en el
capitulo dedicado a la Cosmogonia volveremos a tratar de ella. Aqui
indicaremos solamente que la igualdad de los periodos de rotacion y de
revolucion que, segin Schiaparelli, se verifica en Mercurio y en Venus, se
puede explicar como se ha hecho para la Luna, con la diferencia de que

(1) WVéase el Apéndice.

AstroNomia, 22
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en estos dos planetas aquella igualdad se refiere al Sol, que es el cuerpo
que origina en ellos las mareas.

Compréndese facilmente que la causa que ha determinade la igualdad
de los periodos de rotacion y de revolucion de la Luna ha de haber ejer-
cido también su influencia sobre la forma de ésta. Ll diametro de la
Luna que estd dirigido hacia la Tierra debe ser algo mayor que los que
le son perpendiculares, y nuestro satélite debe de haber adquirido la forma
de un elipsoide de tres ejes desiguales, ya que el eje que pasa por los polos
de rotacién ha de ser mas corto que los otros del contorno que nosotros
vemos, a causa de la fuerza centrifuga. Este eje serd, por consiguiente,
el menor de todos, el dirigido hacia la Tierra el de mayor longitud, y el
perpendicular a ambos ha de
tener una longitud intermedia.
En realidad las diferencias son
muy pequefas y solamente
pueden descubrirse valiéndose
de medidas muy precisas. De
las investigaciones realizadas
sobre la libracion, parece de-
ducirse que la longitud del eje
mayor se diferencia de la del
menor solamente en algunos
kilémetros; segin Hayn, el
valor més probable de esta di-
ferencia es de unos 3 Km. De
la teoria de las mareas se de-
duce también un alargamiento muy pequefio, préicticamente inapreciable,
del eje de la Luna dirigido hacia la Tierra,

Hansen llegé a suponer la existencia de un gran alargamiento de la
Tuna hacia la Tierra para poder explicar ciertas anomalias en el movi-
miento del astro, y dedujo, ademas, que el centro de figura de éste se
encontraba 60 Km mas cerca de nosotros que su centro de gravedad. Pero
esta hipotesis no se aviene con las observaciones.

A causa de la lentitud del movimiento de la Luna alrededor de su
eje, el dia lunar es 29 14 veces mayor que el dia terrestre. En los puntos
cercanos al ecuador de la Luna, el Sol brilla sin interrupcion casi 15 dias
terrestres, y ese mismo tiempo esta debajo del horizonte. Para un obser-
vador colocado en la superficie de nuestro satélite, apareceria el Sol por
el este como una esfera deslumbradora, aumentando en altura durante
unos siete dias terrestres y descendiendo después lentamente hacia el
oeste; el mismo observador veria la Tierra oscilando muy lentamente, a
causa de la libracion, alrededor de un punto fijo del firmamento, con des-
viacion de solo algunos grados, y durante esta oscilacién presentaria fases
analogas en un todo a las que vemos nosotros en la Luna, con la tinica
diferencia de que llevarian unos catorce dias de retraso.

En paginas anteriores hemos hablado ya de las caracteristicas prin-

e
»" r|||||||'|||"}|}/u I~
'Mr{f f'l"l;"- | ';.Wf

Fig. 144
Dimensiones de la Luna y de la Tierra




LA LUNA ' 330

cipales del movimiento de la Luna y de sus perturbaciones. Pero antes
de dar por terminado este tema, no estara de mds que recordemos aqui
algunas particularidades notables de este movimiento, por lo que a su
combinacion con el de la Tierra se refiere. La drbita de la Luna es siempre
coneava con relacion al Sol, a pesar de lo que comtinmente se cree por la
costumbre de considerar exclusivamente el movimiento de la Luna con
relacion a la Tierra, o haciendo, cuando mds, extensivo a su trayectoria la
nocidn del movimiento epiciclico de los planetas. De este modo la 6rbita
seria, con respecto al Sol, unas veces céncava y otras convexa. Fste
modo de razonar es erréneo, porque no se tiene en cuenta que el radio de
la érbita que la Luna describe alrededor de la Tierra no es més que */,,,
del radio de la Orbita terrestre, v que la velocidad de la Tierra en su
4rbita es 30 veces mayor que la de la Luna en su revolucién alrededor
de nuestro planeta. Por esto, para formarse una idea exacta de la forma
de la 6rbita de la Luna, hay que imaginar a ésta como describiendo en
torno del Sol una 6rbita perturbada continuamente por la Tierra. De los

Ms
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Luna nueva : c Luna nueva

Fig. 145. — Orbitas de la Tierra y de la ILuna

valores indicados antes, se deduce que el radio de curvatura de la trayectoria
que describe la Luna alrededor del Sol es, en la luna nueva, 1,73 y en la
luna llena 0,73 del radio de la 6rbita terrestre. Por lo tanto, la érbita es
respecto al Sol concava, unas veces mas curvada, otras menos (fig. 145).

Del movimiento uniforme de rotacion y el eliptico de traslacion, resul-
tan para la posicion aparente de los accidentes de la superficie lunar
cambios que se designan con el nombre genérico de libracion.

Si la Luna se moviera en torno nuestro siguiendo una orbita circular,
esto es, con velocidad constante y en el plano de la ecliptica, y si su
ecuador estuviese en el plano de la 6rbita, el centro aparente del disco
lunar, dada la igualdad exacta entre los periodos de rotacion y de revo-
lucién, estaria siempre en la linea de unién de los centros de los dos
astros, y con este centro aparente coincidiria en direccién el verdadero,
determinado por la interseccion del primer meridiano y del ecuador de
la Luna. Pero las cosas ocurren de una manera muy diferente: la Luna
recorre con velocidad variable una orbita que estd inclinada més de 5°
respecto a la ecliptica, y su eje forma un dngulo de 1° 14 aproximadamente
con el eje de la ecliptica. La consecuencia de todo esto es que el centro
real de la Luna y el aparente discrepan en una cantidad bastante im-
portante, de modo que si se traza una recta que una los centros de la
Tierra y de su satélite (fig. 146), cortaré a la superficie de este ltimo
en el centro aparente m’; el centro verdadero m oscila alrededor del apa-
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rente hacia el este y el oeste, hacia el norte y el sur, segiin que la longitud
verdadera de la Luna sea mayor o menor que la que corresponderia a una
hipotética orbita circular, o sea al caso de una velocidad constante, segtin
que la latitud astronémica respecto a la ecliptica sea boreal o austral, y
finalmente, segtin sea el polo que esté dirigido hacia nosotros. Este feno-
meno recibe el nombre de libracién éptica de la Luna, y a €l es debido que
podamos observar algo mis de la mitad de su superficie (cerca de unos */,,
de la superficie total). En M, (fig. 146), perigeo de la Luna, considerando
solamente la libracién en longitud, coinciden el centro aparente m’ con
el verdadero m. Después de un cuarto de revolucion la Luna llega a la
posicion M,; el punto m
ha descrito un angule
de go” mientras que el cen-
tro aparente es m'. Ll ar-
co mm’ da el valor de la
libracion oOptica en longi-
tud, A las libraciones en
longitud y latitud se afiade
para un cierto lugar de la
Tierra que no esté precisa-
mente en la linea de union
de los centros de ambos as-
tros (B, fig. 146) la libra-
cion paraldctica (m' m”),
de manera que en ciertas
circunstancias la resultante
de estas tres libraciones
Fig. 146 puede ocasionar una des-
viacion del centro lunar
aparente con relacion al verdadero, de mas de 11° de la esfera lunar, con lo
cual puede cambiar considerablemente el aspecto de los accidentes lunares
cercanos a los bordes, Estas diferentes libraciones de la Luna se retinen en
la denominacion comun de libraciones aparentes, porque la desviacion del
centro del disco lunar que por efecto de ellas se produce, no es mas que un
fenémeno de perspectiva. Pero también existe otra libracion, lamada
libracion fisica, debida a que el eje, algo alargado, del elipsoide lunar
que esta dirigido hacia la ‘T'ierra, al desviarse de la linea de unién de
los centros de ambos astros por efecto de la libracion aparente, tiende
a colocarse de nuevo en dicha linea en virtud de la atraccion de la
Tierra. La oscilacion del centro del disco lunar debida a la libracion
fisica es tan pequena, que solamente puede comprobarse por procedi-
mientos en extremo delicados.

Torocraria pE LA Luxa.— Ya a simple vista se puede observar que
la superficie de la Luna no estid iluminada de una manera uniforme, sino
que se halla sembrada de manchas oscuras y brillantes. El anteojo per-
mite observar un niimero extraordinario de accidentes de las mas va-
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Tig 147. — Fotograffa de la Luna, obtenida en el observatorio de Parfs
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riadas formas, que han sido objeto de un estudio muy cuidadoso. Es
natural que la fantasia haya interpretado en los tiempos antiguos estos
accidentes de luz, no sélo en el sentido de encontrar en ellos mares y
continentes como en la Tierra, sino también la imagen de otros accidentes
terrestres. Hasta la invencion del anteojo no fué posible adquirir sobre
tado ello un conocimiento positivo. Fué Galileo el primero que tuvo una
idea clara, aunque algo tosca, de la verdadera naturaleza de la superfi-
cie de la Luna, El anteojo le ensefié que los lugares que a simple vista
parecen manchas uniformes oscuras, son extensas superficies cubiertas de
formaciones circulares crateriformes, y que las regiones mas brillantes
estan formadas por montafias y crateres; estos ultimos llaman especial-
mente la atencién por su aspecto regular y por su tamafo, que excede
en mucho al de sus andlogos de la Tierra. Que, en efecto, son montafias
y valles los que percibimos en gran cantidad en la Luna, se deduce de las
sombras que arrojan dichas formaciones en el terminador de la sombra,
o sea en el limite de la parte iluminada, sombras que varian regularmente
con la altura del Sol sobre el horizonte del lugar considerado; ademas,
observando el borde lunar se ve que no constituye una linea circular sino
que forma, en especial cerca del polo sur, una linea quebrada.

Aunque Galileo fué el primero que observé la Luna de una manera
relativamente cientifica e hizo las primeras determinac’ones de altura de
las montafias, debemos considerar a Hevelio como el primer selenégrafo,
en el sentido estricto de esta palabra; su carta de la Luna, asi como su
descripeion de la superficie de nuestro satelite, Tueron el resultado de lar-
gas y continuadas observaciones, y sirvieron durante mucho tiempo de
obra obligada de consulta. A fines del siglo xvirr, Schréter estudié mu-
cho mas minuciosamente algunas regiones de la superficie lunar, y sus
trabajos fueron tnicamente eclipsados por los mas extensos de Beer y
Madler (1) v por los de Lohrmann.

Mas modernamente, el estudio de la ILuna ha dado un enorme paso con
la publicacion de las grandes cartas de Neison y Schmidt, asi como con el
estudio especial de ciertas regiones por parte de algunos aficionados y
astronomos, habiéndese obtenido datos de topegrafia lunar que amplian
considerablemente cuanto se sabia acerca de la superficie de la Luna, y en
los cuales podrd fundamentarse el estudio de cualquier variacion que ocu-
rra sobre ella. Para discutir esas posibles variaciones, seran especialmente
ttiles las numerosas fotografias de la Luna que se han obtenido en dife-
rentes observatorios desde la introduccion de la fotografia en las inves-
tigaciones astronomicas (figs. 147 y 148) ¥ que en parte han sido repro-
ducidas de una manera excelente para hacerlas accesibles a todo el mundo.
Como ya indicamos al tratar de la fotografia, han publicado extensos
atlas fotogrificos de la Luna el observatorio de Lick, el de Harvard
College, el observatorio de Paris, y el profesor Weinek, de Praga; este
ultimo ha ampliado las fotografias obtenidas en el observatorio de Lick

(1) La pequeiia carta de la Luna de Midler puede recomendarse aun hoy dia
como medio de orientacién para los observadores.
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Crater de Tedfilo v sus inmedi . fotografia obtenida con el gran
refractor del observatorio de Yerkes
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para hacer visibles en la reproduccion todos los detalles que existian en
las placas. Especialmente el atlas de la Luna del observatorio de Paris,
debido a los esfuerzos mancomunados de Toewy y Puiseux, es de una
belleza extrema. Muy importantes para-la-cartografia de la Luna son
también las numerosas medidas realizadas sobre fotografias por Franz,
en Breslau, y otras realizadas con el gran refractor del observatorio de
Potsdam.

Las formaciones, en extremo diferentes; que percibimos en la superfi-
cie de la Luna, se pueden clasificar en cuatro grupos principales: valles,
criteres, montafias y ranuras. Los valles cubren mas de la mitad de la

4

Fig. r49. — Circo de Copérnico, segin Secchi.

superficie y se dividen, seglin la nomenclatura de Hevelio y Riccioli, en
maria (mares, grandes superficies oscuras), paludes (pantanos), lacus (la-
gos) v sinus (bahias), que estan en relacién con los mares como éstos lo
estan entre si, siendo generalmente mas brillantes y menos delimitados. La
mayoria de los mares se encuentran en el hemisferio boreal, llegando
hasta ¢l hemisferio sur solamente cuatro de los mayores (1). Los valles
menos oscuros no son tan frecuentes y son menos extenses. Las forma-
ciones lunares mas caracteristicas y frecuentes son los crdferes, en general
parecidos a circulos rodeados de prominencias con declive lento hacia el

(1) Los nombres de los mares principales son : de oeste a este : Mare Cri-
sinm, Foecunditatis, Nectaris, Tranquillitatis, Serenitatis, Vapornm, Frigoris,
Imbrinm, Nuobium, Humorum y Oceanus FProcellarum. Tos circos llevan casi

todos el nombre de astrénomos y naturalistas famosoes, y las cordilleras tienen .

nombres de las cordilleras terrestres,

gy (-
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exterior y escarpado hacia el interior, y en cuyo fondo se encuentran ge-
neralmente una o varias masas de montafias (conos centrales) de altura
inferior a las paredes circulares. Segtin su tamafio y formacion espe-
cial, pueden distinguirse las llanuras amuralladas, las mesetas circula-
res, los circos, las superficies cubiertas de créteres (espuma de ecrite-
res), los criteres propiamente dichos y las pequefias formaciones crate-
riformes. Los tamaifios son variadisimos, desde las superficies amuralladas
como Clavius, Maginus y otras, de mas de 200 Km de didmetro, hasta
los crateres mas pequefios de menos de T Km de didmetro. Los circos,

Fig. 150. — Circo de Copérnico, segiin Schmidt.

generalmente rodeados por murallas muy regulares, tienen de 40 a 80 Km
de didmetro y aparecen casi siempre de dos en dos, como Atlas y Hércules,
Aristilo y Autélico, etc. Entre los circos mas notables estan el de Posi-
donio, en el cuadrante noroeste, Copérnico (figs. 149 y 150) en el nordeste,
Tycho en el sudeste y Tebfilo en el sudoeste. En las murallas de los
crateres hay con frecuencia criteres mucho menores, que parecen haber-
se formado mas tarde que el crater principal, ya que interrumpen sus
paredes en algunos sitios, mientras que lo contrario no ocurre nunca.
Para hacerse idea del niimero de criteres, basta echar una ojeada a
la carta de Schmidt, en que se representan unos 33000 de estas for-
maciones.
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Las cordilleras ofrecen gran parecido con las formaciones analogas
terrestres, Enormes cordilleras como los Alpes lunares, los Apeninos y
el Cducaso, en el norte, alternan frecuentemente con montafas aisladas,
llanuras y contrafuertes, sembrados de numerosos criteres. '

Como objetos tipicamente lunares hay que mencionar las ranuras o
¢rietas, algunas de las cuales tienen longitudes de 300 a 500 Km y atra-
viesan a veces sin interrupcion cordilleras y crateres, La mayor de ellas,
cerca de Hyginus, en el cuadrante noroeste, era ya conocida por Schriter;
las observaciones de Lohrmann, Madler y muy especialmente de Neison
v Schmidt, han dado a conocer muchos centenares de estas fallas, a me-
nudo dificiles de percibir.

La altura de las montafias de la Luna puede determinarse midiendo
la longitud de la sombra que arrojan sobre las llanuras proximas. Asi se
lia encontrado que dicha altura es casi igual a la de las montafias de la
Tierra. Una de las mas altas, en el borde nordeste del circo de Curtius
(cerca del polo sur), emerge del plano interior de éste unos 8 000 mj;
mdas altas son todavia las de Dorffel y Leibniz, en el borde austral. Hn
general, la parte austral de la’ T.una supera en grandiosidad a la parte
norte. En las cordilleras de los Apeninos y del Caucaso aparecen montafias
de 6 000 metros de altura, v mas atin. Las paredes de los grandes circos
tienen generalmente una elevacion de 3 000 a 4 000 metros sobre el plano
interior ; las montafas aisladas son mas bajas. Como’en la Luna no se
dispone de un plano de nivel como referencia, como en la Tierra tenemos
el del mar, no se puede hablar de alturas absolutas, teniendo que referir
siempre las alturas a las llanuras proximas. Las investigaciones en busca
de una superficie de nivel medio, han conducido a la conclusion de que al-
gunas de las regiones llamadas mares son mucho mas bajas que aquel
nivel medio. Los resultados de estos trabajos son muy inseguros; mo
obstante, el hecho mencionado ha sido comprobado, por lo menos para
los bordes de la Luna, gracias a las mediciones efectuadas por Hayn.

Segiin sea la clase de las diferentes formaciones, asi difiere también
el brillo de las mismas, y hasta en el color se encuentran diferencias. En-
tre las regiones mas oscuras figuran las grandes llanuras interiores de
Riccioli y Grimaldi, cerca del borde oriental, y el fondo de Platén, en
el norte; en cambio, suelen ser muy brillantes los criteres pequefios. La
region mas brillante de la Luna es el crater de Aristarco con sus inme-
diaciones. Pocos dias después de la luna nueva, cuando la parte no
iluminada de la Luna se distingue con la luz cenicienta debida a la luz
reflejada por la Tierra, se ven en ella Aristarco, Kepler y otros pequefios
crateres, algo mas brillantes que el resto de la superficie lunar, lo cual
dio lugar a que antiguamente se supusiese que la Luna tenia volcanes en
actividad.

Detalle caracteristico de la Luna son los numerosos sistemas de ra-
diaciones brillantes que, partiendo de los crateres mayores, como Tycho,
Copérnico y Kepler, se extienden a distancias de cientos de kilémetros por
la superficie lunar.
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Fn las figuras 149 y 150 se representa uno de los circos mds impor-
tantes: Copérnico. FEstas figuras dan un curioso ejemplo de cémo eran
interpretadas las formas de la topografia lunar, aun por los mas hdbiles
observadores, antes del empleo de la fotografia; entre los dibujos de
T.ohrmann, Maédler y Neison existen a menudo diferencias tan grandes
como entre las de Secchi y Schmidt.

Sobre el origen de las formaciones que se ven en la Luna, y es-
pecialmente de los créteres, se han ideado numerosas hipétesis. Se ha
tratado de explicar el origen de los criteres por la caida de gigantescos
meteoritos, v modernamente han sustentado esta hipotesis Martus y See.
Otros selendlogos opinan que los criteres son de naturaleza puramente
volcAnica, analogos a los criteres terrestres. La discusion de estas hipo-
tesis nos llevaria demasiado lejos. Por esto nos limitaremos a exponer la
teoria de Loewy v Puiseux, que estos dos sabios han desarrollado a base
de un cuidadoso estudio de las fotografias lunares obtenidas en el obser-
vatorio de Paris, v a recordar de una manera concisa la hipétesis que
sobre el origen de los crateres ha expuesto Zehnder, v después, indepen-
dientemente, H. Ebert.

La Luna, en sus comienzos, debié de ser una esfera fliida incandescen-
te. A causa del lento enfriamiento, aparecieron primeramente en la superfi-
cie grandes montones de escorias, que, arrastrados por las corrientes, cho-
caban entre si, uniéndose unos a otros; estas uniones todavia se pueden
comprobar en parte en nuestros dias. La solidificacion de la superficie
fué, finalmente, completa, y entonces empezd el periodo de la forma-
cion de los circos. A causa de la presion interior, producida tal vez
por un abundante desarrollo de gases, la corteza todavia delgada se abollo
en algunos puntos. Donde la presién era mayor, el casquete esférico que
constituia la bombadura se rompia, las masas enfriadas de la corteza se
precipitaban parcialmente en la lava del interior, liquidandose nuevamente,
mientras alrededor de la abertura quedaba una muralla circular. Lenta-
mente volvia a solidificarse la parte de superficie rodeada por la muralla,
forméandose asi un circo tipico. No es dificil explicar como en este pro-
ceso era posible la formacién de un cono central.

En el transcurso ulterior del enfriamiento, el interior de la Luna fué
contrayéndose mas que la corteza, dejando espacios huecos, lo cual de-
termin6 el hundimiento de porciones considerables de la superficie, que
fueron inundadas por la lava del interior. Una vez enfriada esta lava, re-
sultaron los llamados mares, que segtn Franz son mas bajos que el nivel
medio de la Luna. En el periodo siguiente a la formacién de los mares,
la corteza, cada vez mas firme, permitié todavia la aparicién de nume-
r0sos volcanes que arrojaban grandes cantidades de ceniza; ésta, arras-
trada en linea recta por los vientos en el seno de. la atmésiera que en
aquella época tenfa todavia la Luna, se deposité en el suelo, constituyendo
asi las radiaciones brillantes, que, como pinceladas, se extienden sin in-
terrupcion a través de montafias y valles. Después, con el enfriamiento

progresivo de la Luna, los volcanes se apagaron definitivamente,
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Esta es, expuesta de una manera muy breve, la teoria de Loewy y
Puiseux; si en realidad responde a los hechos, no podemos afirmarlo.

Muy diferentes de las de los dos astrénomos franceses, son las ideas
de Zehnder y H. Ebert sobre el origen de los criteres lunares. Segan
ellos, los criteres se formaron en época en que la Luna tenia un periodo
de rotacién mucho més corto. En el interior liquido de la Luna, la atrac-
cién de la Tierra producia mareas, que periddicamente levantaban y hun-
dian el magma. A cada flujo, éste salia por las aberturas que aun exis-
tian en la corteza endurecida, inundaba esta tltima en todas direcciones y
cuando venia el reflujo se retiraba. Pero con este proceso quedaban en
la superficie lavas que se endurecian por enfriamiento. En el flujo si-
guiente, la ola que salia por la abertura lanzaba verticalmente las masas
endurecidas, el magma rebasaba la pared circular que se habia formado
poco a poco v depositaba en ella nuevo material. El resultado de estos
fenomenos fué que el parapeto adquirié un declive suave hacia el exterior
v recto hacia dentro, que es lo que ocurre en los criateres de la Luna., La
abertura central se hizo cada vez mas estrecha, la inundacion fué cada
vez menor y las dltimas erupciones formaron finalmente el cono central
del crdter. Ebert consiguid producir experimentalmente, por un procedi-
miento parecido, unas formaciones artificiales que en pequefia escala re-
medan los criteres lunares.

Nuestros conocimientos sobre la historia de la evolucion de la Luna
han aumentado gracias a un trabajo critico minucioso hecho por Wilsing
“en Potsdam. El material en que se funda para su hipétesis sobre la causa
de las formaciones lunares, es principalmente la coleccién de fotogra-
fias obtenidas en Paris, asi como las descripciones minuciosas de todos los
detalles de la superficie de la Luna por Loewy y Puiseux. Se comparan
las diferentes formaciones con fenémenos geoldgicos y volcanicos de
nuestro planeta, para lo cual sirven especialmente las investigaciones mi-
nuciosas realizadas por los gedlogos americanos sobre las rocas volcanicas
de Hawai. Por medio de estas comparaciones pueden explicarse todos los
detalles de las formaciones lunares considerandolas como de origen volca-
nico. Wilsing ha hecho notar, por primera vez, la sucesion cronoldgica en la
historia de la evolucién de la Luna, demostrando que algunas formaciones
solamente pueden explicarse en el supuesto de ser posteriores a otras.
Asi, las radiaciones brillantes que pasan por encima de las montafias se
explican admitiendo que fueron enormes rios de lava que, primitivamente
en estado liquido, corrieron por la superficie hacia abajo, pero que, des-
pués, una vez frias y solidificadas, fueron levantadas en algunos sitios
por elevaciones posteriores o por crateres de nueva formacion.

CaMBIOS Y CONSTITUCION FisicA DE ra Luna.— En 1866, Schmidt
llamé la atencién sobre un cambio que parecia verificarse en el pequefio
crater de Linneo, situado en el Mar de la Serenidad; segun afirmé, en
vez del erater profundo visto por Lohrmann y dibujado mas tarde por
Maédler y por él mismo, existia entonces una mancha blanquecina poco pro-
funda. La realidad de este Gltimo hecho se demostré que era cierta.
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Pero si la causa de la diferencia de aspectos radica en un cambio real,
o si es debida a errores de las observaciones anteriores, no puede decidirse
con seguridad ; desde 1867 este criater parece haber conservado su forma
sin cambio apreciable. W. H. Pickering supone, no abstante, la existencia
de cambios efectivos, que por otra parte son objeto de discusion; pero
ademds, ha comprobado también durante los eclipses de Luna, asi como
para diferentes posiciones del Sol respecto a nuestro satélite, cambios
aparentes de didmetro de la mancha blanquecina que actualmente cons-
tituye el pequefio crater de Linneo. Otro supuesto cambio ha sido tam-
Lién objeto de vivas discusiones; se refiere a una formacion nueva parecida
a un crater, que se encuentra al noroeste de Hyginus. H. Klein fué quien
primeramente hizo notar el fendmeno, defendiendo decididamente la rea-
lidad de tal cambio; pero otros selendgrafos contintian indecisos. Ejem-
plos parecidos de supuestos cambios podrian citarse. Al juzgar estas ob-
servaciones, debe tenerse en cuenta cudn extraordinariamente diferente es
el aspecto que presentan estas formaciones pequefias y poco destacadas,
segtin sean la iluminacion, el estado del aire, la calidad del anteojo, ete.
Tn algunos casos, la realidad de los cambios parece comprobada, espe-
cialmente los observados por W. H. Pickering en 1904 en el circo de
Platén y en 1913 en el pequefio criter de Eimmart,

A priori, casi debe admitirse sin discusién la posibilidad de cambios
fisicos en algunos detalles del relieve lunar, dadas las enormes oscilaciones
de temperatura a que estin sujetod, expuestos catorce dias a la accion
directa de los rayos solares, y después otros catorce a los efectos de una
noche glacial; pero cabe preguntar si estos cambios son suficientemente
importantes para que sean visibles desde la Tierra. Si se considera que
un arco de 1” cerca del centro del disco lunar corresponde a una extension
lineal de 1800 m, se comprenderd que han de haber sido enormes los
trastornos y muy potentes las fuerzas que entraron en juego para pro-
ducir criteres y circos de las dimensiones de Hyginus. Pero cambios de
forma de uno a dos kilometros de didmetro, los mas pequefios que pue-
den verse desde la Tierra con alguna exactitud, exigen fuerzas que es ya
dificil suponer que obren actualmente en la Luna, ya que las oscilaciones
de temperatura no pueden llegar a producir efectos tan considerables.

Cudl sea la composicion quimica y la disposicion interior de las ma-
terias que integran nuestro satélite, lo ignoramos; el espectroscopio re-
vela solamente las rayas correspondientes al espectro del Sol, y la foto-
grafia y la fotometria no proporcionan més que datos insuficientes. Del
valor del albedo (0,07) se deduce que la superficie estd formada por ma-
teriales bastante oscuros, que reflejan aproximadamente la misma can-
tidad de luz que nuestras margas terrestres; pero segiin sean las re-
giones observadas, y esto se ve a la primera ojeada, la intensidad de la
luz reflejada varia considerablemente de unas a otras. Loewy y Puiseux
suponen que el colorido de algunas regiones depende del estado del Sol.
Para las distintas radiaciones, el poder de reflexion es muy diferente de
unas regiones a otras; esto lo comprueban los experimentos de Wood
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y Miethe, quienes fotografiaron nuestro satélite interponiendo filtros apro-
piados, resultando, por ejemplo, que ciertas partes de la Luna reflejan
intensamente los rayos ultravioleta, v otras los rojos. Es muy remota,
sin embargo, la esperanza de obtener mediante estas investigaciones algan
dato sobre los materiales que constituyen la superficie lunar. En 1907
y 1908, Wilsing y Scheiner efectuaron medidas espectrofotométricas de
la luz reflejada por la Luna, comparandola con la que reflejan diferentes
rocas. Las medidas se refirieron a dos puntos determinados de la super-
ficie de la Luna, uno bastante oscura en el Mare Imbrium y otro
brillante entre los crateres Macrobius y Proclus; de estas medidas fotomé-
tricas resulta que la materia que constituye los «mares» posee un aspecto
anilogo al de la lava, mientras que las vertientes de los crateres se
comportan épticamente como si estuvieran cubiertas de ceniza. Los mis-
mos Wilsing y Scheiner consideran problemdtico este cardcter de las
rocas lunares. H. Ebert supone que los mares de la Luna estan cubiertos
de magma que con el enfriamiento ha adquirido una estructura cristalina;
para fundamentar esta hipétesis, se apoya en la observacion de que una
superficie vitrea algo descompuesta y cubierta de polvo presenta, bajo
iluminaciones diferentes, aspectos muy parecidos a los que observamos
en los mares de la TLuna para diferentes posiciones del Sol.

La existencia de atmdsfera en la Luna no se ha comprobado por ahora.
Lo que si esta fuera de duda, es que si existe atmosfera no es comparable
en densidad con la atmodsfera terrestre, y esto lo prueban varios fend-
menos, como la extraordinaria negrura de las sombras, la desaparicion ins-
tantdnea de las estrellas cuando son ocultadas por la Luna y los resultados
de las investigaciones espectroscopicas. ‘T'odo ello parece comprobar la
imposibilidad de que exista en la Luna una atmésfera cuya densidad exce-
da de '/,,,, de la de la atmdsfera terrestre.

La falta de atmésfera en la Luna coincide perfectamente con los
resultados de una teoria de Stoney sobre las atmésferas de los plane-
tas y satélites. De la teoria cinética de los gases, deduce Stoney que
las velocidades de las moléculas gaseosas que constituyen nuestra atmos-
fera, serian, en las circunstancias que reinan en la Iuna, bastante gran-
des para causar un alejamiento indefinido de dichas moléculas. Si la
Luna ha tenido alguna vez atmdsfera, cosa muy probable, ésta se habra
ido enrareciendo en el transcurso del tiempo. De la teoria de Stoney se
deduce también que la Tierra no puede retener continuamente en su
atmoésfera ni oxigeno libre ni helio, y ademas, que no puede existir vapor
de agua en las atmosferas de Mercurio y Marte. Es muy probable que en
ninguno de los satélites del sistema planetario, excepcion hecha, tal vez,
de los de Neptuno, exista una atmésfera medianamente densa. La teoria
de Stoney no estd libre de objeciones, pero parece estar de acuerdo con
los hechos.

Luz v cALor DE LA LiunA.— ILa intensidad de la luz que nos llega
de la Luna es, segiin las determinaciones fotométricas més exactas, */ o5 o0s
de la luz del Sol. El brillo de la Luna en sus distintas fases ha sido de-
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terminado por varios observadores, pero las diferentes series de medidas:
presentan atin diferencias bastante grandes, coincidiendo sélo en demos-
trar que la dependencia entre el brillo y la fase es esencialmente diferente
de lo que se podria suponer partiendo de cilculos tedricos. Asi el brillo
de la Luna en el cuarto menguante, expresado en partes del brillo de
la luna llena, es, segun W. H. Pickering (medidas visuales), 0,08, segin
Stebbins y Brown (medidas efectuadas con el fotémetro de selenio), 0,10,
y segtin Scheller (medidas fotométricas sobre fotografias), 0,16. El brillor
en el cuarto creciente, segun Stebbins y Brown, es 0,12, y segun Sche-
ller 0,16. En cambio, las diferentes teorias sobre la iluminacion asignarian
a priori para los cuartos creciente y menguante un brillo comprendido
entre */, v '/, del de la luna llena, La causa de estas divergencias entre
la teoria y la observacion podria atribuirse a que la superficie lunar no es
lisa, y por consiguiente, la luz no es reflejada igualmente en todas di-
recciones.

Los estudios realizados para determinar la cantidad de calor irradiada
por la Luna hacia la Tierra fracasaron durante mucho tiempo, pero era
légico suponer que del mismo modo como recibe la luz del Sol y la
refleja, debe reflejar, en parte por lo menos, ¢l calor recibido. El calculo
dice que la cantidad de calor reflejado directamente hacia la Tierra, ha de
ser tan pequefia, que se sustrae a las observaciones termométricas corrien-
tes. Solamente con ayuda de la pila termoeléctrica llegé Melloni, y des-
pues lord Rosse, a determinar el calor irradiado por la Luna. Lord
Rosse no solamente trataba de investigar el calor total, sino también
el calor irradiado en las diferentes fases de la Louna y aun diferenciar
la parte del calor del Sol reflejado inmediatamente por la Luna y el irra-
diado por ésta como cuerpo caliente, es decir, el calor solar absorbido y
después devuelto al espacio. Como resultado de sus investigaciones en-
contré para la cantidad de calor casi la misma variacion que para la can-
tidad de luz, es decir, mixima en la luna llena y casi inapreciable cerca de
la luna nueva. Ademis, encontré que sélo una pequefia fraccion, 14 %, del
calor irradiado por la Luna era reflejado, y la mayor parte, 86 %, era
calor solar absorbido por la Luna y después irradiado. Los valores indi-
cados han sido comprobados después, en términos generales, por Very.
El mismo resultado se deduce del hecho de que la Luna irradia */,s50
de la luz del Sol, y segtin lord Rosse, /q, 4, del calor solar. Hste filtimo
valor es poco probable; segin Hutchins el calor irradiado hacia nosotros
por la Luna es /4, ,, del que recibimos del Sol.

Lord Rosse traté de medir la diferencia entre las temperaturas de la
superficie de la Luna completamente iluminada y en plena noche, encon-
trando que esta diferencia era de 300° C. Claro estd que esas temperaturas
no pudieron determinarse con exactitud. ILos resultados obtenidos por
lord Rosse fueron muy discutidos, pero las investigaciones realizadas
posteriormente por Very les han dado gran valor. Very supone que en
¢l ecuador de la Luna, cuando la altura del Sol es maxima, el suelo
adquiere una temperatura de 100° C, y cuando la radiacion solar cesa, la
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temperatura desciende muchisimo, probablemente hasta igualar la que
reina en el espacio, que se supone es de — 273" C. Los estudios de Bod-

dicker sobre la irradiacién térmica de la Luna durante los eclipses han

conducido a resultados muy notables acerca de las variaciones que ocurren

al penetrar la Luna en el cono de sombra proyectado por la Tierra; du-
rante la totalidad parece que no se nota radiacion de calor.

6. MARTE Y SUS SATELITES

El cuarto planeta, por el orden de distancias al Sol, y el primero que
se encuentra por fuera de la 6rbita descrita por la Tierra, es Marte (g).
Su distancia media al Sol es de unos 228 millones de kilometros, pero dada
la gran excentricidad de su orbita (0,003), las distancias oscilan en 42 mi-

liones de kilémetros, de modo que la distancia en el perihelio es de 207

millones de kilémetros y en el afelio de 249 millones, Después de Mer-
curio, es el mas pequefio de los planetas principales, siendo su didmetro
de 6.goo Km, y su masa */, 44 5, de la masa del Sol. Hasta ahora no se
ha podido encontrar con seguridad que su globo presente achatamiento
alguno, Marte efectiia una revolucion en 687 dias, necesitando, por
consiguiente, para dar la vuelta alrededor del Sol, dos afios menos 43 14
dias. Si el periodo de revolucion fuese exactamente de dos aflos, ejecu-

taria una revolucidn mientras la Tierra efectuaria dos, y las oposiciones

se sucederian con el intervalo de dos afios; como se mueve algo mas ra-
pidamente, la Tierra necesita unos 50 dias mas de los dos afios para

alcanzarlo. El periodo de revolucién sinddico es de unos 780 dias; con

este dato se pueden caleular grosso modo las oposiciones a partir de la
que ha ocurrido el 23 de agosto de 1924.
A simple vista, Marte aparece como una estrella brillante, de colo-

racion roja. Su brillo oscila mucho, debido a las grandes variaciones de
su distancia al Sol y a la Tierra. Cuando acontece una oposicion de Marte

estando el planeta cerca del perikelio y la Tierra en el afelio, la distancia
de la Tierra a Marte es de unes 55 millones de kilometros, el didmetro
aparente de éste es de 26" y su brillo el correspondiente al de una estrella
de — 2,8 magnitud. Entonces es, después de Venus, la estrella més brillante
del cielo. En eambio, cuando Marte estd cerca de su conjuncién la distan-
cia del planeta a la Tierra es de 377 millones de kilémetros, su didmetro
aparente 37,8 y su brillo corresponde a una estrella de 1,6 magnitud. Fl
brillo puede variar, por consiguiente, en 4,4 magnitudes, siendo el pla-
neta, cuando la oposicién es favorable, casi 60 veces mds brillante que
en su conjuncién. En la oposicion media, Marte es de — 1,8 magnitud.
Las variaciones de brillo que experimenta el planeta debidas a las
fases son muy pequefias. I.a forma de la curva de luz es parecida a la
de Venus; el albedo (0,15) es el mas pequeiio de todos después de.la
I.una y Mercurio, Esto es debido tal vez a que los rayos del Sol atravie-
san la atmésfera no muy densa de Marte y no son reflejados hasta que
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llegan a la superficie solida del planeta. Si la atmésfera de Marte fuese
de composicion parecida a la de la Tierra, que absorbe especialmente los
rayos azules, se explicaria satisfactoriamente el color rojizo que aquél
presenta.

Para la investigacion telescopica, Marte ha sido siempre uno de los
objetos mas interesantes, por presentar grandes analogias con la Tierra.
Hasta con un anteojo relativamente pequefio pueden percibirse en la su-
perficie manchas brillantes y oscuras (figs. 151 y 152) y regiones de for-
ma casi invariable, como puede probarse al comparar las observaciones
modernas con otras bastante antiguas, lo cual indica que las grandes man-
chas son accidentes de la superficie misma del planeta. Cerca de los
polos, especialmente del polo sur, aparecen manchas blancas, que segiin

Fig. 151. — Marte, el 10 de octubre Fig. 152. — Marte, el 13 de enero
de 1909, segiin Graff de 1914, segiin Slipher

sea verano o invierno para la region del planeta considerado, aumentan o
disminuyen de tamafio, y pueden compararse con alguna probabilidad con
las formaciones de hielo y nieve que existen en los polos de nuestro
planeta. En la figura 153 se puede ver c6mo al empezar la primavera en
el hemisferio meridional de Marte el casquete polar se derrite lenta-
mente, disminuyendo sus dimensiones. En estos dibujos de Barnard
se ve, a la izquierda, el proceso seguido por el casquete del polo austral
desde el 8 de julio hasta el 29 de agosto de 1892, y a la derecha se sigue
el desarrollo del mismo fenémeno desde el 21 de mayo hasta el 7 de
octubre de 1894. La explicacién de las otras manchas claras y oscuras
ha dado lugar a varias hipétesis; algunos las creen continentes y mares,
ofros desiertos y bosques; pero ninguna de estas opiniones esti exenta
de critica, ignorandose aun hoy lo que haya de cierto en tales formaciones.
I:!e todas maneras, es notable, como ya hemos dicho, que no hayan sufrido
Hhguna variacion esencial a pesar de que las observaciones se extienden
amés de dos siglos. Ademis de estos detalles, se han observado peque-

ASTRONoMIA, 23
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flas variaciones, en particular las que estan relacionadas con las estacig-
nies meteorologicas del planeta.

Marte posee indudablemente una atmosfera; esto lo demuestra la va-
guedad de todos los detalles de la superficie, especialmente en los bordes,
asi como la atenuacion del terminador de la sombra en las fases. No obs-
tante, la atmosfera debe ser considerablemente menos densa que la nues-
tra, va que la atraccién en la superficie de Marte es mucho menor que
en la de la Tierra. Ademas, en Marte se han observado rara vez nubes
como las que tan frecuentemente vemos en nuestro cielo; si bien, se-
gin varios observadores, en el afio 1909 y durante algin tiempo, los
detalles de la superficie del planeta aparecieron notablemente indecisos.
El estudio espectroscopico de Marte no
da indicio alguno seguro relativo a la
composicion de su atmoésfera. Hasta los
tiempos actuales, ha sido objeto de dis-
cusion gi el espectro de Marte presenta
indicios de que en su atmoésfera haya va-
por de agua. Para estos estudios, se han
hecho comparaciones del espectro de la
Luna con el de Marte. Como la Luna
carece de atmosfera, su espectro es idén-
tico al del Sol, y como la luz reflejada
por la Luna llega a nosotros después de
atravesar la atmosfera terrestre, su es-
pectro presenta las rayas correspondien-
tes al vapor de agua que hay en esta 1l-
tima. Los rayos. luminosos que llegan a

B lrea 12 Gasimete nosotros desde Marte no han atravesado

del polo austral de Marte solamente la atmosfera de la Tierra sino
también la de Marte, v esta tltima dos

veces, y por consiguiente, si esta atmosfera contuviese vapor de agua,
las rayas correspondientes aparecerian mas intensas que en el espectro de
la Luna. Slipher creia haber notado un refuerzo de la intensidad de tales
rayas, pero las investigaciones de Campbell realizadas en circunstancias
mas favorables v con mucho cuidado dieron como resultado una coinci-
dencia absoluta de los espectros de Marte v de la Luna. El siguients
método de investigacion empleado por Campbell dié también un resultado
negativo. S1 se fotografia el espectro de Marte empleando una gran dis-
persion, las rayas espectrales presentardn, con arreglo al principio de Dop-
pler, desviaciones respecto a las rayas del espectro de un manantial de
luz terrestre, puesto que el planeta se mueve. Las rayas correspondientes
al vapor de agua de la atmasfera de Marte deberan sufrir una desviacion
respecto a las de la atmosfera terrestre, que apareceran simultaneamente
en el espectrograma. Campbell y S. Albrecht pudieron encontrar en los
espectrogramas de Marte las rayas del vapor de agua de la atmdsfera te-
rrestre, pero en el lugar donde debian aparecer las debidas a la atmoésiera
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de Marte no se encontrd ninguna. De todo esto podemos deducir que Ia
atmoésfera de Marte contiene muy poco vapor de agua, en el caso de que
{ste exista.

Gracias a los numerosos dibujos y mediciones realizados por Kaiser,
Lockyer, Lohse, Keeler, Perrotin, Flammarion, Denning, Antoniadi, Ce-
rulli, Lowell, y especialmente por Schiaparelli, ha sido posible trazar
mapas bastante exactos de la superficie de Marte; en la figura 154 damos
uno basado en las observaciones de Schiaparelli.

Debido a la inclinacion de 25" del ecuador de Marte respecto al plano
de su oOrbita, lo cual origina en aquel mundo estaciones meteorologicas pa-
recidas a las nuestras, tan pronto vemos un polo como el otro. Cuando la
longitud heliocéntrica del planeta es de 350, o sea cuando esta en la misma
direccion en la cual se encuentra la Tierra el dia 10 de septiemibre, el
polo sur del planeta esta inclinade hacia el Sol; si al mismo tiempo
Marte esta en oposicién, este polo estard también vuelto hacia la Tierra
y podremos observar las regiones situadas 25° mds alld del polo sur. En
cambio, en una oposicion que se efectie en marzo, en la cual Marte
estara mucho més alejado de nosotros, el polo norte del planeta estard
dirigido hacia la Tierra.

Schiaparelli hizo una observacion muy interesante con relacion a la
topografia de Marte: descubrié que las manchas blancas llamadas conti-
nentes estaban cruzadas por lineas finas, casi rectas, en todas direcciones.
Algunos afios mas tarde observd, ademas, que muchos de estos «canaless
se habian desdoblado en dos, de manera que en vez de los sistemas de li-
neas sencillas existian sistemas de lineas paralelas (fig. 152).

Estas observaciones de Schiaparelli llamaron extraordinariamente la
atencion, siendo confirmadas mas tarde por varios astronomos, especial-
mente por Lowell, mientras que otros que observaban con grandes apa-
ratos y también en circunstancias favorables no pudieron ver los canales
ni su desdoblamiento, a pesar de haber podido observar otros detalles muy
pequeiios. Asi, Barnard, durante la opesicion de 1911, no encontré con
el reflector del observatorio de Mount-Wilson nada parecido a los canales.
Tampoco las fotografias de Marte (fig. 155) obtenidas por primera vez
en el observatorio de Lowell v después en varios otros, decidieron el pro-
blema. Asi, Lowell vio en sus fotografias numerosos canales. mientras
que otros observadores aun en las mismas fotografias no llegaron a
percibir nada parecido. En este estado de cosas, no es de extrahar que
sobre la explicacion de los eanales no haya nada decisivo, v que las opi-
viones de los astronomos sean divergentes. Una explicacion muy plau-
sible y que gané en probabilidad merced a las observaciones realizadas
durante la oposiciéon, muy favorable, de Marte, de 1909, es la siguiente:
En la superficie del planeta aparecen numerosos accidentes, pequefios

" y grandes, muy poco diferentes en tono y color, muy indecisos en aspecto
y forma, que no pueden verse separadamente con los medios Gpticos em-
pleados. El resultado de esto es que en el ojo humano se forma una
imagen de conjunto de estos accidentes, que estan en el limite de visibili-
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dad, en la cual, por ejemplo, dos puntos oscuros no muy separados apa-
recen unidos, siendo interpretado su conjunto como una linea.

Para mejor
comprender lo dicho, basta recordar lo que ocurre en los fotograbados
modernos : si se observa uno de éstos con una lente, s6lo se ve un gran ni-
mero de puntos de diferentes tamafios, pero no la imagen que creemos

1 Marte, segfin fotografias obtenidas en el observatorio de Verkes

2 Jhpiter, segtn fotografias obtenidas en el ohservatorio de Lowell

3 Saturno, segun fotografias obtenidas en el observatorio de Mount-Wilson

I'ig. 155. — Fotografias de planetas

observar cuando lo contemplamos sin la lente. Esta clase de formaciones
imperceptibles aparecen casi siempre como una faja mis o menos ancha,
limitada por rectas. Algunos experimentos interesatites realizados en tal
sentido, han conducido a una explicacion fisiologica de los canales, pre-
sentando como un hecho muy comprensible el que muchos observadores
los vean sin que en realidad existan, y que precisathente se vean mejor con
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pequenos anteojos. Hsta explicacion presenta la ventaja de no contradecir
la realidad de la observacion.

Mucho se ha especulado sobre la habitabilidad de Marte, pero hay que
reconocer que se trata sélo de fantasias que no se fundan en ningiin hecho
"observado. Unicamente se puede decir que en caso de que uno de los
planetas de nuestro sistema fuese habitable, seria Marte el que ofreceria
las condiciones mas parecidas a las de nuestra Tierra, aun cuando la tem-
peratura en aquel planeta, a causa de su mayor distancia al Sol y de la
poca densidad de su atmosfera, debe ser mucho mas baja y estar sometida
a importantes oscilaciones.

Marte es el tinico planeta, después de la Tierra, cuyo periodo de rota-
cion podemos determinar con completa exactitud a causa de la invariabi-
lidad de posicién de sus manchas. Los antiguos dibujos de Huygens, he-
chos hace 250 afios, présentan accidentes que podemos identificar hoy; de

Fig. 156. — Orbitas de los satélites de Marte

la comparacién de estos y otros posteriores se deduce que el periodo de
rotacion es de 24" 37™ 22° 7.

Sartrrtes pE Marte, — El 11 v el 17 de agosto de 1877, durante
la oposicién especialmente favorable que acaecié en dicho afio, A. Hall
descubrid con el gran refractor del observatorio de Washington dos saté-
lites de Marte. El satélite interior Phobos es, a causa de su cercania al
planeta, uno de los objetos de mas dificil obseryacion del sistema plane-
tario; en cambio, el exterior, Deimos, es visible, en circunstancias favo-
rables; con anteojos de pequefia potencia (25 cm de abertura). El brillo de
dichos satélites es, segun Pickering, igual al de las estrellas de 13.* mag-
nitud, y segtin Lowell, de 10.* a 12.* magnitud. En el supuesto de que
reflejen la luz recibida de la misma manera que Marte, pueden deducirse
sus diametros, que son, segin Pickering, de unos 9 Km, v segiin Lowell
de 58 y 16 Km, respectivamente. Lo mds notable es su distancia extraor-
dinariamente pequena al planeta principal y su periodo de revolucion,
también pequefio como consecuencia de la primera. El satélite interior,
cuya distancia al centro del planeta es de g 300 Km (de su superficie unos
5900 Km) efecttia una revolucion alrededor de Marte en 7" 39™; en cam-
bio, el exterior, a una distancia de 23200 Km (19 8o0 Km) efectiia su
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revolucion en 30" 18%; ambos casi en el plano del ecuador de Marte. Un
observador situado sobre Marte veria el satélite interior, aproximadamente,
del mismo tamafio que presenta nuestra Luna, pero con menos brillo, y
con la diferencia de que para tal observador no saldria el satélite por el
este y se pondria por el oeste, sino que al contrario, saldria por el oeste
y se pondria por el este. Deimos debe tener alli el brillo de Venus. Las
érbitas descritas por ambos satélites son casi completamente circulares.

Como acontece con los satélites de Jupiter y de Saturno, existe tam-
bién una relacion sencilla entre los periodos de revolucion de los satélites
de Marte; el exterior tarda cuatro veces el tiempo que emplea el interior
en efectuar su revolucion. Gracias al descubrimiento de los satélites de
Marte, se puede determinar, con ayuda de la tercera ley de Kepler, la
masa del planeta central con mucha exactitud; esta masa es aproximada-
mente 1/, de la de la Tierra, siendo la densidad unos ?/, de la densidad
media de nuestro gloho.

7. PEQUENOS PLANETAS O ASTEROIDES

A fines del siglo xvIir no era yva posible considerar el sistema plane-
tario sin que llamara la atencion el gran vacio que existia entre Marte y
Jupiter. Excepcion hecha de este espacio, todos los planetas entonces co-
nocidos se sucedian segiin una serie bastante regular, que ya mencionamos
anteriormente. Esta serie de distancias al Sol hubiera sido regular del
todo si se hubiese intercalado un planeta a doble distancia que Marte.

En tiempos de Kepler, se suponia ya la existencia de un planeta des-
conocido en esta regidn; la hipotesis fué vivamente discutida en Alema-
nia a fines del siglo xvi, pero solamente en los ltimos afios de aquel
siglo se concibié el plan de buscar este planeta desconocido realizando
observaciones sistematicas, fundandose con este fin una sociedad consti-
tuida por astronomos de diferentes paises. Esta organizacion no obtuvo
exito, ¥ el descubrimiento del primer planeta de aquel grupo lo realizd
un astrénomo que no pertenecia a la sociedad. El primer dia del siglo x1x,
s decir, el primero de enero de 1801, Piazzi, en Palermo, vié en la cons-
telacion del Toro una estrella telescopica de 8.* magnitud, que pronto se
descubrié que era un planeta por su movimiento. Piazzi lo siguié durante
seis semanas, sin que fuese percibido por ningin otro astrénomo, pero
tuvo que suspender sus observaciones a causa de una grave enfermedad.
El redescubrimiento del planeta mediante el célculo, después de trans-
currido medio afio, fué un arduo problema, al que hallé solucién la ha-
bilidad de Gauss. Siguiendo sus métodos primitivos de determinacién
de 6rbitas, que después perfeccioné y que se usan todavia en nuestros
tiempos, calculd Gauss la 6rbita de Ceres, como habia denominado Piazzi
al nuevo astro, y antes de terminar el afio este planeta fué encontrado
no muy lejos del lugar indicado por Gauss. De la 6rbita calculada por
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Gauss, resultd que Ceres efectuaba su revolucion siguiendo una 6rbita
que se desarrollaba a la mitad de la distancia que separaba Marte de Ji-
piter, y que, por consiguiente, el nuevo astro era el planeta que faltaba,
Pero pronto se vid que no se trataba de un planeta unico, pues en marzo
de 1802, Olbers, en Bremen, encontrd otro astro también pequefio, Pallas;
que se mueve entre Marte y Jupiter. La circunstancia de que a pesar de la
gran inclinacion de la érbita de este planeta respecto de la ecliptica, 357
ambas 6rbitas se acercan en un punto, condujo al sagaz médico y astré-
nomo a la idea de que ambos cuerpos podian ser fragmentos de un solo
planeta fraccionado por una explosion. En este caso era probable la exis-
tencia de mayor ntimero de pequefios astros cuyas orbitas debian cruzarse
en el punto en que la explosion habia ocurrido. Fundéndose en esta hipé-
tesis, Olbers v Harding se dedicaron a la busca de pequefios planetas, y
el altimo encontro en 1804 uno, llamado Juno, cuya orbita pasaba cerca
del punto de interseccion mencionado, mientras que Vesta, descubierto
en 1807 por Olbers, no satisfacia a tal condicion.

Asi transcurrieron casi cuarenta afios sin nuevos hallazgos, hasta que
un aficionado a la Astronomia, Hencke, en Driesen, encontré en diciem-
bre de 1845 el quinto de los pequefios planetas, Astrea, inaugurando con
ello una serie de descubrimientos de asteroides hasta hoy ininterrumpida,
Facilitaron estos descubrimientos, al principio, las llamadas cartas aca-
démicas del cielo, y mds tarde las cartas eclipticas de Hind y Chacornac.
Las primeras fueron el fruto de esfuerzos mancomunados de numerosos
astronomos, quienes, siguiendo un plan ideado por Bessel, observaban y
trasladaban a la carta, desde fines de 1820, todas las estrellas situadas en
una zona de 30° de anchura comprendiendo hasta las estrellas de 9.* mag-
nitud. ILas cartas eclipticas comprenden solo una zona estrecha que sigue
la ecliptica, y contienen las estrellas hasta de 11.* y 12.* magnitud.

Desde entonces hasta el afio 1920, se descubrieron mas de goo pequefios
planetas o asteroides, de los cuales se han calculado las 6rbitas elipticas.
Si se contasen los que se han perdido a causa de la insuficiencia de obser-
vaciones, el nimero seria todavia mayor. El ntimero de descubrimientos
efectuados en diferentes épocas se da en la tabla siguiente :

1801 — 1807 . . . P (G 3 e ¢ S
1835 — 1850 . . . g 1886 — 1800 . . . 49
181 —18355. . . =24 | 18gr—185. . . 107
1856 — 1860 . . . 25 | 1806 — 1506;.. . . .54
1861 — 1865 . . . 23 1903 — 1995. .. . 7119
1866/ — 1870.. .. = . 2% 1906 — 1910 . . . 125
1871 — 38750, . = 45 IgIT — 1915 . . . 106
1876 — 1880 . . . 62 | 1916 —1920. . . 120

El aumento del niimero de hallazgos desde 1850 es debido al celo de
los astromomos y a lo sistematico de sus trabajos; pero, especialmente
desde 1891, el éxito mayor se debe al empleo de la fotografia, de tan
sencilla aplicacion (pag. 240). Los astronomos que mas se han distinguido
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en el descubrimiento de pequenos planetas son: M. Wolf y sus discipulos,
Chatlois, Palisa, C. H. F. Peters, R. Luther y Metcalf.

A los primeros asteroides descubiertos se les impuso un nombre mito-
logico, pero pronto surgieron dificultades para buscar nuevos nombres,

¥ se convino en emplear para designarlos un ntimero colocado dentro de

un paréntesis. Fstos nitimeros se les asignan cuando las observaciones
del astro son va suficientes para poder caleular su 6rbita con seguridad.
Provisionalmente se les designa por la fecha del aviso de su descubri-
miento a la central de Kiel, con el ntimero del afio y dos letras mas;
asi, por ejemplo, el pequefio planeta (719) Albert tenia la designacion
provisional 1911 MT.

Todos estos planetas son tan pequefios que, excepcion hecha de los
mayores y mas brillantes, aparecen como puntos, al igual que las es-
trellas fijas; la mayor parte, aun en la oposicién, alcanzan a lo sumo el
brillo de estrellas de 10.* y 11.* magnitud, y solamente muy pocos, como:
Vesta, Ceres y Eros, pueden percibirse a simple vista. En algunos de
ellos se han comprobado wvariaciones de brillo, por Miiller, en Potsdam,
v después por Parkhurst, en Cambridge (América), merced a medidas
fotométricas muy precisas; estos cambios de brillo estan indudablemente
en relacion con las fases, que son atin notables en estos cuerpos celestes.
Es muy probable que las variaciones de brillo observadas anteriormente en
algunos pequenios planetas y que fueron explicadas entonces por la exis-
tencia de manchas oscuras, provengan en gran parte de las fases, como lo
han comprobado las investigaciones realizadas por Muller sobre una de
las series de observaciones antiguas del planeta Frigga, De las medidas
fotométricas se deduce que las oscilaciones del brillo de los pequefios
planetas son bien apreciables, v alcanzan a una magnitud. En la mayor
parte de los asteroides estudiados, la forma de la curva del brillo es:
muy semejante a la correspondiente a la Luna v a Mercurio, mientras
que en los otros se acerca mucho a la curva del brillo de Marte, Ademis de
estas oscilaciones del brillo dependientes de la fase, se han notado en Eros y
en otros pequefios planetas variaciones cuya causa es hasta ahora descono-
cida, E. von Oppolzer, realizando observaciones fotométricas en el observa-
torio de Potsdam durante el invierno de 1900-01, noté que Eros sufria va-
riaciones de Drillo rapidas y periddicas, de una magnitud, aproximadamente.
Numerosos astrénomos han confirmado la observacion de Oppolzer, en-
contrandose que aquella variacion se efecttia en un periodo de s" 16™.
Pero con gran sorpresa se vié después que esta oscilacién de brillo dis-
minuia rapidamente, pues en mayo de 1901 Eros tenia ya un brillo cons-
tante. Durante la oposicién de 1903, S. J. Bailey, en Arequipa, encontrd:
variaciones de brillo de 0,5 hasta 0,8 magnitudes, que se verificaban en un
periodo de 5" 16", mientras que Guthnick, en la oposiciéon de 1907, no
pudo descubrir ninguna oscilacion periédica. Durante la oposicién de 1914,

‘Margaret Harwood encontré en el observatorio de Maria Mitchell (de Nan-

tucket, Mass.), oscilaciones irregulares de brillo, de tres décimas de mag-
nitud que no se pudieron ordenar en ningun periodo regular; v en cam-
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bio, las observaciones que efectud durante la oposicion de 1919, vol-
vieron a demostrar oscilaciones regulares de mas de una magnitud, con
un periodo de 5" 16™, Durante la oposicion de Eros que ocurrié en 1921,
no se notaron, seglin miss Margaret Harwood, ninguna o muy pocas

oscilaciones de brillo, mientras que las oscilaciones descubiertas por ella, .

en 19109, de casi una magnitud en un periodo de 5 horas, han sido confirma-
das después por las fotografias obtenidas en Arequipa. Se ha procurado
explicar estas oscilaciones del brillo de Fros por la hipétesis de que la
figura de este asteroide es irregular, o por lo menos no es, como la de los
demas planetas, una figura de revolucion. Las oscilaciones de brillo se-
ran debidas en este caso a la rotacion de una masa irregular; pero este
problema no esta resuelto todavia.

De la semejanza de las curvas fotométricas, puede deducirse la conse-
cuencia de que los pequefios planetas, lo mismo que la Luna y probable-
mente también Mercurio, estin rodeados de atmoésferas muy poco den-
sas, 0 que carecen por completo de atmésfera, lo cual parece muy probable,
seglin la teoria cinética de los gases. Pueden calcularse, aunque solo de
una manera aproximada, los diametros de los asteroides por medio de
las observaciones fotométricas, suponiendo que sus superficies reflejan
la luz del Sol del mismo modo que Marte y Mercurio. Asi se ha encon-
trado que Ceres y Vesta son los mayores, con un didmetro de 300 a
400 Km, mientras que Stephania y Hamiltonia figuran entre los meno-
res, con didmetros de 7 v 5 Km, respectivamente. Los didmetros de la
mayor parte de los asteroides son inferiores a 100 Km. Se puede afirmar
que se necesitarian miles de tales planetas, incluyendo los mayores, para
formar un globo como la Tierra. Valiéndose de medidas micrométricas,
Barnard determiné el tamafio de Ceres, Pallas, Vesta y Juno, asignandoles
didmetros de 768, 483, 385 y 193 Km, respectivamente ; pero estos valores
son poco precisos, no siendo de extrafiar la gran diferencia que hay entre
ellos y los obtenidos mediante observaciones fotométricas.

El problema que Olbers queria resolver con su hipodtesis, ya citada,
de si todos estos pequefios cuerpos habian constituido alguna vez un
cuerpo celeste tinico, pertenece mds bien a la Cosmogonia que a la Astro-
nomia propiamente dicha. A causa de las variaciones seculares de las
orbitas, el punto de encuentro de éstas, que segiin dicha hipotesis debio
existir en un principio, no tiene estabilidad, y por consiguiente, la caren-
cia de una intersecciéon comun en la actualidad no es una prueba de que
no la haya habido, miles o millones de afios atras. Los cilculos realizados
por Encke y otros parecen demostrar que dicho punto no ha existido
nunca, a no ser en el caso de que algunas orbitas hubiesen sufrido cam-
hios importantes por efecto de la atraccion mutua de los pequefios pla-
netas mismos. FEsta dltima acciéon no es imposible, pero no la podemos
calcular a causa del gran ntimero de estos cuerpos v de no conocer sus
masas. Lo que si cabe afirmar, es que si alguna vez ha ocurrido la ex-
plosion y el consiguiente fraccionamiento de un gran planeta, la catis-
trofe data ya de tiempos muy remotos.
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Aunque la hipotesis de Olbers presenta graves dificultades, que impi-
den admitirla en toda su extension, ha sido modificada posteriormente para
explicar ciertos fenémenos que se observan en la distribucion de los aste-
roides. Se ha comprobado que algunos grupos de esos planetas presentan
tan gran parecido en los elementos de sus érbitas, que cabe pensar en un
origen comim. Callandreau traté de demostrar este origen comin par-
tiendo del hecho de que las orbitas de los asteroides cercanos a Jupiter
presentan cierfas particularidades andlogas a las de los cometas de corto
periodo, algunos de los cuales, como, por ejemplo, el cometa de Holmes,
podrian haber pertenecido a la familia de los asteroides antes de la trans-
formacion de sus orbitas por la atraccion de Jdpiter, como también hu-
biera podido ocurrir el fenomeno inverso. Ademas, la experiencia ensefia
que la mayor parte de los cometas de corto periodo son cuerpos celestes
efimeros, dividiéndose en fragmentos después de un niimero mavor o me-
nor de revoluciones, y por consiguiente, nada impide admitir la forma-
cién de pequenos cuerpos por fraccionamiento de uno solo mucho mayor.
Otra explicacion de la existencia de los asteroides la da la hipotesis de
la nebulosa primitiva; pero de esto hablaremos mas adelante.

Si se catalogan los pequenos planetas por el orden de sus distancias
medias al Sol, o segtin sus periodos de revolucion, se ve a primera vista
que su distribuciéon no es regular, sino que en ciertos sitios se presentan
huecos. Estos anillos vacios aparecen precisamente en los sitios en que la
relacién entre el movimiento diario medio de Juapiter y el de los asteroi-
des es igual a un quebrado sencillo, por ejemplo, */s, */u. */s /s /s /s
*/e ®/z . . . Asino se ha encontrado hasta hoy ningiin planeta en el espa-
cio al enal corresponderia un movimiento diario medio de 598", o sea el do-
ble del de Jupiter. Se ha tratado de atribuir la causa de estos vacios a la
accion perturbadora de Jupiter, pero, en primer lugar, la teoria de las per-
turbaciones no presta apoyo serio a esta hipotesis, y ademas, existen pla-
netas en zonas cuya relacion es */;, °/,, etc., de modo que por ahora debe-
mos contentarnos con anotar el hecho.

Sobre el niimero probable y la masa total de los asteroides no puede
decirse nada en concreto. Aunque ya se conocen un millar de ellos, no se
nota disminucién en el ntimero de los que se descubren anualmente.

Para la Astronomia fisica, el problema de la masa total de los aste-
roides es mas importante que el de su namero, ya que de esta masa de-
pende su accién sobre el movimiento de los grandes planetas. Cada uno
de aquellos cuerpos es tan pequeno, que su atraccion sobre los grandes
planetas es insignificante; pero no es imposible que todo el grupo pueda,
por su accion mancomunada, producir en las orbitas de Marte y Jipiter va-
riaciones seculares que con el transcurso del tiempo se hagan apreciables.
De los estudios de Leverrier y de Harzer, parece deducirse que el limite
superior de la masa total del anillo de asteroides seria de '/, hasta '/,
de la masa de la Tierra. El mismo valor obtuvo H. Osten estudiando las
perturbaciones sufridas por el planeta (447) Valentina por la accioén total
de los demas asteroides durante un intervalo de veinte afios. Si se su-
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man las masas de todos los asteroides conocidos hasta la época actual,
se obtiene un valor mucho menor: */,,, de la masa de la Tierra.
Ll edleulo de las drbitas elipticas no es suficiente en la mayoria de los

casos para poder encontrar de nuevo los asteroides en el cielo después

de transcurridos algunos afios, porque las perturbaciones que sufren estos
cuerpos por las acciones de Jupiter y Saturno son excesivamente gran-
des. El caleylo completo de las mismas exige mucho tiempo y trabajo, y
con frecuencia el resultado no es proporcional al esfuerzo realizado. Si
nos concretaramos, como ya se ha propuesto, a calcular las orbitas de un
pequeno ntumero de asteroides verdaderamente interesantes, el problema se-
ria ya distinto. Bohlin y Brendel han propuesto que se calculen las pertur-
baciones mayores y mas importantes v se tabule el movimiento de los aste-

roides afiadiendo estos términos de correccion ; el éxito obtenido por este

* procedimiento ha sido halagiiefio. Brendel ha demostrado que con ayuda
de estas tablas puede calcularse sin gran esfuerzo la posicion de un pe-

quefio planeta con tanta exactitud, que en un intervalo de tiempo de

unos 100 afios se le puede encontrar e identificar con toda seguridad.
Ademas, ha sido posible construir estas tablas para grupos de planetas en
vez de hacerlo para cada uno en particular, con lo cual se ha simplificado
miucho el caleulo numérico,

Para que se pueda formar idea de las relaciones numéricas, daremos los
siguientes datos estadisticos sacados de los trabajos de Elva G. Utzinger y
que se refieren a las orbitas de los asteroides que llevan los niimeros (1)
a (8o09):

Distancias medias (semiejes mayores) entre 1,4 v 2,0 en 2 planetas

» » » » » 2,0% 25 » 164 »
» » " » ¥ 25930 » 3806 »
» » » » ] 3,0.» 3,5 » 243 >
W » » » »  35% 40 3 0 »
¥ » » » » 400 4.8 » 1 »
» » * » e 1 T 4 »
Excentricidades eéntre 0,00 y 0,10 en 248 planetas

* ¥  0,l6 ¥ 0,20 > 372 >

» » 0,20 » 0,30 » 164 »

» # 0,30 » 0,40 » 23 »

» ¥ 0,40 ¥ 0,50 % 1 "

» ¥ 0,50 » 0,54 » 1 »

Inclinaciones entre o v 8" en 372 planetas

» » 8 16 » 333 »
» » 16 »24 » 83 *
» s 24 » 32 I8 »
» > 32 * 35 » 3 »

Longitud del nodo entre 0"y go” en 223 planetas

» & » » » 9o » 180 » 227 »
» » » » 180 » 270 » 176 »

» R » 270 » 360 » 183 »
Longitud del perihelio entre 0%y g0 en 290 planetas
> » B » 90 » 180 » 1352 »

» » » » 180 ‘#2790 » 138 »

> » * * 270 » 360 5 229 >

- mii -
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Como se ve, la mayor parte de las distancias medias estan compren-
didas entre 2,5 ¥ 3 semididmetros de la 6rbita terrestre, mas cerca, por lo
tanto, de la orbita de Marte (1,5) que de la 6rbita de Japiter (5,2). La
mayor distancia media conocida hasta hoy dia es 5,72, o sea 855 millones de
kilémetros, que corresponde al planeta (944) [1920 HZ] vy excede del
triple de la distancia minima, 1,46 6 218 millones de kilémetros, que corres-
ponde a (433) Eros; si ademds se tienen en cuenta las excentricidades,
algunas de ellas muy grandes, se ve que el espacio dentro del cual se
mueven los asteroides se extiende de un modo considerable. Los periodos
‘de revolucion guardan entre si relaciones parecidas a las de los respec-
tivos semiejes mayores. la mayoria de los asteroides emplean 4 6 5 afios
para efectuar una revolucion alrededor del Sol; el asteroide (944) tarda
mas de 13 afios, v Eros, en cambio, 1,8. Las excentricidades de sus orbitas
son considerablemente mayores que las de los grandes planetas: la mayoria
tienen una excentricidad que excede de 0,10. La minima es 0,00 en (330)
v (308): (719) Albert, (887) Alinda y (g44) tienen una excentricidad
de 0,54, 0,53 v 0,65, respectivamente, excediendo estos valores de los de
Jas érbitas cometarias menos excéntricas, como, por ejemplo, la del co-
meta periodico de Tempel, ¥ la del cometa también periddico de Holmes.
Lo mismo ocurre con la inclinacién de las 6rbitas con respecto a la eclip-
tica; mientras que entre los grandes planetas sélo la orbita de Mercurio
tiene una inclinacion de 7°, las 6rbitas de los pequefios planetas presentan
inclinaciones muy exageradas, hasta de 43° en (944), y mas de la mitad
. exceden de 8. Las longitudes de los nodos ascendentes de las oérbitas, o
sea de sus intersecciones con la ecliptica, parecen estar distribuidas de
una manera regular sobre este circulo. Es muy notable el nimero grande
de longitudes del perihelio que caen en los cuadrantes 1° y 4%. T'odos estos
hechos, el de la existencia de fuertes inclinaciones, grandes excentrici-
dades y distribucion desigual de los perihelios, son muy notables y estan
probablemente relacionados, en parte por lo menos, con el origen de los
asteroides, va que las perturbaciones no pueden tener una accién tan im-
portante ; pero de las actuales hipétesis cosmogonicas solo pueden dedu-
cirse con algin fundamento las caracteristicas mas generales del sistema
planetario, y las irregularidades en estas caracteristicas fundamentales,
tales como las presenta el ejército de los asteroides, estan fuera del alcance
de nuestros conocimientos.

Antes de terminar este piarrafo, recordaremos algunos datos acerca
de los asteroides mds interesantes, que son Eros, Albert y el grupo de
Jupiter. FEros fué descubierto el 13 de agosto de 1898 por Witt, en
Rerlin, sobre una fotografia; pero después que se hubo calculado su
orbita, Pickering pudo probar que ya en 1893, 1894 y 1896 se le encon-
tr;ba en las fotografias obtenidas en el observatorio Harward College.
El cilculo de la orbita di6 un resultado inesperado; la distancia media
del planeta al Sol era solamente 1,46 semididmetros de la 6rbita terres-
tre, esto es, menor que la de Marte (1,52). Esta pequefa distancia, asi
como la excentricidad relativamente grande (0,22) y la casi coincidencia



366 LOS PLANETAS

del perihelio con el nodo descendente son causas de que Eros pueda, en

los casos favorables (1804, 1931) acercarse a 21,7 millones de kilometros

de la Tierra, mientras que su distancia maxima llega a ser de 419 millones
de kilometros. Debido a estos cambios tan grandes de distancia a la
Tierra, el brillo del planeta, que a su distancia media es de 9,7 magni-
tud, oscila tanto, que en el caso mas favorable puede columbrarse a simple
vista y en el mas desfavorable no se percibe ni aun con los mayores
anteojos. El didmetro de Eros, deducido de observaciones fotométricas,
es de unos 16 Km; sobre su rotacion, que podria deducirse de las osci-
laciones de brillo que acabamos de mencionar, nada se puede decir con se-
guridad. X

Kl planeta (719) Albert fué descubierto el 3 de octubre de 1911, por
Talisa, como una estrella de 12.* magnitud. De su movimiento directo en
la oposicion dedujo Palisa que debia tratarse de un planeta con érbita
algo rara. Desgraciadamente la luz de la Tuna y el mal tiempo malogra-
ron las observaciones; con las dos observaciones de Palisa v una tercera
de Pechiile (4 de octubre) pudo calcularse una 6érbita aproximada, que
permitio encontrar el planeta en las placas fotograficas obtenidas en Green-
wich (11 de octubre), Heidelberg (16 de septiembre y 17 de octubre) y
Johanneshurg, en el Africa del Sur (18 de octubre). Con estos datos se pue-
de calcular Ja drbita con mas seguridad, obteniéndose, segiin Haynes, los
siguientes elementos :

Paso por el perihelio. . . . . . 2ade agosto de 1911

Tiempo de revolucién . . . . . 4,115 aios

Semieje mayor . . . . . . . . 25670 semididmetros de la Grbita terrestre
Txcentricidad) i bl w0 o Ll 03T

Inclinacidn e SR e, T

Longitud delmodo. . . . . . . 185° 326

Longitud del perihelio . . . . . 347° 33,1

El planeta es, pues, como lo reconocié Palisa, uno de los mas intere-
santes, ya que puede acercarse mucho a la Tierra, a causa de su gran
excentricidad, superior a la de los demds planetas conocidos anterior-
mente, por cuyo motivo se presta de un medo especial a la determinacion
de la paralaje solar. Su distancia al Sol es, en el perihelio, de 177 mi-
llones de kilometros, y en el afelio de 590 millones; su distancia minima
a la Tierra es de 28 millones de kilometros. Su orbita es en parte interior
a la orbita de Marte, v en parte se acerca mucho a la de Juapiter; debe
ser, por lo tanto, objeto de grandes cambios, debidos a las perturbaciones,
v los elementos de su orbita, antes indicados, se han de considerar solo
como aproximados.

El didmetro de Albert debe ser de unos 4 6 5 Km; las oscilaciones de
brillo son muy grandes, por efecto de su gran excentricidad. En el afelio
debe ser de 19.* magnitud, y por este motivo no se le puede observar
mas que cerca del perihelio.

En 1918 descubrié Wolf otro planeta, cuya orbita se caracteriza por una
excentricidad extraordinariamente grande. Es el planeta (887) Alinda.
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Su érbita es parecida a la de Albert; su excentricidad (0,5333) es la misma
que la de este asteroide.

De gran interés tedrico es un grupo de pequefios planetas que se
caracteriza porque sus distancias medias al Sol son casi iguales a la de
Jipiter, por cuyo motivo se comprenden bajo el nombre de grupo de
Jupiter. Para identificarlos se han dado a los distintos miembros de este
grupo nombres de héroes del ciclo troyano, por lo que el grupo se llama
también grupo troyano. Hasta 1921 se habian descubierto 6 planetas
pertenecientes a este grupo. Los elementos de sus érbitas estan reunidos
en la tabla siguiente, al final de la cual y para comparacion se dan los
elementos de la orbita de Jupiter,

o | Periodo » Longitud Longitud |
s;‘;ﬁgf reva?lfl‘clon tfl)gggd e acn n?}ﬂn puri;clin =
| |

(588) Achilles . . .| 5,25 | 4397 ‘O‘Is | 10%8' | 315%7’ | 82%4" | 14
(517§ Patroclus . .| 5,18 | 43t2 | o014 | 22 3 | 4341 | 340 7 13
(baq) Hector . . .| 525 | 4392 | 003 1810 | 34210 154 20 13
.(65g) Nestor . . .| 5019 | 4323 | 0,11 432 350 10 | 322 9 14
§884} Priamus. . .| 520 | 4402 | o412 851 | 30048 | 270 21 14
(91r)  — . | 515 | 4274 ‘ et o R T 33 55 55 41 14
Jipiter . . | 5,20 | 4333 | 0,05 119 | 9927 | 1243 =

Este grupo de pequefios planetas constituye un ejemplo de un caso
especial del problema de los tres cuerpos, que ya Lagrange resolvio. Si
se mueven tres masas en un plano alrededor de un centro comiin de
gravedad y si estas tres masas estdn en un instante cualquiera a la misma
distancia reciproca — formando entonces los vértices de un tridngulo equi-
litero — estos tres cuerpos, segtin demostrd Lagrange, deberdn conservar
eternamente sus posiciones mutuas, sin perturbarse si sus velocidades pri-
mitivas cumplen determinadas condiciones. Ninguno de los asteroides de
este grupo tiene exactamente la posicion exigida por el enunciado res-
pecto a Jupiter y al Sol, pero si de un modo bastante aproximado. En
este caso la teoria ensefia que el cuerpo respectivo no permanece invaria-
blemente en el vértice correspondiente del tridngulo equilitero, sino que
oscila periodicamente con un movimiento de libracion alrededor del mis-
mo. Segtin Charlier el periodo de esta libracién es de 148 afios.

Un astro muy interesante, del cual puede dudarse si se trata de un
pequefio planeta o cometa de corto periodo, fué descubierto en octubre
de 1920 por Baade, en Bergedorf. Como este cuerpo se vela a través
del anteojo no como un cometa, sino como un pequefio planeta, ha sido
considerado como uno de estos tltimos, habiéndosele asignado el na-
mero (944). La orbita es muy rara, tanto por su forma como por su
posicién, para ser la de un asteroide, correspondiendo mas bien a las
descritas por los cometas de corto periodo. La excentricidad es 0,65, la
distancia al Sol oscila entre 2,01 y 9,42, y la drbita se extiende hasta la
distancia de la érbita de Saturno. El plano de su érbita esta inclinado 43°
respecto a la ecliptica. Este nuevo cuerpo celeste plantea entre los pequeiios
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planetas un record, no solo en cuanto a la excentricidad y a la distancia
afelia, sino también en cuanto a la inclinacion de su oérbita. Los ele-
mentos de ésta son:

Paso por ¢l perihelio. . . . . gde marzo de 1921
Periodo de revolucién . . . . 4992 dias

Semiee mavar. ©. 0 1 4 e e 52

fxeentricidad . -0 WLl s 16653

POCIRATIONL L o s he ! it s e i) K30 4

Longitud del nodo. . . . . . =21%19

Longitud del perihelio . . . . 77%48

8. JUOPITER Y SUS SATELITES

Japiter (), planeta gigante de nuestro sistema, excede en masa
(/4,4 de la masa del Sol) a las de todos los demds planetas reunidos.
Su didmetro medio es de 137 0oo Km, pero el diametro ecuatorial su-

pera, debido a su achatamiento de */,;, al diametro polar en ¢ 500 Km.

Su volumen es 1 300 veces mayor que el de la Tierra, y como su masa
es solamente 320 veces la de nuestro globo, resulta que su densidad es
bastante mas pequefia, y poco mayor que la del agua: 1,.4. A causa de
Ja excentricidad de su o6rbita, sus distancias al Sol oscilan bastante alre-
dedor de la distancia media (778 millones de kilometros), entre 740 y 81§
millones de kilémetros. El tiempo de revolucién sidérea es de 12 afios
menos 50 dias.

Jhpiter se identifica facilmente por su luz blanca, de brillo tranquilo,
que excede dl de todos los demas planetas, ya que solamente Venus y en
raras ocasiones Marte, pueden alcanzar un brillo mayor. En la oposicidn
media es de — 2,2 magnitud. Las variaciones del brillo por efecto de la
distancia son pequefias, y las debidas a las fases, que como maximo son
de 12 grados, son inapreciables. Ha estado en oposicion el 5 de mayo
de 1923 y el 5 de junio de 1924 ; en los afios siguientes la oposicién tendra
lugar aproximadamente un mes mds tarde por afio, pues Jupiter, durante
este intervalo, adelanta hacia el este.

Exceptuando el Sol y la Luna, ningtin cuerpo de nuestro sistema ha
sido observado con tanta asiduidad como [ipiter. Al revés de Marte, su
superficie no presenta accidentes permanentes, motivo por el cual es im-
posible trazar un mapa de Jupiter. El aspecto de la superficie cambia con-
tinuamente, y hasta en pequefios intervalos de tiempo muestra con fre-
cuencia diferencias considerables. Los primeros observadores mencio-
naron ya dos bandas oscuras que aparecen en e! disco de Jupiter, una
al norte y otra al sur del ecuador, siendo ésta la principal caracteristica
del disco del planeta. Las observaciones realizadas con los grandes ante-
ojos modernos han demostrado que estas bandas ecuatoriales, que apa-
recen también en las fotografias (fig. 155), tienen una estructura mucho
mas complicada de lo que antes se suponia, estando constituidas por for-

"14.’ .

.

"

|
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Fig. 157. — Jhpiter, desde 1878 a 1881, segin O. Lohse, de Potsdam

I) 6 mayo 1878, a 15" 55™; 2) 2 junio, a 14" 33™; 3) 21 junio, a 13" 38 ; 4) 5 ju-

110 1879, a 15" 8™ ; 5) 18 septiembre, a 8" 34™; 6) 8 octubre, a 11t 12™; 7) 5 agos-

to 1880, a 14t 2g™ ; 8) 17 octubre, a 8% 53M; ¢) 2 noviembre, a 1h 7% ; 10) 22 di-
ciembre, a 40 58m; 11) 3 enero 1881, a 6% 5™ ; 12) 14 febrero, a Fb 11

AstroNomia, 2
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maciones independientes (fig. 157). Estas formaciones, asi como otras que
aparecen en la superficie del planeta, parecen ser aglomeraciones de nubes,
cambiando tan rdpidamente que el disco de Jupiter no presenta a veces
el mismo aspecto en dos noches consecutivas. De ordinario, su hemisferio
austral esta sujeto a cambios mayores que el boreal. Las bandas oscuras
paralelas al ecuador, de las cuales se pueden ver, con buenos anteojos,
cinco o mas, conservan su posicion de una manera invariable durante
algunos afios. En cambio su estructura ofrece grandes cambios. Las
bandas ecuatoriales mds débiles son a veces facilmente visibles, pero otras
veces desaparecen por completo. La banda ancha del hemisferio norte
también desaparece completamente durante algin tiempo. Estas bandas
oscuras estan separadas por espacios claros; el mas claro de todos es la
zona ecuatorial,

El color de las bandas es rojo pardo, pero también se distinguen tonos
mas oscuros, v ademas este color esta sujeto a cambios constantes. La
region ecuatorial con sus bandas y manchas es a menudo de un color
rosado, tan pronunciado a veces, que llama inmediatamente la atencién del
observador mas inexperto; en cambio, en otras ocasiones no hay rastro
de esta coloracién.

Con frecuencia aparecen en la superficie manchas mas permanentes que
las que accidentalmente se ven en las bandas, y han servido para de-
terminar aproximadamente el periodo de rotacién de Jupiter. (General-
mente estas manchas son oscuras; pero en algunas ocasiones se ven tam-
bién manchas brillantes, pequefias, de forma circular, parecidas a los
satélites, que suelen aparecer blancos cuando pasan por delante del disco
del planeta. Tiene especial interés la «mancha rojay, mancha grande, elip-
tica, de color notablemente rojo, situada en el hemisferio sur; su longitud
es de unos 41 ooo Km y su anchura de unos 14 ooo Km (véanse los graba-
dos 5, 8, 9 y 12 de la figura 157). Fué descubierta en 1878, v desde
entonces ha sido seguida cuidadosamente por todos los observadores de
Jupiter. Aunque estd sujeta también a muchos cambios lentos, se ha con-
servado en lo esencial hasta hoy dia. Se ha podido comprobar su existencia
en tiempos anteriores al de su descubrimiento. Por indicacion de H. Stru-
ve, Kritzinger estudié los antiguos dibujos de Jiipiter, encontrando que la
mancha roja se puede seguir hasta el afo 1831, durando, por consiguiente,
desde hace go afios. Las investigaciones de ILohse y otros astrénomos
sobre el movimiento de rotacién de la mancha roja, han dado como re-
sultado que ésta no puede haber permanecido invariablemente unida al
nticleo interior del planeta, cuya rotacion debe ser uniforme. La veloci-
dad angular correspondiente a la rotacion de la mancha alrededor del eje
del planeta es bastante menor que lo que era el afio 1878, fecha de su
descubrimiento. A causa de esta velocidad variable, la mancha roja ha
cambiado constantemente de posicién respecto al planeta, habiendo tenido
en los distintos afios diferentes longitudes jovigraficas. Lohse ha dedu-
cido de sus medidas estas variaciones de longitud, en el supuesto de un
periodo de rotacion de 9" 55™ 41°, y los ha representado en la figura 158.
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A pesar de estas variaciones de velocidad, la mancha roja podria tener,
como suponen varios observadores de Jupiter, un origen eruptivo.

Una segunda formacion muy rara, el «veloy, fué descubierta por
H. Struve. Es una nube gris, tenue, que se encuentra en el hemisferio
austral de Japiter y casi en la misma latitud que la mancha roja. Krit-
zinger pudo comprobar la presencia del velo en los dibujos antiguos, hasta
los de 1840, de manera que esta formacion, a pesar de sus cambios frecuen-
tes e intensos, es permanente. Su velocidad angular es algo mayor que
la de la mancha roja; el velo tiene que encontrarse, por lo tanto, en cier-
tos instantes (cada dos afios), encima o debajo de la mancha roja, de ma-
nera que ambas formaciones se cu-
bren una a otra. En efecto, el
aspecto de la mancha roja ha va- ,
riado notablemente cada dos afios
y durante unos cuarenta dias, sien-
do entonces muy palida y desapa-
reciendo a veces por completo. || |

De la variabilidad de las ban- v | :
das y de casi todas las formaciones . |
de Jupiter, se deduce que lo que G R EE
vemos del planeta no es su ntcleo | : |
solido, sino la parte exterior de |'1 !

|

259

1
|
|
[\ [
|
|

masas de vapor y nubes que cu-
. bren toda la superficie. ,Muy pro- \ !
bablemente el planeta estd rodea- | e U5 s [E
do por una atmoésfera elevada y : o —
densa, a través de la ecual la luz ,
no puede pasar sino muy debili- * | N
tada. Segun esto, habria que con- | ! / N
siderar las bandas oscuras como s \ : ~— /
huecos que quedan entre las nu- Sl ]
bes. Por la posicion que ocupan f__|_ R [irilles |
estas nubes respecto al ecuador, y ez e w0 "
por el cambio que ¢e nota en la Fig. 158
forma de las bandas con Ia latitud,
de suerte que cerca del polo sélo las hay muy débiles, se podria suponer
que ocurre en Jupiter algo anilogo a las zonas de nubes y de lluvia de
~ nuestra Tierra, Iis notable el hecho de que Jipiter aparece mas brillante en
el centro que en los bordes, de una manera aniloga a lo que ocurre en el
Sol; esto se observa muy bien en los pasos de los satélites por delante
del disco del planeta, pues aquéllos aparecen, en los bordes, brillantes sobre
fondo oscuro, y en cambio al llegar al centro del disco aparecen oscuros si
se proyectan sobre las partes brillantes de la superficie de Jupiter. Esta
disminucién de brillo hacia el borde debe provenir de que la luz tiene que
atravesar cerca de éste una capa gaseosa de mayor espesor, siendo, por
consiguiente, mayor la absorcion. La existencia de atmosfera queda com-
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probada por las ocultaciones de las estrellas fijas, en las cuales se ha ob-
servado una disminucién lenta de la intensidad luminosa antes de desapa-
recer la estrella detras del disco de Jupiter, y también por el cambio de
forma del disco del I1I satélite cuando éste es eclipsado por Jupiter. Fl
gran valor del albedo (0,56) indica que la luz del Sol, reflejada por las
nubes de la atmosfera de Jupiter, no sufre gran disminucion por efecto
de la absorcion de esta atmoésfera.

El nticleo de Jiipiter parece ser teatro de una actividad intensa, de-
bida a una elevada temperatura. Esta actividad se confirma por los mo-
vimientos rapidos que tienen lugar en la superficie, movimientos que cam-
bian de una manera notable el aspecto del disco, a veces en pocas horas. Si
s¢ tiene en cuenta que a la distancia de Japiter un arco de un segundo co-
rresponde a una magnitud lineal de unos 3 000 Km y que, por otra parte,
la intensidad de las acciones luminosas y calorificas del Sol en Jupiter
no es mas que '/, de lo que es en la Tierra, no puede admitirse que
fuerzas capaces de trasladar en una hora masas enormes a distancias de

TFig. 150. — Inclinacién de las ravas del espectro de Jupiter

miles de kilémetros, tengan su origen en el calor solar. Es, por consi-
guiente, muy probable que Jupiter no esté atn cubierto por una corteza
solida como nuestra Tierra, sino que su nucleo, todavia caliente, esté en-
vuelto por una capa muty espesa de gases y vapores muy densos. Esto estd
de acuerdo con los fendmenos 6pticos antes citados, asi como con la pe-
quefia densidad total, que es solamente */, de la densidad de la Tierra y
que es muy parecida a la del Sol. !

A causa de esta constitucion fisica, el periodo de rotacion de Jipiter
fio puede determinarse con la misma exactitud que el de Marte, mayor-
mente Habiéndose comprobado que las manchas poseen, ademas del mo-
vimiento debido a la rotacién, un movimiento propio. En algunas oca-
siones se han visto manchas de mucha duracion y muy permanentes de
forma, que se han utilizado para determinar el periodo de rotacion. El
niumero de determinaciones de este periodo es muy grande; los valores
obtenidos oscilan entre 9" 5o0™ (Cassini, 1692) y g" 56™. Las observaciones
modernas hacen ver que el periodo de rotacion es mas corto en el ecua-
dor que en las altas latitudes, pero no hay tanta seguridad en este resul-
tado como cuando se trata del Sol. El periodo de rotacién en el ecuador
es de g" 50™,5 y en las altas latitudes 9" 55™.
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Estos resultados sobre la rotacién de Jupiter han sido confirmados
modernamente por las medidas que se han efectuado para determinar la
velocidad lineal de la rotacion del planeta con ayuda del espectrégrafo.
Por este procedimiento se ha venido a deducir que el movimiento de un

Fig. 160. — Espectros de la T,una y de los cuatro planetas exteriores, segfin Lowell

TLuna Jpiter Saturno Urano Neptuno

punto del ecuador de Jupiter tiene una velocidad de 12,5 Km por segundo.
Si se coloca la rendija del espectroscopio paralelamente al ecuador de
Jupiter, las rayas del espectro del planeta aparecen con una inclinacién
notable, de la que puede deducirse dicha velocidad. En la figura 1509 se
reproduce una fotografia del espectro de Jupiter obtenida por Slipher
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siguiendo este método en el observatorio de Lowell; en ella se ve clara-
mente la inclinacion de las rayas del espectro del planeta respecto a las
del espectro de comparacion (arco de hierro).

El ecuador de Jipiter estd muy poco inclinado con relacion al plano
de su orbita (unos 3°), por lo que alli las alturas meridianas del Sol son
casi constantes y no hay estaciones como en la Tierra.

De las investigaciones realizadas por Huggins, Vogel y modernamen-
te por Lowell y Slipher, resulta que el espectro de Jupiter coincide casi
con el del Sol (figs. 150 y 160). Solamente en la region menos refran-
gible aparecen las rayas teltiricas correspondientes al vapor de agua, des-
tacindose las situadas a los lados de la raya D incluso cuando [tpiter
esta alto, en cuya posicion la accion de nuestra atmosfera deja de ser
apreciable. Se distingue también una banda de absorcién bastante intensa
en el rojo () 6180), que es caracteristica del espectro de Juapiter y cuyo
origen es aun desconocido. Esta banda reaparece también, con intensidad
aun mayor, en los espectros de Saturno, Urano y Neptuno (fig. 160), en los
cuales se ven ademas otras bandas de absorcion intensas, cuya causa es
asimismo desconocida, Il analisis espectroscopico permite suponer que las
regiones oscuras de Juapiter, las bandas y las manchas, sean aberturas
practicadas en la espesa capa de nubes que envuelve al planeta. A través
de estas aberturas penetra la luz del Sol a grandes profundidades, siendo
entonces reflejada; comprueba esta hipotesis el hecho de la fuerte colo-
racion rojiza debida a la absorcién, que es mds intensa en las regiones
refrangibles del espectro que en las menos refrangibles del mismo. Otro
hecho confirma también esta hipétesis, y es que las bandas caracteristicas
del rojo son mas intensas en el espectro de las regiones oscuras del pla-
neta que en el de las blancas.

SATELITES DE JoriTER. — Uno de los primeros descubrimientos que
se realizaron con el telescopio fué el de los cuatro satélites brillantes que
giran alrededor de Japiter y que juntos con éste remedan en miniatura
el sistema solar. El primero, tercero vy cuarto de estos satélites fueron
vistos por Galileo el 7 de enero de 1610. Primero creyé que los cuerpos
descubiertos eran estrellas fijas, pero el dia 13 de enero comprobé que se
trataba en realidad de satélites de Jupiter. La mayor parte de los sabios de
aquel tiempo pusieron en duda el descubrimiento; uno de ellos fué tan
reacio en dejarse convencer, que cuando murid, poco después, dijo
Galileo irénicamente: «lispero que los habrd visto en su camino hacia
el cieloy.

‘Independientemente de Galileo, Simon Marius, en Ansbach, descu-
brio esos cuatro satélites, y aun los vid antes que aquél, adquiriendo la
certidumbre de que las estrellas descubiertas por €l debian ser satélites de
Japiter. El 8 de enero de 1610, 0 sea un dia después de la primera obser-
vacion de CGalileo, Marius comenzd a registrar las posiciones de los saté-
lites; pero no se cerciord exactamente acerca de su ntmero hasta des-
pués que (Galileo. Se ha tratado de arrebatar la gloria de sus descubri-
mientos a Marius, considerandolo como plagiario, pero no hav razones
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suficientes para dudar de su buena fe, como lo han probado Bosscha y
QOudemans.

Un pequefio anteojo y hasta unos buenos gemelos de teatro son sufi-
cientes para observar estos planetas secundarios. En ciertos casos, incluso
algunas personas dotadas de una vista extraordinaria han visto estos
satélites sin ayuda de instrumento alguno. La dificultad en verlos no ra-
dica en la pequefiez de su brillo — las magnitudes de los cuatro satélites
son, segtin Guthnick, 5.43, 5,57, 507 v 6,12 —sino en su proximidad a
Japiter, del cual el cuarto satélite dista a lo mas 14'.

Un buen anteojo con un aumento suficiente permite ver los satélites
como pequefios discos. Seghn Barnard, los satélites tienen para la dis-
tancia media de Jipiter (5,20) los didmetros siguientes: 17,05, 0”,87,
17,52 y 1”,43. Los diametros verdaderos son, por consiguiente, unos 3 950,
3200, 5730y 5300 Km; el satélite mayor es el tercero, el menor es el
segundo, con un diametro casi igual al de nuestra Luna.

Cada uno de estos cuatro satélites presenta variaciones de luz extra-
ordinariamente complicadas y sujetas a frecuentes perturbaciones, que,
segtin Guthnick, tienen un periodo igual al tiempo de revolucién alrede-
dor de Jiipiter. Si se admite que las variaciones luminosas son debidas a
las regiones blancas y oscuras de la superficie de estos satélites, se puede
deducir, de la igualdad de este periodo con el de revolucién, que la revo-
lucién de cada satélite es igual a su rotacion, de una manera aniloga a
lo que ocurre con nuestra Luna. Los dos primeros satélites tienen, segtin
Guthnick, un albedo extraordinariamente grande, mientras que el cuarto
satélite posee pequefio poder reflejante, pareciéndose en esto a la Luna.
En sus pasos por delante de las regiones blancas del disco de Japiter los
satélites parecen manchas oscuras, mientras que al pasar por delante de
las regiones de brillo medio desaparecen casi totalmente. Algunos observa-
dores creen haber observado cambios de forma de los satélites, en espe-
cial de los mas internos; también se han observado manchas en la super-
ficie de los satélites, pero la objetividad de todas estas observaciones estd
todavia en discusion.

Las o6rbitas de los cuatro primeros satélites son casi circulares, estando
muy poco inclinadas respecto al ecuador de Jupiter; los periodos de revo-
lucién son 1 18", 3% 13", 7% 4" y 16* 1%, respectivamente,

Los satélites de Jupiter ofrecen al matemitico que se proponga calcular
su atraccion mutua, problemas de dificil solucion. Los cambios seculares
de sus 6rbitas son tan importantes, que los métodos aplicables a los pla-
netas no pueden emplearse aqui sin modificaciones esenciales. El efecto
més notable e interesante de la atracciéon mutua estd en la relacién que
existe entre los movimientos de los tres satélites interiores. Las dos leyes
siguientes expresan esta relacion:

1) El movimiento medio del primer satélite mds el doble del movi-
miento medio del tercero es exactamente igual al triplo del movimiento
medio del segundo.

2) La longitud media del primer satélite mas el doble de la longitud
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media del tercero es igual al triplo de la longitud media del segundo
aumentada en 180°%

La observacion permitio descubrir en seguida estas extrafas rela-
ciones, y Laplace demostré que no pueden ser obra de la casualidad.

En las paginas 160 y 191 hemos hablade ya de los eclipses de los
satélites al penetrar en el cono de sombra proyectado por Jupiter, y del
modo como estos eclipses han servido para determinar la velocidad de la
ltz, asi como para la determinacion aproximada de las diferencias de
longitud. Tanto los eclipses como los pasos de los satélites por delante del

Enera 1812

Enera 1913

Fig. 161. — Orbitas de los satélites de Jipiter

disco de Jipiter ofrecen momentos interesantes para la observacion,
siendo estos fenomenos objeto predilecto para los aficionados a la Astro-
nomia que sélo disponen de anteojos pequenios. En las efemérides se dan,
para facilitar las observaciones, los instantes en que ocurren los feno-
menos relativos a los diferentes satélites. Lstos datos se calculan mediante
las tablas de los cuatro satélites de Japiter, de Sampson, quien publico
un trabajo muy completo sobre las 6rbitas descritas por estos planetas.

Se supuso, durante varios siglos, que estos cuatro satélites eran los
tnicos que Jupiter poseia, y por este motivo desperto gran interés el des-
cubrimiento de un quinto satélite, realizado por Barnard en 18g2. Este
satélite, pequefio en extremo y de poco brillo (160 Km de didmetro), da
la vuelta alrededor de Jupiter, a una distancia de éste de 175000 Km y
en algo mienos de 12 horas; las perturbaciones que experimenta en su
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movimiento por la forma elipsoidal del planeta principal son tan grandes,
que la linea de los épsides da una vuelta completa en 144 dias. El quinto
satélite se parece a una estrella de 13.* magnitud y es, por su cercania
a Jupiter, uno de los cuerpos de mas dificil observacion de todo el sistema
planetario.

Después y sucesivamente, con pequefio intervalo de uno a otro, se
descubrieron tres satélites mds; en diciembre de 104 el sexto y en enero
de 1905 el séptimo, ambos por Perrine con el reflector Crossley del obser-
vatorio de Lick, y en enero de 1908 el octavo, por Melotte, en Greenwich.
Los tres son de pequefio brillo (14.%, 16® y 17.* magnitud, respectiva-
mente); el octavo, solo se ha podido observar fotograficamente hasta
ahora. Las orbitas del sexto v del séptimo son, segtn los calculos efectuados
por Ross, bastante parecidas; los periodos de revolucion son 251 y 265
dias respectivamente, las distancias medias 160 y 107 semididmetros de
Ttipiter, las inclinaciones de sus Orbitas respecto al ecuador de Jupiter,
unos 31° lLa Orbita del octavo satélitestiene una inclinacion de 145°;
este satélite tiene, pues, un movimiento retrogrado, v efecttia su revolu-
cion alrededor de Jupiter en 787 dias, a una distancia de 350 semidiametros
de este ultimo. Como este satélite se mueve muy cerca del limite en que
la atracci6n ejercida por el Sol excede a la de Jupiter, estd sujeto a gran-
des perturbaciones que hacen variar constantemente los elementos de
su orbita.

En julio de 1914 Nicholson descubrié de una manera casual un noveno
satélite de Jupiter, extraordinariamente débil, con el reflector Crossley
del observatorio de Lick., Para obtener una fotografia del octavo satélite,
Nicholson siguié con la placa durante dos horas y media el movimiento
del mismo, previamente calculado, para que en la placa apareciese como
un punto y no como un trazo. Por una rara casualidad, el noveno satélite
no s6lo estaba cerca del octavo, sino que en el intervalo de la exposicién
su movimiento era igual al de éste. Asi fué que el noveno satélite did en
la placa una imagen, como el octavo, en forma de un punto al lado de las
imigenes de las estrellas, que aparecian como trazos. De no haber coinci-
dido todas estas circunstancias favorables, es decir, si la imagen del no-
veno satélité hubiese sido durante el intervalo de la exposicion un trazo,
su pequeiio brillo (19.* magnitud) no hubiese sido suficiente para impre-
sionar la placa. El estudio del nuevo satélite permitié pronto calcular
su 6rbita. Como era de esperar, por las circunstancias de su descubri-
miento, su Grbita era parecida a la del octavo satélite, con una inclinacion
de 158°; el satélite, por consiguiente, tiene un movimiento retrogrado. El
tiempo que emplea en su revolucién es de 1 142 dias, y la efectila a una
distancia de unos 440 semididmetros de Japiter. Los elementos de su
drbita varian, por efesto de las perturbaciones, mucho mis que los del
octavo satélite. Probablemente el octavo y el noveno satélites han sido
primitivamente asteroides, que han sido capturados por Jtpiter.

Las relaciones entre las dimensiones de las Orbitas de los satélites
de Japiter, excepcién hecha de los dos interiores y del noveno, estan
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representadas en la figura 161. La drbita del octavo satélite no es cerra-
da, a causa de las perturbaciones debidas a la atracciéon por el Sol.

Q. DATURNO, SUS ANILLOS Y SATELITES

Saturno (}), que de los planetas conocidos por los antiguos es el
sexto por su distancia al Sol, es, en masa y dimensiones, el segundo,
y aun cuando su masa no llega a !/, de la de Jiipiter, excede en casi
el doble a las masas reunidas de los seis planetas menores que él. Segiuin
Newcomb, esta masa es */,;,, ¥ segin H, Struve !/, de la masa del
Sol. Su orbita es muy poco excéntrica, y Saturno la recorre en 29,5 afios,
a una distancia media del Sol de 1430 millones de kildémetros. Por sus
anillos y los diez satélites que se mueven a su alrededor, Saturno es el
planeta mds interesante del sistema solar.

Parecido a Jtpiter, el globo Saturno es un elipsoide de revolucién
achatado, cuyos ejes estan en la relacién de 10:9; el achatamiento, como
se ve, es mayor que el de Japiter. Su didmetro ecuatorial es de 120 000
kilémetros, mientras que el diametro polar no es mas que de 108 ooo Km.

El brillo de Saturno varia mucho segiin la posicién del anillo; a simple
vista parece una estrella de primera magnitud, de color amarillento.
Cuando el anillo estd de plano, y el planeta en oposicién, es casi de mag-
nitud cero; en cambio, cuando el anillo ha desaparecido y el planeta
estd proximo a la conjuncién, su magnitud es 1,5. La diferencia de brillo
de Saturno segiin que se vea el anillo totalmente o que haya desaparecido
por presentarse de canto, es de una magnitud. Las investigaciones reali-
zadas por Miller han demostrado un influjo notable de la fase sobre el
brillo, aunque el miximo dngulo de fase posible es solamente de nnos 6°
Este influjo lo explica completamente una hipétesis debida a Seeliger,
de la que hablaremos mds adelante. El albedo es muy grande: 0,63.

Las oposiciones de Saturno se pueden calcular, a partir de la del 19
de abril de 1924, teniendo en cuenta que las oposiciones ocurren cada
afio, trece dias mas tarde que la oposicion anterior.,

La constitucién fisica de Saturno debe ser muy parecida a la de
Jtipiter, pero la superficie del planeta no puede observarse bien, a causa
de su distancia a la Tierra. Cuanto mas alejado de la Tierra estd un
objeto, menores son su brillo y su tamafio aparente, y por ambas razones
la observacién de los planetas lejanos presenta grandes dificultades. El
disco de Saturno, que en sus bordes es mis oscuro, aparece, en circuns-
tancias favorables, atravesado por bandas finas en forma de nubes; dos
o mas bandas débiles en el ecuador y paralelas a éste suelen observarse
con facilidad (figs, 162, 163 y las fotografias reproducidas en la figu-
ra 155, obtenidas por Barnard con el reflector de Mount-Wilson). Lo mis-
mo que en Jupiter, estas bandas cambian de aspecto en el transcurso del
tiempo, pero son tan débiles v de unos contornos tan difusos, que estos
cambios no pueden seguirse facilmente. Asi, resulta en general aventu-
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rado asegurar si en distintas noches ha cambiado el aspecto de Saturno,
y por consiguiente, solo en muy contadas ocasiones es posible determinar
su periodo de rotacion.

Ia primera ocasién que se presento para ello, fué debida a la apari-
ci6n y relativa permanencia de una mancha bien delimitada, que se des-
cubrio en tiempos de W. IHerschel; este observador pudo seguir la men-
cionada mancha de una manera continua durante algunas semanas, lle-
gando a determinar el periodo de rotacion del planeta, que estimé
en 10" 16™ o0f. A partir de esta medicion, pocas determinaciones del
periodo de rotacion se efectuaron hasta el mes de diciembre de 1876, en
que aparecio cerca del ecuador del planeta una mancha brillante blanca,

Fig. 162. — Saturno en septiembre de 1875, segiin Trouvelot

que fué vista por el astronomeo Hall, de Washington, v otros. De sus
observaciones dedujo Hall un periodo de rotacion parecido al determinado
por Herschel: 10" 14™ 24%. Como ocurre en el caso de Japiter, no puede
decidirse si éste es el verdadero periodo de rotacion de Saturno, porque
la mancha observada estaba muy probablemente en las altas regiones de
la atmosfera del planeta y debia poseer, por consiguiente, un movimiento
propio. Su aspecto producia la impresion como si una enorme masa in-
candescente hubiese sido lanzada desde el interior; se extendié lentamente
hasta llegar a constituir una banda ancha y brillante cuya region mas
luminosa, observada por Hall, estaba ya cerca del otro extremo, que le
seguia en ascension recta. Fué wisible hasta enero de 1877, en cuya
época fué perdiendo brillo v esfumindose sus contornos, hasta que se
hizo imposible seguirla por estar el planeta muy cerca del Sol. Manchas
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especialmente brillantes y oscuras aparecieron, en 1903, en el hemisferio
Loreal de Saturno; de sus observaciones se esperaba un resultado defi-
nitivo acerca del periodo de rotacion del planeta, pero estas manchas eran
variables de forma, posicion y brillo, dando la impresion de que se trataba
de una gran perturbacion atmosférica. Del conjunto de sus observaciones
se obtuvo como periodo de rotacion 10" 38" valor bastante diferente
de los obtenidos hasta entonces. De todo lo dicho se deduce que no sabe-
mos aun si las diferentes zonas de Saturno poseen periodos de rotacién
diferentes, cosa que parece verosimil. Si las manchas observadas en Jua-
piter y Saturno son solamente formaciones atmosféricas, no tienen nada
de extrafio las diferencias que se han encontrado en el periodo de rotacion.
Las fotografias del espectro, de las cuales hablaremos al tratar de la
rotacion del anillo, han dado como periodo de rotacién el valor 10" 14™6,

Fig. 163. — Saturno el zo de julio de 18gg, segin Antoniadi

El ecuador de Saturno forma con el plano de la érbita un angulo
de 28° por lo que deben producirse alli estaciones como en la Tierra.
Debido a su gran distancia al Sol, Saturno recibe de éste */,, del calor
y de la luz que recibe la Tierra. Saturno no parece ser solido, sino .
liquido, ya que la densidad es /g de la densidad de la Tierra, o sea 2/,
de la densidad del agua.

En el espectro de Saturno (figs. 160 y 167) se encuentran todas las
rayas del espectro del Sol; Vogel, Keeler y los astronomos del observa-
torio de Lowell encontraron en el rojo ¥ anaranjado rayas oscuras de
absorcién, como en Jupiter. De la coincidencia de los espectros de ambos
planetas puede deducirse una constitucion fisica analoga. Fs muy no-
table que, segiin Vogel, el espectro del anillo de Saturno no presente en
el rojo la banda caracteristica (. 6180), lo cual indica que no hay en él
atmosfera absorbente; esta observacién ha sido confirmada por Keeler,
empleando el gran refractor del observatorio de Lick, asi como tam-
Lién la han comprobado los fotogramas obtenidos en los observatorios
de Yerkes y Lowell.
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ANILLOS DE SATURNO. — Los anillos que rodean al globo de Saturno
son un fenomeno tinico en el sistema solar. Para los antiguos astrénomos,
que disponian de medios de observacién muy poco potentes, los anillos
fueron origen de confusones v de hipotesis muy diferentes. Galileo des-
cribe en 1610 el planeta como triple: una gran esfera con otras dos pe-
quefias, una a cada lado (fig. 164). Transcurridos uno o dos afios extra-
fi6 encontrar que las esferas pequefias habian desaparecido por com-
pleto, v que Saturno aparecia como una esfera simple como los demas

Fig. 164. — Dibujos de Saturno, del siglo xvir

planetas. La confusién aumenté por el natural temor de que la forma
observada primeramente hubiese sido debida a algiin defecto optico de
su anteojo.

Pocos afios fueron necesarios para que otros observadores, provistos
de mejores anteojos, pudiesen probar que el aspecto primitivo no era ima-
ginario sino real, y que variaba con el tiempo. FEn la figura 164 se repre-
sentan (segtin Huygens, Systema Saturninm) una serie de aspectos, tales
como fueron vistos en aquellos primeros tiempos de la observacién teles-
copica: I de Galileo (1610); I1 de Chr. Scheiner (1614); III de Riccioli
(1640 y 1643); IV a VII de Hevelio (VII, 1646), los cuales indican ya
los cambios debidos a las diferentes posiciones de los anillos respecto al
rayo visual; VIII y IX, también de Riccioli, correspondientes a los
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afios 1647 v 1650, cuando los anillos aparecen mas abiertos; X de Eusta-
chius de Divinis (1646 a 1648); XI de Fontana; XII de Gassendi y
Blancanus; XIII también de Riccioli (1644 v 1645). Si se comparan
estas imagenes con lo que hoy sabemos respecto de Saturno y sus anillos,
se puede ver que algunos observadores estuvieron muy cerca de descubrir
la verdadera forma del anillo, aunque ninguno de ellos lleg6 a adivinarla
por completo.

Huygens fué el primero que encontré la solucién del enigma. Cuando
en marzo y abril de 1655 observo el planeta vio, en vez de las asas, un
Lrazo largo y estrecho a cada lado de Saturno. En la primavera siguiente
habian desaparecido estos brazos y el planeta aparecia como un disco
tal como lo habia observado Galileo en 1612. En octubne de 1656 habian
vuelto a aparecer las asas, tales como las habia visto”Huygens afio y
medio antes. A su inteligencia sagaz y educada en el estudio de las ma-
tematicas, le bastd la desaparicion y reaparicion de las asas para encon-
trar la explicacién de esos cambios de forma. Huygens esperd hallar la
confirmacién en observaciones posteriores, y participé sus ideas a unos
pocos astronomos amigos, en el anagrama siguiente, que se encuentra
sin mas explicaciones al final de un corto escrito sobre el descubrimiento
del primer satélite de Saturno:
con lo cual queria decir: Annulo cingitur tenui, plano, nusquam cohae-
rente, ad eclipticam inclinato (estd rodeado por un anillo delgado, plano,
no unide con Saturno e inclinado respecto a la ecliptica).

Esta descripcion es exacta y completa; y permitié a Huygens dar una
explicacién suficiente de las distintas fases que él y otros habian obser-
vado en los anillos.

A causa de su espesor extraordinariamente pequefio, que segiin las
medidas efectuadas por Barnard es de umos 350 Km, y de su forma
plana, los anillos eran invisibles con los anteojos de aquella época —y lo
son todavia con la mayoria de los instrumentos modernos — cuando el
plano del anillo pasaba por el Sol. Esto sucede dos veces en cada revolu-
cién de Saturno, y dos veces también aparecen los anillos con su maxima
abertura, que tiene lugar cuando la inclinacion de los anillos respecto al
rayo visual es de 28, El proceso del fendémeno se puede seguir facil-
mente en la figura 165. Cuando Saturno estd en 4 o en C, o sea en las
longitudes 352° y 172° (en las constelaciones de los Peces y del Leon, res-
pectivamente) el plano que contiene al anillo pasa por el Sol S. Entonces
el anillo es invisible, porque se presenta de canto, v sélo puede verse con
los anteojos muy potentes, como una linea luminosa muy fina. En cambio,
cuando el planeta ocupa las posiciones B y D, o sea cuando su longitud es
82° y 262° (entre las constelaciones del Toro y de los Gemelos v en la
constelacion del Sagitario, respectivamente) los anillos aparecen con la
maxima abertura, con una inclinacién de su plano, respecto al rayvo visual,
de 28°; el observador verd en la posicién B la cara sur y en la D la cara
norte. Entre cada dos de estas fases, invisibilidad y abertura méxima,
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transcurren 7 afios y 4 meses. Asi, por ejemplo, en 1870, cuando el planeta
estaba entre las constelaciones del Escorpién y Sagitario (casi en el pun-
toc D) aparecia la parte norte del anillo con su amplitud mixima, y lo
mismo volvié a ocurrir a fines de 1899. FEn febrero de 1878, en que
Saturno estaba entre las constelaciones de Acuario y de los Peces (casi
en A) el plano del anillo pasaba por el Sol, y los anillos eran invisibles para
los aparatos corrientes; pero en 1885 el planeta estaba en la constelacién
del Toro (casi en B), apareciendo la cara sur de los anillos con su mixima
abertura ; finalmente, en 1892, cuando Saturno estaba en la constelacién
del I.edn (posicién C), el anillo aparecia de canto.

Para la Tierra, el anillo puede desaparecer por varias razones. Cuando
el plano del anillo pasa por la Tierra, entonces el anillo es invisible desde
ésta, cualquiera que sea su posicion respecto al Sol; esto ocurre siempre
cerca del instante en que el plano del anillo pasa por el centro del Sol.
La 6rbita descrita por la Tierra es muy pequefia en comparacion con la
descrita por Saturno; y por esta causa durante catorce afios el plano del
anillo no pasa por la Tierra sino cuando Saturno esti cerca de las posi-
ciones 4 y C (fig. 165).

Fig. 165

Pero también desaparece el anillo cuando su plano pasa entre la Tierra
y el Sol, en cuyo caso éste ilumina una de las caras, mientras que la otra,
vuelta hacia la Tierra, permanece en la oscuridad. Esto ocurrié, por
ejemplo, del ¢ de febrero al 1.% de marzo de 1878 ; pero entonces Saturno
y la Tierra estaban a diferente lado del Sol (fig. 165, en la que A corres-
ponde, aproximadamente, a la posicién que ocupaba Saturno y E’ a la
de la Tierra). El primero estaba, por consiguiente, cerca de la conjuncién,
de manera que el planeta solamente podia observarse poco tiempo después
de la puesta del Sol. Por el contrario, en octubre de 1891, en que ocu-
t1i6 el mismo fendémeno, Saturno sélo podia observarse en las primeras
horas de la madrugada, poco antes de la salida del Sol. Barnard no logré
distinguir el anillo, que era invisible, mientras que su sombra proyectada
sobre Saturno podia verse muy bien, de lo que se deduce que el espesor
del anillo tiene que ser en extremo pequeiio. En los afios 1907 y 1908 los
observadores que emplearon los grandes refractores de Lick y Yerkes en
circunstancias favorables vieron el anillo como tina linea fina muy débil,
en la que aparecian algunos puntos mas brillantes, cuya explicacién no se
ha dado atn. El anillo desaparecié otra vez en 1921 y volverd a desapa-
recer en 1936.

Después que Huygens hubo descubierto la forma anular del objeto
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que rodea a Saturno, Domingo Cassini, en 1675, vi6 en €l una linea
oscura, que poco después fué reconocida por Maraldi como una linea de
division en dos anillos. Un anteojo medianamente potente permite ob-
servar, con una atmosfera tranquila, esta division del anillo en los ex-
tremos de las asas; pero sélo con anteojos muy potentes y en condicio-
nes atmosféricas muy favorables puede observarse esta linea de divisién
a lo Jargo de toda la superficie visible del anillo. Posteriormente otros
observadores han distinguido, principalmente en el anillo exterior, otros
circulos oscuros de division, siendo el mas conocido el llamado division
e Encke.

Finalmente en el pasado siglo se descubrié un tercer anillo, relativa-
mente mas oscuro e interior. Galle lo vi6 por primera vez, con el refrac-
tor de Berlin, en 1838; pero la descripcion dada por Encke no es del todo
clara e inequivoca. De todas maneras G. P. Bond, en Cambridge (Estados
Unidos), y Dawes, en Inglaterra, en 1850, llamaron la atencion sobre este
anillo interior, Actualmente este llamado anillo oscuro es un objeto tan
evidente, que parece extrafio que no haya sido observado antes por otros
astrénomos, aunque algunos observadores antiguos hacen indicaciones que
probablemente se refieren a él. Debe tenerse presente que entre el anillo
oscuro y el brillante no hay un limite de separacion bien definido, no exis-
tiendo tampoco un contraste brusco en sus brillos respectivos (fig. 162),
de modo que no es facil decidir dénde acaba el anillo brillante y dénde
empieza el oscuro. Es posible que el anillo oscuro sea una mera prolon-
gacion del anillo interior brillante, o acaso que se haya formado a expensas
del mismo. En el anillo oscuro se ha creido observar, como en él exterior,
una division. Segtin la idea que se tiene actualmente sobre la constitu-
cién del anillo, o sea que estd formado por una infinidad de pequefios
cuerpos, la aparicion de nuevas divisiones, la distinta distribucién de brillo
y la distancia variable de los bordes del anillo al planeta, son ficilmente
explicables, y aunque no han sido comprobadas con seguridad las observa-
ciones que a este punto se refieren, son muy verosimiles.

Damos a continuacién las dimensiones del sistema de Saturno segtin las
medidas efectuadas por Barnard en 1895 (fig. 166); las cifras estin refe-
ridas a la distancia media de Saturno al Sol (9,55):

AF semididmetro exterior del anillo exterior 20",03 138 700 Km
BEF » interior s » » 17,50 121 100 »
(& » exterior » = interior 16",08 117 500 »
DF » interior » » » 127,80 88 600 >
EF » ecuatorial de Saturno 87,80 61 500 »
= » polar » » 8" 11 56 100 »
BC ancho de la divisién de Cassini 0,52 3600 @
— didmetro interior del anillo oscuro 10”25 71000 »
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Las dificultades que se han presentado cuando se ha tratado de expli-
car la constitucion de los anmillos de Satwrno comprueban una vez mais
el hecho de que en materia cientifica la sorpresa es inherente al conoci-
miento parcial de los fenémenos, pero que no es posible cuando este co-
nocimiento es total o bien completamente nulo. Durante dos siglos, los
astronomos no vieron nada extraordinario en la existencia de dos anillos
que rodeaban a distancia al planeta Saturno, porque las acciones gravi-
tatorias que pudieran ejercerse sobre estas formaciones les eran desco-
nocidas. A la sagacidad del gran Laplace se debe la primera exposicion
de las dificultades que presenta la hipétesis de que el anillo que rodea a
Saturno pueda ser regular y homogéneo, porque un anillo de esta clase
no podria estar en equilibrio estable. Aunque al principio pudiese haberse
producido una compensacion de fuerzas, la menor perturbacién por cual-
quier causa exterior, tal como la atracciéon debida a un satélite o a un
planeta lejano, habria alterado el equilibrio y provocado la caida del
anillo sobre el planeta. Laplace dedujo tedricamente la existencia de irre-
gularidades en la forma, como ya habia creido encontrarlas Herschel por
medio de la observacion, pero no estudié si con la existencia de tales irre-
gularidades el equilibrio seria estable.

Posteriormente los astrénomos americanos Peirce vy Bond atacaron el
problema en diferentes sentidos. El ultimo dedujo de la aparicion tem-
poral de nuevas divisiones — fenémeno que Bond consideraba real — que
los anillos estaban en estado fliido. Peirce, por consideraciones tedricas,
aceptd esta hipotesis en su parte esencial, y después de estudiar el pro-
blema encontré que tampoco un anillo flaido podria estar en equilibrio
estable sin una fuerza exterior de compensacion, Supuso que esta fuerza
de compensacion era debida a la atraccién de los satélites, pero tampoco
logré demostrar que el anillo fliido pudiese permanecer en equilibrio esta-
ble bajo los efectos de esta atraccion, y aun podemos afiadir que es poco
verosimil que esta atraccién produjese el efecto supuesto por Peirce.

Otro paso importante en el estudio de este dificil problema lo di6
Clerk Maxwell en 1856. Hizo una detenida critica de la posibilidad de un
anillo sdlido o fliido, y resucité una teoria emitida a principios del
siglo xviir por Domingo Cassini (1). Este astronomo suponia que el
anillo estaba constituido por una infinidad de satélites, excesivamente pe-
quefios para que pudieran verse independientemente con el anteojo, y tan
cercanos unos a otros que no podian apreciarse los espacios intermedios.
Esta hipotesis fué la que Maxwell tradujo al lenguaje matematico.

La hipotesis de Maxwell salvaba las dificultades mecanicas, pero la
demostracion no era, con todo, rigurosa, ya que Maxwell tuvo que hacer
ciertas restricciones para poder resolver tan dificil problema matema-
tico. Ademds no se poseian observaciones que demostrasen la certitud de
tal hipétesis. Por estas razones no hubo nada decisivo hasta que las inves-
tigaciones fotométricas de Seelinger sobre el sistema de Saturno, com-

(1) A casi las mismas conclusiones que Maxwell llegé més tarde Hirn, en
Colmar, de una manera independiente y por distinto camino.
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binadas con las cuidadosas observaciones de Miiller en Potsdam, abrieron
una via para la solucion de este problema. El razonamiento de Seelinger
es el siguiente: Las diferentes partes que constituyen el anillo son ilumi-
nadas por el Sol y observadas desde la Tierra. Esto representa un efecto
complejo: primeramente, las diferentes particulas se arrojan sombra mu-
tuamente y ademas se ocultan en parte; ambos fendmenos producen una
disminucién de brillo del conjunto. Las partes sumidas en la sombra y
las parcialmente eclipsadas son, en general, diferentes entre si, pero son
iguales cuando el Sol, la Tierra y Saturno estin en linea recta. En este
caso no hay sombras visibles, porque todas las sombras arrojadas estin
cubiertas por particulas iluminadas. Cuanto mds se aleja Saturno de la
recta Sol-Tierra, tanto mds visibles son estas sombras arrojadas, por lo
cual el brillo intrinseco del anillo tiene que ser maximo en la oposicion.
Las observaciones realizadas por Miiller, que se extienden a un periodo
de 14 afios, confirman esta hipotesis, habiéndose demostrado que las va-

Fig. 167. — Inclinacién de las rayas espectrales de Saturno y de sus anillos

riaciones de brillo no dependen de la posicion del plano del anillo res-
pecto al rayo visual, sino de la posicién de Saturno respecto a la linea
Sol-Tierra. El brillo total del sistema resulto ser, 60 dias antes y des-
después de la oposicion, 8 % de lo que era en el momento de la oposi-
cion misma.

Otra confirmacién de la hipotesis corpuscular del anillo de Saturno
la dieron las observaciones espectrofotograficas realizadas en 1895 por
Keeler, quien prob6 que las diferentes regiones del anillo se mueven con
arreglo a las leyes de Kepler. Keeler coloco la rendija del espectrégrafo
en la direccion del ecuador de Saturno cuando el anillo aparecia poco
abierto, obteniendo asi a ambos lados del espectro del planeta el espectro
de las distintas regiones del anillo. De la inclinacién de las rayas en este
ultimo espectro se puede deduci