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CAPITULO 1 

ESFERA CELESTE 

PROGRAMA. - Esfera celeste. Su modmiento apal'ente, rotación de la tierra. 
Eje del mundo j Zos poZos, el E~uador, los mrculos paralelos, los mi'culos de 
deolinaC'ión, Cool'denadas geográfioas, Círculos y lnerid'ianos te9'1'estres. Lon
g'itud y latitud geog7'áficas. Vel'tical de un lt~gar terrestre, cenit, nadir. Planos 
verticales. Bor'izonte: defimc'iones dife'rentes. El meriariano y la meridiooa. 
Altura del polo es igual a la latitua terrestre. 

1. La Esfera Celeste. - Con el objeto de facilitar el estudio ele 
los movimientos de los astros, y determinar las leyes de estos movi
mientos, es conveniente representarlos sobre una misma superficf~ 
'esférica a la que se le ca 
un nombre de acuerd0 
con la siguiente: 

DEFINICI6N,-Se llama 
esfe1'a celeste, a una >;11-

perficie esférica de radio 
arbitrario lo suficiente
mente grande para- con 
respecto a él resulte des
preciable el radio terres
tre y cuyo centro es liU 

punto cualquiera de 13 
Tierra. 

Esta definición está 
de acuerdo con la idea 

Ecuador 

que uno se forma al contemplar el cielo (pero conviene hacer notar 
que eso es solo una apariencia prod'ucida por la naturaleza de la 
atmósfera) y con las siguientes consideracio~es: 
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Las visuales dirigidas por el observador a cada uno de los astros 
son semirrectas que cortan a la esfera celeste en un punto. El con
junto de esos puntos de intersección se denomina esfera est1·ellada. 

Si se consideran dos astros cualesquiera A y B cuyas distancias al 
observador O sean distintas, como el ángulo que forman las visuales 
correspondientes a ~stos ast:os es inJftpendi.ente de dichas . distancias 
y el arco que las mtersecClones .de esas vIsuales determman sobre 
cualquier superficie esférica de centro O tiene la misma medida que 
ese ángulo, resulta que puede prescindirse de las distancias de los 
astros al observador si se consideran en lugar de éstos sus proyeccio
nes sobre la esfera celeste. Así lo haremos en lo sucesivo. Además sien
do el radio de la tierra muy pequeño (6300 Km) con respecto a las 
distancias de la misma a las estrenas (41,000.0004000000 Km para 
a del Centauro que es una de las más cercanas) resulta despreciable 
en comparación con esas distancias, por lo que la Tierra puede consi
derarse como un punto . 

.J 2. Movimiento aparente de la esfera celeste.- La observación 
I del cielo en una noche estrellada permite constatar que los astros es

tán animados de cierto movimiento, pues se ven algU110s surgir en 
un punto del horizonte, aumentar de altura hasta alcanzar una má
xima, después ele la cual descienden hasta desaparecer bajo el mismo, 
mientras que otros efectúan su movimiento completo sobre el hori
zonte. En este último caso, se nota que esas estrellas describen circun
ferencias alrededor de un punto fijo del cielo. Si suponemos que to
dos los astros están fijos en la esfera celeste y que todos se mue
ven en ]a misma forma, se puede aceptar la siguiente: 

CONVENCI6N. - La esfera celeste está animada 1'especto de la Tie-
1"1'a, de ~¿n movimiento ele rotación al1'ededor de teno de sus diámetros. 

3. Rotación de la tierra. - El movimiento ~'el'l~ de rotación., . 
admitido en el párrafo anterior para la esfera celeste, es equivalente 
al de rotación de la Tierra alrededor del eje mundo, en sentido con
trario, y supuesta inmóvil a la esfera celeste, 

Esto significa que las leyes de los fenómenos astronómicos dedu
cidas por cualquiera de estas dos hipótesis son las mismas, lo cual se 
prueba en Mecánica. 
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4. Eje del mundo; los polos. Ecuador, paralelos, círculos de 
declinación. - DEF1INICIÓN 1. - Se llama eje del mundo Ps PN al 
diámetro alrededor del cual gira la esfera celeste respecto de la 

Tierra. Se llaman polos celestes a los extremosPs y PN de ese diá
metro. 

/" 
DEFINICIÓN n. - Se llama ~()r c~ste- al plano. perpendi-

cular al eje del ~undo en el centro de la Tierra: 
L..,a interse<i~~ó? 'de ese pla-

no con la esfera celeste es Q 

una circunferencia máxima 
~IN"1\'I' que tanrbtén !Jeva el 
nombre de Ecuador celeste. 

DEFINICIÓN nI. - Se na- ' 
ma pa¡'aleio ceZeste a todo 
plano perpendicular al eje 
del mundo. Las interseccio
nes de esos planos con la es
fera son círcunferencias me
nores tales como el QRS 
llamadas también paralelos. 

DEFINICIÓN IV. - Se lla-
ma {' !le declinación 

o meridianos c.elestes a los planos que 'pertenecen al eje del mundo. 

Las circunferencias máximas tules como PSNPN intersecciones de 
esos planos con la esfera celeste se llaman también meridianos (*). 

5. Coordenadas geogt'áficas. - Habíamos aprendido, al estu
diar Geografía, que las cOGt'denadas geog¡'áficas sirven para deter
minar un punto cualquiera de la Tierra. 

Esas coordenadas eran la longit1~d terrestr'e, la latitud terrestre 
y la alt1·t1¿d. y sus definiciones las siguiéntes: I 

A 

J*) R~Cll~l'Üe¡;e I Geo", . (lel espacio. nO 176) que la jnterse~ciJn <le lfu Piario con una. 

superficis esférica e. siempre una circunferencia que se llanta m.dl;ima cuando su 

plano pasa por el centro de la misma porque en ese ca,so su centro y lu radio 6011 

lo, mismos que los ,le la esfera. l1 c~1'cunfereucias menol'es eu los otros casos. 

(; 
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DEFINICIÓN. - Se llama longih~d te1'1'est1"e de un lugar A (con
siderado como un punto) al ángulo diedro que tiene por caras a un 
meridianQ que se tDma como origen y al meridiano de ese lugar. 

Si se supone a la Tierra esférica, la longitud de un lugar sería 
igual al arco del Ecuador comprendido entre el pie B del meridia
no del lugar y el del meridiano origen C, puesto que la sección nor
mal w del diedro formado por esos meridianos es un ángulo central, 

COORDENADAS GEOGRAFICAS DEL LUGAR 11. 

Longitud = '", latitud = q> y altitud = h. 

luego tiene por medida la del 
arco BC que abarcan sus lados.~ 

:El meridiano que nosotros 
tomaremos como origen es el 
meridiano del Observatorio de 
G'reenwich, adoptado univer
salmente. 

El plano del meridiano de 
Greenwich divide a la Tierra 
en dos hemi"ferios. A los pun
tos situados en el hemisferio 
Occidental se le atribuye longi
t~~cl pos'itiva y a los del otro he
misferio longit1tcl negativa .. 

Las longitudes se miden, 
a partir del meridiano origen 
positivamente hacia el Oeste y 

negativamente hacía el Este y 

de 00 a 180 0 o de O horas a 12 horas. 

NOTACIÓN. - Las longitudes se designan con la letra griega 0). 

DEFINICIÓN. - Se llama latitud f en'esh"e de un lugar A (consi
derado como lm punto) al ángulo de la vertical de e~e lugar con 
el plano del Ecuador C'¡:'). 

Si se supone a ]a Tierra esférica, la latitud ele un lugar seria igual --al arco del meridiano A/B comprendido entre el lugar y iJ . e de 

(*) Recuérdese que se llama ángulo de una recta con un plano el ángulo agudo qll~ 

ella forma con su proyeccüm sobre el mismo. 
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sn meridiano sobre el Ecuador, puesto que el ángulo cp por ser 
-.. 

U1'. ángulo central tiene por medida la de] arco A'B que abarcan 
sus lados. 

El plano del Ecuador divide a la Tierra en dos hemisferios. A 
los puntos situados en el hemisferio Norte se le atribuye latitud po
sitiva y a los situados en el Sud latitud negativa. Las latitudes va
rían de 0° (en el Ecuador) a +900 o -900 (en los polos). 

NOTACIÓN. - Las latitudes se representan con la letra griega cp. 

DEFINICIÓN. - Se llama altit1td o cota de lill lugar A (conside
rado como un punto) al segmento de vertical AA' comprendida entre 
el punto y la superficie de los mares supuesta en equilibrio y pro
longada bajo los continentes CA'). 

A los puntos situados ex·teriormente a esta superficie se le atri
buye cota positiva y a los situados int6rio7'1llente, co,ta negativa o 
depresión. Las altitudes se expresan en metros. 

NOTACIÓN. - La altitud se designa con h. 

6. Vertical de un lugar terrestre, cenit, nadir. - DEFINICIO
NES. - Se llama vedical de un punto de la superficie terrestre a 
la recta que pasa por ese punto y es paralela al segmento materia
lizado por el hilo de una plomada en equilibrio en ese punto, El 
punto en que la vertical ascendente corta a la esfera celeste se 
llama cenit y el de intersección de esa esfera con la vertical des
cendente se llama nadir. 

Si se supone a la Tierra esférica y homogénea la vertical de un 
lugar sería la recta que contiene al radio que pasa por ese, punto. 

7. Planos verticales. - DEFINICIÓN. - Se llaman planos verti
cales a todos los planos que contienen a la vertical de un lugar. Las 
intersecciones de esos planos con la esfera celeste sol). círculos que 
quedan divididos por la vertical en dos semicírculos. 

(*) A la figuTa cuya forma se toma, convencionalmente. como la forma real de la 

Tierra se llama Geoide, y es la que toma la superficie de los mares supuesto. prolon

gallos bajo los continente •. 
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El semicírculo que contiene a un astro se llama plano vertical del 
astro. 

8. Horizontes. - DEFINICIÓN 1. - Se llama horizonte matemá
tico de un punto ele la superficie terrestre al plano perpendicular 

a la vertical del mismo en .~SQ 
punto. 

Si se supone esférica a la 
Tierra, el horizonte matemá
tico de un punto de ella se
da el plano tangente en ese 
punto. 

DEFIh'lOIÓN II. - Se llama 
hor'izonte mcio'Qal de un pun
to de la Tierra, al plano j3 
perpendicular a la vertical del 
mismo que pasa por los ojos 

de un observador situado en ese lugar. 

DEFINICIÓN III. - Se llama ho?'izonte geocéntrico de un punto 
de la Tierra, al plano 'Y 
perpendicular a la vertical 
del mismo, que pasa por 
el centro de la Tierra. 

OBSERV AOIONES. - Los 
horizontes que acabamos 
de definir son, para un 
mismo lugar, paralelos 
por ser perpendiculares a 
la misma recta, luego co
mo al considerar la esfera 
celeste la Tierra se redu
ce a un punto, esos tres 
horizonte coinciden. 
~ En la figura adjunta se 
ha dado a la Tierra e un radio desproporcionado respecto del de 
la Esfera celeste, con . el objeto de hacer ver que el horizonte, la 
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vedical, y el meridi(bno de un lugar A de la Tierra, pertenecen a 
sus corresponQientes de la esfera celeste. 

En adelante cuando se dibuje a la esfera celeste, convendre-
mas en representar a la 
Tierra por el 'centro de 
la esfera y al horizonte 
de un lugar por un pla-
110 horizontal respecto del 
lector. l' 

meridiana.1It~ijI};lilfil;I*~ 
CIÓN. - Se 
diana d,e un plmto qe la 
superfide terrestre al pla
no determinado por la ver
tica.l de ese punto con el ____ 
ej e del mundo. 

=% 
~ 

·4L-,-------:lS 

La intersección de ese plano con el horizonte se llama la meri

diana o línea Norte-Sud. 
El eje clelmundo divide al plano meridiano en dos semiplano El 

que contiene al cenit 
se llama meridiano 
S'l.tpe¡·ior y el que no 

Z.nH , lo contiene meridia

no inf erim· del !'l.t

gar.\. 

10. Altura de un 
astro.- DEFINICIÓN. 

- Se llama altura 

de un astro sobre el 
horizonte al ángulo 
formado por la vi
sual dirigida a ese 
astrO' con el plano 
del horizonte. 
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EJEMPLO. - El ángulo h es la altura elel as~ro E sobre el hori: 
zonte del lugar A. 

11. Relación entre la latitud y la altura del polo en el mis
mo lugar. - Teniendo presente que el radio de la esfera celeste 

Ze"it· 

H HOl'izottf. 

es muy grande respecto del 
de la Tierra, resulta que la 
visual dirigida a un polo 
celeste desde un punto de la 
Tierra resultará paralela al 
eje de la Tierra que es una 
parte del eje del mundo. 

~ 

En la figura la visual AP s 
dirigida desde A al polo ce
leste P s es paralela al eje 
del mundo PSPN. 

TEOREMA. - La alttwa del 
polo en un luga"r de la Tierra 
es en va,lor absol~do, igual a 
la Zatit~lcl ter1'esire del 111i8-

1110. 

,\--"1 En símbolos: Si en el lugar A es h la altura del polo P R I 
~ es h = rp 

y <p el valor absoluto de la latitud del lugar A J 

DEMOS'rRACIÓN. - Siendo 'h' la altura del polo P ~, la visual 
Á 

APs forma con la vertical de A el ángulo 1 que es el complemen· 
to de h, pues 

Á 

CA.l AH, es decir, 1 h + 1 = 1 Recto [1] 

Siendo <p la latitud de A, la vertical CA forma con el eje del 
A 

mundo Ps p}¡ el ángulo 2 que es el complemento de <p, pues 
PsPN..L Me por serlo al Ecuador, luego . 
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A A 
q¡ + 2 = 1 Recto (.2.) [2] 

A A 

Pero 1 = 2 por correspondientes entre APs IJ PSPN y secante 
AC por lo tanto de [1] y [2] resulta 

h · q¡ por tener complementos iguales. 

OBSERVACIÓN. - Esta propiedad nos muestra que si se conoce la 
posición del polo visible en un lugar A, se halla la latitud de ese 
lugar midiendo, con un aparato apropiado, el ángulo que forma 
la visual dirigida al mismo con el horizonte. 

Recordemos que en nuestro hemisferio el polo se encuentra, apro
ximadamente, en el extremo del segmento que se obtiene prolon
gando tres veces y media el brazo mayor de la Cruz del Sud, de 
la cabeza hacia el pie. • _ 

El valor aproximado de la latitud de la Ciudad de Buenos Aires 
es q¡ = - 34°3(';'. -Este es un valor medio, pues dada la gran ex
tensión de esta ciudad, ella varía de un punto a otro. Así por ejem
plo la latitud determinada en la Dársena Norte es q¡ = - 34°35'38", 
Y en la Aduana Vieja es q¡ = - 34°36'30". (Ver l'rigo'nomekía 
esférica y COO1'denadas Astronómicas del rng. D. Manuel Ordóñez). 

yo-
, 

rs(,j.3'1 

e 
10 Ir 

y.4 ~ 
11d o v 
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CAPITULO II 

MOVIMIENTO APARENTE DE LA ESFERA CELESTE 

PROGRAMA, - Movimiento apa¡',mte de la esfera celeste; uniformidad de este 
'movim'iento, El día sideral, Aspecto del cielo en la latitud de Buenos Aires; 
esfera oblícua, Est¡'ellas circumpolares. Pasos pOI' el meridiano, al'OO dim
no y noot1lrno, Esfera recta y esfera pamlela: 

13, Movimiento aparente de la esfera celeste: uniformidad de 
este mOlVimiento. - El movimiento de rotación de la Tierra álre

dedal' de su eje, trae co
mo consecuencia, según di
jimos, el movimiento apa
rente de la esfera celeste, 

Si con la ayuda de ins
trmnentos apropi~dos, que 
e.c:;tudiaremos más adelan

'S te, seguimos el movimien
to de varias estrellas cua
lesquiera, llegamos a la 
conclusión de que todas 
ellas describen en el mis
mo tiempovcircunferencias 
cuyos centros pertenecen 

al eje del mundo, y que se mueven con velocidad angular constante, 

Como las estrellas son puntos fijos de la esfera celeste resulta que: 

La esfera celeste está animada 1"eSpecto de la Tierra de ~tn movi
miento aparente circula?" unifM"'l'ne alrededor de su eje 'en seni'ido 
E, N, O llamado sentido retrógrado. 
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14. El día sideral. - Siendo uniforme el movimiento aparente 
de la esfera celeste, se puede utilizar esa circunstancia para medir 
intervalos de tiempo, puesto que por la ley de ese movimiento án
gulos iguales son descriptos en tiempos iguales. 

Se toma como unidad para medir intervalos de tiempo, el tram
currido para que la esfera celeste dé una vuelta completa alrededor 
de su eje, o lo que es ]0 mismo para que una estrella pase dos veces 
consecutivas por el meridiano superior de UD lugar. . 

DEFINICIÓN. - Se llama dín s·ideral al intervalo de tiempo trans
currido entre dos pasos consecutivos de una misma estrella (*) por 
el meridiano superior de un lugar. 

El día sideral se divide .en 24 palttes iguales llamadas horas sicle
l'ales y cada una éstas en 60 minutos siderales y cada uno de esos 
minutos en 60 segundos sidel'ales. 

bíamos visto 

<p= 

Luego si representa
mos los planos y ejes fun
damentales para ese punto 
tendríamos que ZNS es 
el meridiano, TZ la verti-
cal, NAS el horizonte, PSPN 

el eje del 'mundo, dibuja
do e:q fDrma tal que: 

A 
PsTS = <p = - 34°35', 

la latitud de Buenos Aires. - Ha
media de Buenos .Aires (n9 1') era 

\~\
. ~', 

\\;~"ó:"" 
, .. . " \ 

l\1l\'I' es el Ecuador. ti. 
M' 

Supongamos a un observador situado en el punto T del horizonte. 
Si éste dirige su vista hacia el Este (cara al E.) cuando comienza 

(*) VBremos más ail~lante 'lue eu lug;ar ile tomar una estrella o sea un punto real 

de la esfera celeste, se puede. y es conveniente, tomar un punto geométrico de 1 ... mis

ma, el punto Vernl!ol o punto r. que pertenece al Ecuacla.-. 
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a anochecer, observará estrellas que van apareciendo por esa parte 
del horizonte, aumentando de altura hasta llegar al meridiano, y 
si se vuelve hacia el Oeste las ve disminuir de altura hasta que 
desaparecen debajo del horizonte. 

ESTRELLAS CmCUMPOLARES. - Si el observador dirige su mirada 
hacia el Sud (cara al Sud) ve ciertas estrellas que describen toda 
su órbita por encima del horizonte, es decir, que no tiene salida ni 
puesta. Dichas estrellas se llaman oÍ1·oumpolares. 

Para nuestra latitud son estrellas circumpolares visibles sin ayu
da de instrumentos las de la Cruz del Sud. 

Puede observar también que ,esas estrellas alcanzan su mayor y 

Fotogralia mostrando las trayectorias de estre
llas circumpol~eBr de < LE CIEL DE BEROET~' 

su menor a~tura en el meridiano. 
En el primer ,caso se dice que 
el astro está en su oulminación 

el segundo en su 

sitúa cara 
estrella;; 

puede notar 
que todas las que observa per
manecen menos tiempo sobre el 
horizonte a medida que se acer
can hacia el Norte. 

AROOS DIURNOS Y NOCTURl'<OS, - Los paralelos de las estrellas 
que no son circumpolares quedan divididos por la intersección con el 
horizonte en dos arcos. Los situados por encima del horizonte se 
llaman arcos di~trnos y los que quedan debajo al-COS nootu1"nos. de 
esas estrellas. 

De la observación de la figura de la página anterior resulta q,ue: 
Las estrellas cuyos paralelos están comprendidos entre el' que 

pasa por el punto S y el polo Sud P S son circ1tmpolares, mientras 
que las comprendidas entre el que pasa por el punto N y e1 polo 
Norte P N son invisibles. Las estrellas restantes tienen salida y 
puesta y permanecen sobre el horizonte menos tiempo qUfl debajo 
de él a medida que su paralelo se aleja del polo, excepto las que 

. ' 
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recorren el Ecuador, pues en ese caSo son iguales los tiempos men
cionados. 

16. Esfera oblícua. - 'rodos los observadores de lugares cuya 
latitud (en valor absoluto) esté- comprendida entre 0° y 90° o sea 
los situados entre el Écuador y los polos, podrán hacer observacio
nes análogas a las que se acaban de referir, es decir: 

19 Que las ór'bitas apa,ren,tes de las estrellas pm·tenecen a pla-
nos oblic1tos 1'especto del horizonte. 

2Q Que existen estrellas ci1'c~~mpola1'es. 

39 Que existen est1'eZZns invisibles, 
4Q Q~¿e todas las cstr'ellas viliibles c1¿lminan en el meridiano, 

5° Que l-os m'cos dú¿rnos '!I' noct~U'1tOs son desiguales excepto 
pam las est7'ellas que recorfen el Ec1tador j 

La esfera celeste correspondiente a estos observadores se llama 
esfem oblicua. 

17. Esfera para Teniendo en cuenta que la latitud de 
llU lugar terrestre es 
a la altura del polo sobre 
el h{)rizonte, y que en el 
polo la latitud qJ = 90° 
resulta que en los polos el 
eje del mundo coincide con 
la vertical y por lo tanto el 
Ecuador coincide con elE_ N ······ 
horizonte. 

,Luego para todos los ob
servadores situados en el 
polo, la esfera celeste pre
sentará el aspecto 'de la 
figura, es decir, observa-
rán: 

i!-Ps 

,A 
S-E 

Ho,.¡zonflJ f f.cllador celssre 

10 Qtte las órbitas a.parenies de las estr'ellas pertenecen a pla
nos par'alelos al horizonte. 

29 Todas las estrellas visibles son cirwmpolar'es. 
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3q Q1~e las estrellas no tienen oulminaciones puesto que des. 
criben circunfet'encias de igual alt1tra. 

49 Que solo son visible& las estrellas pe¡otenecientes al hemisfe
rio del polo considerado; 

La esfera correspondiente a los observadores situados en los polos 
se llama esfera paralela. 

18. Esfera recta. - Teniendo en cuenta que en el Ecuador la 
latitud <p = O resulta que el eje del mundo pertenece al plano del 
"horizonte y por lo tanto el Ecuador coincide con el primer vertical 

(perpendicular d meri· 
Z Morid,a.. diano del lug"ar). 

B, \ Luego para todos los ob· 
\ d " serv¡¡.dores situados en el 

J I Ecuador la esfera celeste • \ ¡ 
lA ~ I I r: presentará el aspecto de 

t,' ... · ;" ¡ "~,:,' ~ ·· '·T' ·I.~· · · ¡, ' ... ······ ·1,1 la fig,ura, es decir, ob· 
" -ii-----lp servaran: 
~ ¡:: H ) -t\ 1Q Que las órbitas 

i : O 
\ ; ~l 
\ f ~\ 
\ ¡, \, 
\ I 

'J \ 

1 1ori
<D

nt
• apm'entes ele las es-tr'e-

i ,i
t 

llas per·tenecen a planos 
\ 
1", ! per'pendicular'es al hOl'i-

¡ zonte. 
29 Qu.e no existen es· 

trellas ciroumpolares. 
3q Que todas las estrellas culminan en el meridiano. 
49 Q1.te los arcos diurnos y nocturnos son iguales. 
5Q Qtte son visibles todas las estrellas; 

La esfera celeste correspondiente a estos observadores se llama 
esfera recta. 
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CAPITULO III 

DETERMINACION DEL MERIDIANO Y DEL EJE DEL MUNDO 

PROGRAMA. - El teodolito. El ecuatorial. Alt~~ra h y distancia cenital z de un 
astro. Dete7·minación de la posición del me'l'ia.iano. Método de las alturas co
rrespondientes. Método del gnomo'{/,. Deter1nindcwn de la posición del eje del 
mundo y, con esto, ele la latitud terrest7·e. Distancia cenital del polo. 

20. El teodolito. ~ Es lID instrumento que se emplea p:tra me
dir los ángulos que la visual dirigida a un objeto forma con la 

l~DICACIONES 

1 Base triangula~' 

3 Tornillo de presión 

4 'l'ornillo ele presión 

5 Tornillos de nivelación 

6 Tornillo de pequeños mon

mientos del limbo 

7 Tornillo de pequeños movi

mientos de la alidada 

B Lente de aumento 

9 Vpntanilla 

10 Círculo vertical 

11 Le.nte de aumento 

12 OCll1ar 

13 Anteojo 

14 Eje. hoTizontal 

17 Nivel 

18 Nivel 

19 ESl'ejo giratorio 

20 Nivel de reversión 

21 Brújula 

22 Soporte 

23 Pié del trípode 

24 Resorte de fij ación 

25 Plataforma 

T 
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vertical o con la horizontal y el que la proyección de dicha visual 
sobre un plano horizontal forma con una semirrecta fija (por 
ejemplo con la dirección Sud) del mismo, 

Se compone de las siguientes partes: 
a) Un círculo A llamado azi'lnt~tal, que puede ponerse bori-

zontal por medio de tres tornillos de nivelación a y con la ayuda 
de un nivel b. 

b) Un círculo B situado en un plano perpendicular al del azi
mutal y que puede girar alrededor del eje del ins
trumento e que es perpendicular al plano" azimutal 
en el centro o del círculo. 

'c) De un anteojo O cuyo eje se mueve sobre 
un plano paralelo al de.J vertical, girando alrededor 
de lill eje e' perpendiculár a ese plano eu el eentr'o 
de dicho círculo. 

JUOVIMIENTO y GRADUAoIÓN, - El azimutal A está 
formado por un cn'culo graduado de 00 a 3600

, el 
limbo e cubierto casi totalmente por una camisa, al?'dada d que es 
la que lleva el nivel y tiene dos aberturas diamentralmente opues-
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tus en éuyos bordes existen verniers, las lecturas de los cuales se 
hacen mediante lentes de aumento. 

El limbo y la alidada pueden girar unidos o independientemente. 
El círculo vertical se compone de un ~imbo fijo f graduado de O" 

a 360 0 (el cero corresponde al eenit cuando el instrumento está 
nivelado), cubierto por una camisa g que lleva también dos abertu
ras diametralmente opuestas con nonius y los lentes correSllOl1dientes. 
El anteojo al girar alrededor del eje e arrastra a la alidada vertical. 

Ad()más de este movimiento el anteojo puede girar ah'ededor del 
eje del instrumento. 

MANEJO DEL TEODOLITO. - Colocado el instrumento en un lugar 
elegido para la observación, se lo nivela ccidadosamente. 

Se hacen . coincidir los ceros del limbo y de la alidada del azimu
tal, y se hace girar el anteojo que arrastra a ambos, hasta qüe la 
aguja magnética pavonada de la brújula:- h situada en el centro del 
limbo/ marque el punto S. 

Con esta operación se consigue que el anteojo esté en la dirección 
Norte-Sud magnética y que los ángulos azimutales tengan como la
do de origen la semirrecta determinada por el punto de observa
ción y e\punto Sud magnético (*). 

Luego se fija el . limbo con el tornillo correspondiente y se deja 
libre la alidada. Se dirige el anteojo al punto elegido y se inmo
yilizan las alidadas del círculo azimutal y del vertical. 

La lectura que se hace en el círculo azimutal nos da el valor del 
ángulo qu.e.-iorma la dirección NS magnética con la proyección de 
la visual sobre el plano horizontal, y la lectura efectuada e~· el círcu
lo vertical nos da el del ángulo que forma dicha visual. con la ver
tical, con lo cual queda determinada la posición del punto dado. 

21. .EI ecuatorial. - Es un instnunento que consta de los mis
mos elementos que el teodolito, pero el círculo correspondiente 
al azimutal se lo sitúa en un plano paralelo al Ecuador y.-por lo 
tanto su eje es paralelo al eje del mundo. 

Está además. provisto de un mecanismo de relojería qll.e impri-

(*) No es imprescindible que el cero de la graduaci6n esté en la dirección N.S. 

magnética. 
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me a todo el aparato un movimiento de rotación alrededor de su eje 
de velocidad igual a la que tiene la esfera celeste, por lo que es 
posible seguir con el an
teojo el movimient<> diur
no de cualquier estrella 
visible. 

Con esa experiencia r;e 
comprueba prácticamente 
qUE' el movimiento apa
rente de la esfera ce
leste, respecto de la Tie
rra, es circular unifor
me como se había lU

dicado anteriormente (nQ 

13 ) , 

g'l' 
\ 

22. Altura y distancia cenital de un astro. - DEFINICIÓN. 

Se llama alt1/.m de un astro en un lugar determinado, al ángulo for
mado por la visual dirigida al mismo con el plano del horizonte de 

z 

N 

ese lugar, y distancia oe
nital del mismo al ángu
lo que forma dicha vi
sual con la vertical del 
lugar. 

NOTACIÓN. h representa 

la altura y z la distancia 
S cen:ital de un astro. 

OOROLARIO. - La altura 
y la distancia cenital de 

1tn mismo astro en ttn mismo l16[JG1' son ángulos cornplementar1'os. 

HONzonf. H 

En símbolos: h + z = 90° o sea h = 90° - z y z = 90° - h. 

23. Determinación de la posición del meridiano.-MÉToDo DE 

LAS ALTl!RAS CORRE.."lPONDIENTES .. - Las alt1u'as ig1tales que una mis
ma estrella alcanza antes y después de su paso por el meridiano de 
un mismo lugar, se llaman aZtttras cOr1'espondientes . 

.......... 
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PROPillDAD DEL PLANO MERIDL\.NO. - El meridiano de un lugar 
es bisector' de los diedros c~byas caras son los v81,ticales de una mis
ma est1'ella c1wndo alcanza alturas correspond,.ientes. 

La propiedad del plano meridiano que acabamos de citar, 
se utiliza para la determinación del mismo, en la forma si
guiente: 
. Se busca nna estrella conocida, de la cual se sabe por ob

servaciones hechas en días anteriores y a simple vista, que cul
mina a -.:ma hora apropiada para la observación, lac;; 22 h por 
ejemplo. 

Se instala un teodolito y se lo prepara para la observa
ción poniendo el cero del limbo en la dirección 'rs de una 
mira, 

Unas dos 'horas antes de la culminación se busca con el anteojo 
por el Oriente a la estrella elegida, Ouando ést!l /stá dentro del 
campo del anteojo se fijan las alidadas y con los tornillos de peque
llOS movimientos se busca la coincidencia de la estrella con el cru
ce de los hilos del retículo. 

Obtenido esto se efectúa la lectura en el círculo azimutal y se 
[,nota el resultado que llamamos ao y luego se deja libre la alidada 
azimutal dejando fijo el anteojo. 

Después de las 22 1 se nota que la estrella comienza a descen-
o .;>,,, • 

der, y momentos antes de . 
las 24 h, sc dirige el an
teojo hacia el punto donde 
se ve la estrella y se cons
tata que ésta, está en el 
campo. 

Se fija nuevamente la 
alidada y con el tornillo N 
de pequeños movimientos 
de la misma '3<:! trata d.e 
que la estrella coincida 
nuevamente con el centro 
del retículo, en cuyo ins-
tante se obtiene la altura 
correspondiente a ]a observada en la primera operación. 

Ps 
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Se efectúa la segunda lectura en el círculo azimutal y se anota el 
resultado que llamamos al. 

Si colocamos el anteojo en forma tal que en la alidada se kd 

una graduación igual a ao ~ al el eje de dicho anteojo está en 

el plano del meridiano del lugar. 
Si bien el fundamento de e te método es muy sencillo, en la 

práctica no se le utiliza por exi tir otros más adecuados por su ma
yor rapidez y precisión. 

24. Método del ~nomon. - El método de las alturas corres
pondientes se aplica también en otro procedimiento llamado método 
del gnornon, pero en lugar de emplear el teodolito se hace uso de una 
varilla recta (gnornon) y en lugar de una estrella se utiliza el Sol. 

Se coloca el gnomon verticalmente sobre un plano horizontal, y 
con centro en su pie se trazan en ese plano varias circunferen
cias. 

La sombra del gnomon se proyecta sobre el plano horizontal ha
cia el Oeste antes de la 

HOl'lzontal 

culminación dcl Sol y va 
disminuyendo a medida 
que el Sol aumenta de al
tura hasta el instante del 
paso por pI meridiano que 
se trata de determinar, a 
partir del cual la sombra 
se proyectará hacia el Este 
y su longitud irá aumen
tando a medida que la 
altura del Sol dismi
nuye. 

Conviene tener pre¡;en
te que: 

lQ La sombra del gnomon, en 1m instante dado, pel"fenece a la 
intM"sección del plano vM"tical del Sol en dicho instante con el ho
rizonte, puesto que el. gnornon es ve1"tical j 
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2Q Sombras iguales son proyectadas PO)" el Sol cuando alcanza 
alturas cm·respondientes. 

En efecto: los ángulos h y h' son iguales por pertenecer a los 
triángulos rectángulos lVITS1 y MTS' 1 que son iguales por tener 
sus catetos respectivamente iguales. 

39 QtW los ángtúos formados pOI' los pa'res de sombras, iguale~ 
son las secciones normales de los diedros formados por los vertica
les correspondientes. 

En efecto: El plano horizontal es perpendicular a la arista co
mún de esos diedros que es vertical. 

49 ) La ' bisectriz común a tódos esos ángulos determina conl el 
gnomon el plano meridiano. 

En efecto: dicho plano meridiano es bisector de los diedros for
mados por los verticales del Sol en alturas correspondientes. 

)( PROCEDIMIENTO. - Teniendo presente que el Sol culmina más o 
menos a medio día, una hora antes, por ejemplo a las 11 h, se ob
serva la sombra delfno¡mon y cuando la extrem~dad de ésta cae so
bre una de las circtnferencias trazadas se marca el punto SI y se 
10 une con T. 

Poco antes de las 13 h se vuelve a observar la sombra del gno
mon y cuando la extremidad de la misma cae sobre la circunferen
cia que pasaba por SI se marca esta segunda posición S1' y se 
traza TS1'. 

Se construye la bisech'iz TN del ángulo SITSl', con lo qu.e se 
obtiene la traza del meridiano sobre el horizonte (mel'idiana), 

Este método que es uno de los más antiguos usados para la de
terminación del meridiano, es muy poco preciso, dada la natUl'a
leza del instrumento em,pleado y porque el movimiento del Sol, co
mo veremos más adelante, es distinto que el de las estrellas. 
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25. Determina,¡ón de la posición del eje del mundo. - PRO-

Z PIEDAD DEL EJE DEL MUN-

DO. - El eje del mundo 
es bisectriz de los ángtdos 
cuyos lados son las vist¿a
les dÚ'igidas a una mism,(L 
estr'ella cir'cumpolar en sus 

e' dos c1tl~ninaciones .. 
En efecto: Si PSPN es el 

eje del mundo y 00' el 
paralelo de una estrella 
circumpolar visible cuyas 
culminaciones son o y O', 

--+ ~. 

y TO y TO' las visua-
les dirigidas a dichas 

posiciones de la estrella se tiene: 

PSPN 1- CC' . por ser FsP N 1- plano del paralelo 

f:::" 
y como CTC' es isósceles por ser TC = TC' = radio 

resulta TPs bisectriz del ángulo CTC' 

o sea PSPN bisectriz del ángulo CTC' 

OBSERVACIÓN. - Llamando h a la altura de la estrella en su cul
minación superior, h' la de la inferior, y h P la altura del polo 
sobre el horizonte se tiene que: 

h- h' 2 h' + h - h' 
hp = h' + 

2 2 

h + h' 
lo que nos dice que: luego hp = 

2 

La altura del polo sobre el horizonte es igt¿al a la semisuma de 
las altums de una misma estrella circu1npola¡' en sus dos mtlmina
ciones. 
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La observación que acabamos de hacer se podr~tilizar para la 
determinación del eje del mundo, pues midiendo, con la ayuda de 
un teodolito, las alturas h y h' de una estrella circumpolar cono
cida en sus dos culminaciones se obtiene la altura h p del polo me
diante la fórmula deducida. 

En la práctica no se procede así porque las dos culminaciones 
se verifican con doce horas de intervalo. 

26. Determinación de la latitud terrestre. - Con el problema 
anterior queda también résuelto el de la determinación de la lati
tud terrestre puesto que ésta es igual, según hemos visto (nO 11), 
a la altura del polo sobre el horizonte. 

En nuestro hemisferio no existe ninguna estrella visible a simple 
"ista que coincida con el Polo Sud. La estrella más próxima al mis
mo es a Octanltis que dista del polo menos de un grado. Es una es
trella demagñitud 5,5 que puede ser observada con el teodolito y 
utilizada por lo tanto para determinar con una sola observación y 
a cualqtúera hOTa, el meridiano y la latitud de un lugar. 

Se encuentra aproximadamente, el polo Sud, prolongando tres ve
ces y media el brazo mayor de la Oruz del S1W a partir de su pie 
(nO 11) o en el punto medio del segmento determinado por ~ del 

Centa1trO y Acher'nar'. 
En el hemisferio Norte la estrella a de la Osa Menor que es de 

2,12 magnitud dista poco más de un grado del Polo Norte y es 
yisibIe a simple vista. 

27. Distancia cenital del polo. - Como existen teodolitos en 
cuyos círculos verticales púeden leerse directamente las distancias 
cenitales de una estrella, en lugar de sus alturas, puede determi
narse con ellos, siguiendo un camino idéntico al señalado en el nú
mero anterior, la posición del polo, hallando su distancia cenital Zp 

por la fórmula 
Z + z' 

Zp = ---:2--

El teodolito que hemos descripto es de este tipo, 
Este ángulo que es el complemento de la latitud se llama colati

iud del lugar. 
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) 
1. 

/' I 
-----as ho 'zontales, azimut 

m h. Goal'denadas eouatol·iales. P~i e' si-stema, án ula homria t 
oión a. Equinocoio rle primavem, to vernal. Seg do sistema eouatorial, 
asoensi6n ¡'cota o. y deolinaai6n 11. cdida ele la deolín Oi¡ de unc¿ estrella, la 
¡'elaoi6n a = <p - z, ( 

( 
30. Coordenadas celestes. - Recordemos que 

plano queda determinado en él, por sus ' coor 

P ::/:,;P./ que n un par de nÚDle-
raVe Ar-it. III, nQ 95). 
/Análogamente, un punto 

de la esfera celeste queda 
también determinado por 
dos coordenadas que son 
arcos de círculos máximos 

p' 

S o sus ángulos centrales co
rrespondientes, convenien
temente eiegidos. 

En efecto: tomemos un 
círculo máximo de dicha 
esfera, un punto del mis
mo como {)rigen de los ar
cos y mi sentido como po

sitivo, y el diámetro perpendicular al plano de ese cÚ·culo. El plano 
del círculo se llama plano fundamental, el diámetro perpendicular 
Se llama eje principal y sus extremos polos. 

Todo punto de la esfera, que no sean los\polos, determina con el 

/ 
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eje principal un semicírculo que corta al círculo principal en un 
punto que llamaremos pie uel mismo y que se toma como origen 
para medir sus arcos. 

El arco AB determinado por el ol'igen A del -círculo principal y 
el pie J3 del semicírculo que pasa por el punto dado C y los polos, 
y el arco BC determinado por el pie B del semicírculo citado y el 
punto dado, son ]0 que se llaman las coordenadas celest~s del 

. punto C. 

31. Signos de las coordenadas. - Como al decir arco AB no se 
sabe a cuál de los dos arcos que tienen a esos puntos por extremos 
nos referimos; se debe indicar en qué sentido se cuentan dichos 

- arcos y para di.stinguir esos sentidos se lé atribuye, a uno el signo 
más y al contrario el signo menos. 

El signo más o menos de la segunda coord€nada se establece con
vencionalmente de acuerdo con el hemisferio, respecto del círculo 
principal, al cual pertenece el punto dado. 

Teniendo en cuenta lo dicho anterIOrmente resulta: 

Qtte a todo ptmto de la esfeTa celeste le corresponden ttn par de 
al'COS, sus coordenadas. 

Recíprocamente: Dados en un cierto orden ttn par de arcos le 
. corresponden sobre la esfM'a celeste un solo punto, qtte tiene a di

chos al'cos por coordenadas. 

En efecto: Tomando sobre el círculo principal, y en el sentido 
conveniente de acuerdo con su signo, la primera coordenada, queda 
determinado el pie B del semicírculo que pasa por el punto dado. 
Luego si sobré ese semicírculo se toma la segunda coordenada, tam
bién de acuerdo a su signo, queda determinado el punto. 

32. Sentido directo y retrogrado. - Un móvil puede recorrer 
el círculo principal, en dos sentidos, contrarios uno del otro, y que 
se los distingue llamando a uno directo y al opuesto r'ett'ógrado, de 
acuerdo con la sigtúente: 

CONVENCIÓN. - Tomaremos como sentido directo de los arcos del 
círculo fundamental, al sentido del m{)vimiento de las agujas de 
un reloj colocado en su plano, mirando hacia el polo de dicho plano. 
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OOROLARIO. - El sentido del rnoviu~iento de r'otación apa1'ente de 
la esfera celeste, es decir, 

e el del movimiento diu1'no 
es ret1'óg1'ado, 

En efecto: Todo obser
vador del hemisferio Sud 
ve salir los astros por el E 
subir hacia el N y po
nerse por el O, es decir, 

-~'-'" ?. que se mueven en sentido 
contrario al de las agujas 
de un reloj situado en 
uno cualquiera de los pa
ralelos de dichos as,tros 
mirando hacia el polo sur. 

Vamos a estudiar aho
ra los distintos sistemas de coordenadas que se emplean en la 
práctica. 

33. Coordenadas horizontales. - Los elementos característicos 
el e este sistema son: 

PLANO FUNDAMENTAL: el plano del hO'rizonte, tomando cOmo ori
gen para medir ' sus arcos al pudo cardinal S. 

EJE PRINCIPAL: la ve1,tical del lugar, con su polo p1'íncipal el cenit. 
Oon estos elementos pueden qefinil'se las coordenadas horizonta

les de un astro cualquiera .A. en la siglúente forma: 

DEFINICIÓN 1. - Se llama azimut de un astro .A. al arco de hori
zonte SB comprendido entre el panto Sud y el pie del vertical de 
dicho astro, medido de O~ a 3600 en sentido directo, es decir, de 
S a N pasando por el O. 

(*) Para todos los ohservadol'es del hemisferio norte el sentido que para nosotros 

es di1'ecto es para ellos retrog"ailo, puesto que el polo correspondiente a esos observa

dores. es el antípoda del correspondiente al nuestro y recipl·ocamente. 
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DEFINICIÓN lI. - Se llan1a alt1l1"a de un astro A al arco AB de 

~~ su vertical comprendido 
en tre el astro y su ~ 
iobre el horizonte, medido 
de 0° a + 90° o a-90°, • 
l partir del horizonte, se
gún que el astro esté arri
ba o debajo del horizonte, 
respectivamente. 

El complemento ZA de 
la altura ,de un astro A se 
llama distancia cenital del 
mismo. 

NOTACIONES. 

se designa el 
con h la altura 

Con a 
azimut, 
de un 

astro y con z la distancia 
cenital. 

d.' Z 

/ 

COORDENADAS HORIZONTALES DEL ASTRO A. 

Azimut de A - Sí:! en sentido directo de 0° .. 360° 
.-.. 

Altura de A - BA de 0° a ± 90° 

OBSERVA IÓN'. - Como el horizonte y el vertical son círculos mlÍ
-. -. 

rimos los arcos SB y AB tienen la misma medida (Geom. lI, n Q 146) 
que sus ángulos centrales correspondientes STB y ATB. 

El sistema de coordenadas horizontales se dice que es un sistema 
local, pues el plano fundamental y el eje principal son distintos 
para cada punto de la Tierra. 

Las coordenadas horizontales se miden directamente con el teo
dolito, como se ha visto al resolver los problemas de la determina
ción del meridiano y del eje del mundo en un lugar determinado. 

! 34. Coordenadas ecuatoriales horarias. - Los elementos ca
racterísticos de este si&tema son: 

PLANO FUNDAMENTAL: el círC1tlo ecuatorial, tomando como ori
gen para medir sus arcos 1'1 pie del meridiano superior del lugar 
(rnediocielo) . 
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EJE PRINCIPAL : línea de los polos con su polo principal el Polo 
Sud. 

N 

O~ estos elementos pueden definirse las coordenadas ecuatoriales 
homrias de un astro 

_.,,;1 •• , Z '"P,",., cualquiera A en la si-
. M _~ • k ~ o guiente forma: 

DEFINICIÓN 1. - Se lla
ma ángulo horario de un 
astro A al .arco de Ecua-

',' .. ~~!d. S dor l\ffi comprendido entre 
U dí¡.~/" el medio cielo TI'I y el pie 

\, del meridiano de dicho as-
\., tro, medido de 0° a 360 0 

o de O h a 24 h en sentido 

lI.4/ij. ~ "\ l :-- retrógrado. 

1 ... ~. 'Vo /J. t "R. DEFINICIÓN II.- Se lla-
o 07 Il, d l' " d 

COORDENADAS ECUATORIALES HORARIAS DEL ASTRO A ma ec vnacwn e un as-
~ tro A al arco de su meri-

Ano"Zo horario = MB en sentido retrogrado de 0° a 

~ 

Declinaci6n = AB 

360° o de O h a 24 h. 

de 0° a ± 90° 

diano AB comprendido 
entre el astro y su pié so
bre el Ecuador, medido 

de 0 0 a + 90 0 o a-90° a partir del Ecuador, según que el 
astro esté situado en el hemisferio Norte o Sud, respectiva-
mente. 

NOTACIÓN. - Oon t se designa el ángulo horario y con () la de
clinación de un astro. 

CONSECUENCIA. 1. - Oomo el ángulo horario de un astro se mide 
en el sentido de su movimiento aparente, y éste es uniforme, resul
ta que: dicho ángulo hm'at'io aumenta de cantidades iguales en 
tiempos iguales, vale decir, es proporcional al tiempo. 

Teniendo en cuenta que el pie del meridiano de una estrella 
cualquiera, que es el que se utiliza para medir el ángulo horario, 
tarda 24 horas siderales (nQ 14) en dar la vuelta completa so
bre el Ecuador, cuya circunferencia vale 360 0

, llamando 6 al tiem-
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po sidereo empleado en describir el ángulo 
la proporcionalidad anteriormente señalada, 

En 24 h siderales recorre un arco de 360 0 

3(300 

en 1 11 recorre un arco de 24 = 15 o lo qtte nos dice qtte 

el ángulo homl'io de un ast?·o aumenta a razón de 15 0 por hora si
de.ml. 

En la práctica se utiliza esta eqluvalencia para expresar los án
gulos horarios en unidades de tiempo. 

Así, por ejemplo, 1m ángulo horario t = 120°30'45" 

se puede expresar también así t = 8 h 2 min 3 seg. 

OONSECUENCIA Ir. - Oomo las esh'ellas se mueven sobre planos 
paralelos al Ecuador, las visuales dirigidas a una misma estrella 
son generatrices de una super
ficie cónica circular que tie
ne por eje al eje del mundo, 
luego el ángulo que ellas for
man con dicho eje es constan
te. Por lo tanto los ángulos 
que esas visuales forman con 
el plano del Ecuador son tam
bién iguales, por ser comple
mentos de los anteriores, así 
como también sus arcos co
rrespondientes que son las de
clinaciones de la estrella. En 
consecuencia: La declinación 
de tma est?'ella es constante(*). 

NOTA. - La declinación del Sol no es constante, pues tiene una 
pequeña variación diaria, no obstante se puede suponer que dicho 
astro recorre sensiblemente un paralelo en cada día. 

El sistema de coordenadas ecuatoriales horarias se dice que es un 

(*) La cleclinación de una estrella sufre en rigor. pequeñísimas variaciones pero por 

ahora podemos considerarla como constante. \ 
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sistema semilocal, pues el origen de los ángulos horarios es distinto 
para cada lugar. 

Las coordenadas ecuatoriales horarias pueden medirse directa
mente con el ecuatorial, y comprobar así la uniformidad del mo
vimiento diurno y la constancia de la declinación de las estrellas. 

35. Equinoccio de primavera. - Si en un lugar cualquiera de 
la Tierra medimos diariamente y durante un año el ángulo hora
rio del Sol en cierto instante y la declinación del mismo, y repre-

sentamos sobre una esfera 
los puntos determinados 
por esos pares de coordena
das, podremos ob!Cervar que 
todos pertenecen al plano 
de un círculo máximo, lla
mado eclíptica, que forma 
con el plano del Ecuador 
un ángulo diedro de 23 0 27'. 
Este valor se llama obli
c1lidad de la eclíptica. 

Como el plano del Ecua
dor divide al de la Eclíp
tica en dos semiplanos si
tuados en semiespacios 

opuestos respecto del primero, resulta por la convención de signos 
hechas para la declinación, que durante medio año, aproximada
mente, la declinación del Sol es positiva (es decir el Sol está en 
el hemisferio Norte) y durante el resto del año es negativa (el Sol 
está en el hemisferio Sud). 

El diámetro común a la Eclíptica y al Ecuador se llama línea 
de los Equi·noccios. 

El extremo de ese diámetro por el que pasa el Sol del hemisferio 
Sud al Norte se llama punto Aries, punto 17 ernal o p1¿nfo y, y con 
esa letra y se lo designa siempre. En nuestro hcmisferjo se llama 
también Equinoccio de Otoño. 

El otro extremo de ese diámetro se llama Equinoccio d'e Prirna-
vera o punto LiMa (",,). 



36. Se~undo sistema de coordenadas ecuatoriales. Coorde
nadas ecuatoriales absolutas. - Los elementos característicos de 
este sistema son: 

PLANO FUNDAMENTAL: el C'Í1'culo ecuatorial tomando como 
• para, medir sus arcos al Eq~~inoccio de Otoño o p~tnto y. 

oTigen 

EJE PRINOIPAL: línea de 
lO$ polos con su polo principal 
el polo Sud. 

Con estos elementos pueden 
definirse las coor'denadas ecua
toriales absolu,tas de un astro 
cualquiera A en la siguiente 
forma: 

DEFINICIÓN 1. - Se llama . 
ascensión ¡'ecta de un astro "A ' 
al arco de Ecuad-or yB com
prendido entre el punto Ver
nal y y el pie del meridiano 
de dicho astro, medido de 0° 
a 3600 o de O h a 24 h en sen
tido directo. 

DEFINICIÓN II. - Se llama 
declinación de un astro A al 

'\. 
COOBDENADAB ECUATORIALES ABSOLUTAS 

DEL ASTRO A " 1"" 
~ ~ 

Á8cen8i6n recta = lB en sentido r~o de 
0° a 360° 

~ 

Declinaci6n = AB de 0° a ± 90°. 

arco de su meridiano comprendido entre el astro y su pie sobre el 
Ecuador medido de 0° a + 90.0 o a-90° a partir del Ecuador 
según que el astro esté situado en el hemisferio Norte o Sud res
pectivamente. 

NOTACIÓN. - Con a se designa la ascensión recta y con O la de
clinación de un asLTO. 

CONSECUENOIAS. - Los dos sistemas de coordenadas ecuatoriales 
tienen una coordenada común: la declinación. 

Este sistema de coordenadas ecuatoriales se dice que es un siste
t... ma absol1tto puesto que la ascensión recta y la declinación de un 

astro son para un instante dado constantes e independientes del 
111gar de obstlrvación . Por esta razón hay tablas donde se registran 

/ 

/ 
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los valores de esas coordenadas para todos los astros, y que sirven 
para cualquier observad{)i'. 

Como el punto Vernal está animado de un pequeño movimiento 
en sentido retrógrado, como veremos oportunamente, resulta que 
la ascensión recta de las estrellas sufre un pequeño aumento anual, 
que también se registra en esas tablas. Esto nos dice que, en rigor, 
la ascensión recta de un astro no es constante, pero nosotros la 
consideraremos como tal, dado que son muy pequeñas las varia
ciones que sufre en un año. 

En cuanto al Sol cabe decir que se mueve, respecto de las ('s
tl'ellas, lo que puede notarse observando que el S{)l se pone junto 
con constelaciones de estrellas que van variando con el tiempo, 
y como recorre la eclíptica dando una vuelta completa en un año, 
en sentido directo, w aBcensión r-ecta aumenta dia1'iarnente un fJlra
do (10) ap¡'oxirnadamerlte. 

37. Medida de la declinación de una estrella. - Teniendo 
en cuenta la definición de declinación y el hecho ele que esta coor
denada e.'3 constante, resulta que puede hallarse su valor sobre cual
quier meridiano del astro, utilizando el Ecuatorial. 

Sin embargo en la práctica dicha determinación se efectúa en el 
meridiano del lugar de observación, en el instante del paso de la 
estrella por el meridiano superior, utilizando un instrumento, lla
mado GÍrc~¿lo meridiano, porque su anteojo se mueve en dic-ho plano. 

Esto puede hacerse porque existe una relación sencilla que liga 
la latitud <p del lugar, la declinación 8 de la estrella y su distancia 
cenital Z en su paso por el meridiano de dicho lugar, que permite 
calcular 8 cuando se conocen <p y z. Esta última es, la que se mi
de con ayuda del círculo meridiano. 

38. Relación entre 8, <p Y z (~'). - La dedinación de 'L¿1~a estrella 
es ~'gt¿al, en valor absoluto y -en signo, a la ~ entre la latí
t1¿d de un l~l,gar y la distancia cenital de dicha est'rella en St¿ paso 
por el 1nM-icliano superior de ese lugar. 

En símbolos: I 8 = <p J-z. 

(*) Recuérdese que cuando se escribe un número en «negrita» se quiere indicar que 

puede ser positivo o negativo. 
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OONVENCIÓN. s 1~~sta",ia ~ital de un astro en su paso por 
el meridiano, e . . según que clioho ast1'o oulmine 
entre el oenit y el S'ud o entre el oenit 'Y el Nmie, 7>espeotivamente. 

Un astro puede pasar por el meridiano superior elel lugar, entre 
el cenit. y el polo, o entre el cenit y el Ecuador o entre el Ecuador 

y el cardinal N. .}I ~.-t~ 

1 er OASO. -"-- El astro cul- ~ " r z / 
mina ent¡.e el oenit .y el 
Polo Sud; o sea el punto Z 

-. 
es interior al l\fA luego por 
definición de suma de arcos: 

-. -. -. 
MA = MZ + ZA 
-. -. 

Pero MZ=PsS=I-cpl=cp 
-. 
ZA = 1+ zl = z 
-. 

y MA = 1- 01 = 8 

Nr----~ 

o sea o = cp + z y multiplicando por -1 da - o =- cp - (+ z) 

o lo que es lo mismo 3 = q¡-)-z 

~1c..-r---.....:4'·"<t';'hD 29 OASO. - El astro ottl-

Nf--~---'\ 

mina ent1'e el cewit y el 
Ecuatlo1'; o sea el punto Z 

-. 
es exterior al MA, luego 
por definición de diferencia 
de arcos: 

-. -. -. 
MA = MZ~ZA 
~-. 

Pero MZ=PsS= I-epl =cp 
-. 
ZA = 1- zl = z 
-. 

y MA= 1- 01 = o 
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o sea o = cp - z y multiplicando por - 1 da - o = - cp - (- z) 

o lo que es lo mi~mo 

3er CASO_ - El ast1'O c1¿lImina entre el Ecuador y el P1¿nio cm·di-

... /f ___ Z __ , 

~---'.------4S 

o sea o=z-cp=-cp+z luego 

o 10 que es lo mismo o=cp-z 

nal N01'te, o sea el punto 
-. 

Z es exterior al MA, luego 
por definición de diferen
cia de arcos: 

-. -. -. 
MA = ZA-MZ 

-. -. 
y como MZ=PsS=I-cpl=¡p 

-. 
ZA = 1- zl = z 
-. 

y MA = 1+ 01 = o 

+ 0= -cp- (- z) 



o 
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CAPITULO V 

TIEMPO SÍDEREO 

PROGRAMA. - Duración del día sidereo. Origen del día sidl3reo. El. tiempo side

reo es igual al ángulo hm·ario del punto Vernal. La relación e = a + t. 

41. Duración y orígen del dia sidereo. - Recordemos que se 
llama día sideral al intervalo de tiempo transcurrido entre dos pa
sos consecutivos de una misma estrella por el meridiano superior de 
un lugar. 

Como al punto y lo podemos suponer coincidente con tilla estre
lla, es lícito definir también al día sidereo de la manera siguiente: 

Se llama día sidereo al intervalo de tiempo transcurrido entre 
dos pasos consecutivos del punto Vernal por el meridiano superior 
del lugar. 
. Su duración es igual a la de una rotaci6n completa de la Tierra 
alrededor de su eje, que se admite como constante, y tiene por 
origen el instante en que y se encuentra en el meridiano superior, 
siendo en ese momento O horas. 

El tiempo sidereo s610 se usa en Astronomía. El que miden nues
tros relojes comunes se llama tiempo civil. 

La fecha de un suceso astron6mico se fija dando el día en tiempo 
civil y la hora en tiempo sidereo, comprendida entre O h Y 24 h. 
Así, por ejemplo, se dice la estrella a Escorpi6n o Antarés pasa por 
f'1 Meridiano de Greenwich el día 10 de Junio de 1931 a las 
]6 h 25 min 13 seg, 048. 

42. Angulo horario del punto vernal. - ~niendo en cuenta 
que el punto Vernal, considerado como una estrella, recorre el 
Ecuador con movimiento uniforme en 24 h a partir del mer~dian?, 
? que el ángulo horario de esa estrella es el arco de Ecuador com, 
prendido entre el meridiano superior del lugar y el pie del de la 
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estrella que es el mismo punto y, resulta que el arco l\Iy expresado 
en horas da el valor del 
tiempo sidereo y del án
gulo horario de y para el 
meridiano del lugar, o 
sea que: 

]ü tiempo sidereo 1t 
h01'a siderea en un lugar 
'lado, es igual al ángulo 
horario del punto Vernal, 
con t'especto al me'ridiano 
de ese lttgar, 

En símbolos: 6 = t 
siendo t el ángulo horario 
del punto Vernal, 

Z d" 

N s 

43, Relación entre el tiempo sidereo 6, la ascensión recta o: 
y el án~ulo horario t de un astro dado. - Sea una estrella A 

cuya aseen ión recta es a y 
su ángulo horario es ten el 
instante en que en el me
ridiano del lugar son 6 ;\. 
Si O > t esto equivale a 
decir que primero ha pasa
do por el meridiano el pun
to Vernal y luego la es
trella C>t), 

Llamando 1\1 al medio-cie
lo, B al pie del meridiano 
del astro sobre el Ecuador 
y y al punto Vernal, 1'0-

-. suIta que B es interior al 
1\1: y luego por definición de suma de arcos, se tiene: 

-. -. -. ,--------, 
M y = MB + By o sea I 6 = <.( + t lo que nos dice que: 

(*) Para "ue eso haya sucedido cuando el punto y sea uno de los del arco MB es 

necesario que y haya dado un" vuelta antes de encontrarse en esa posición O lo que es 

lo mismo que su horario sea 111 y + 24 h. 



El tiempo sidereo ~¿ hom siderea de ~~n lugar es igual a la ascen
sión de una estrella más el ángulo horm'io de la misma con respecto 
a ese l~¿gar, 

O()~OLAl:nO, - Teniendo en cuenta que cuando una estrella pasa 
por el meridiano de un lu
gar su ángulo horario es 
t = O se tiene por la l'e

lación anterior que: 

6=a I es decir que: 

El 4ie;.mpo sider.§o de 'un 
lttgar, en un instante dado, 
es ig1w.l a la asoensión rJiC
ta _ de ~t1W estrella cualqttie
ra q~te en ese instante cul
mina en ese l1tgalf', 

Oomo existen tablas que 
suministran las ascensiones 

rectas de las estrellas, como por ejemplo las del «Oonnaissance 
des Temps », año 1931, págs, 266 a 280, es posible poner en hora un 

I 

reloj Slidereo marcando en él la ascensión recta de una estrella que 
culmina en el meridiano superior del lugar ele observación y po
niendo en marcha ese reloj en el preciso instante en que se efec
túa la culminación, 

La observación del paso de la estrella por el meridiano se hace 
con un instrumento en que el eje de su anteojo está situado en dicho 
plano, Ese aparato es el anteojo de paso. Se pueden hacer observa
ciones de paso aproximadas empleando un teodolito. 

ODROLARIO n. - De la fórmula 

6=a+t resulta t t=6-a 1 
que nos permite pasar del sistema de coordenadas ecuatoriales ab
solutas al sistema de ecuatoriales horarias, y poder fijar la posición 
de un astro cualquiera con respecto al meridiano de un lugar dado. 

\:J-~ ~ 
( \J~'~"" 
¿'\ ~ . 

" R\·~ 
~. Qt"':;¡\::: \,'1:, . . ~ ,.. . ,\" 

'i..... -,. 
------------------------- ------



CAPITULO VI 
¡ 

CIRCULAR APARENTE DEL SOL 

PROGRAMA. - MOvimiento apm'ente del Sol. La Eolíptica. Los equinoccios, los 
solsticios. Los trópioos, los eírculos pola?·es. El zodíaco. Oblicuidad de la 
EcUptica E. Coordenadas eclípticas. Latit1,d y long'itud de un astro. 

45. Movimiento circular aparente del sol. - Recordemos que 
el Sol se mueve respecto de las estrellas sobre la esfera celeste, des
cribiendo un círculo máximo, la Eclíptica, que forma con el plano 
del Ecuador un ángulo diedro de 23°27'. 

Habíamos dicho, también, que a esa conclusión se llegaba, prác
ticamente, fijando sobre una pizarra esférica las posiciones diarias 
del Sol durante un año mediante el sistema de coordenadas ecua
toriales absolutas. Esta operación puede hacerse sacando los valores 
de esas coordenadas de una Efeméride, y comprobar lo observado 
a simple vista en el pár:r;'afo (n9 35), es 'decir: 

19 El SoZ describe, apa·rentemente, sobre la es[e'r'a celeste ~ma 
cú-c~¡,n[erencia rnáxima llamada Eclíptica al cabo de 1¿n año j 

29 El Sol recon'e dia/riamente en ascensión recta un arco de 
1 0 aproximadamente j 

39 La declinación Sol var'ÍJa de + 23 0 27' a - 23 0 27'. 

46. Los equinoccios y los solsticios. - Habíamos dado tam
bién (n9 35) las sigmentes: 

DEFINIOIONES. - Se llaman equinoccios a los extremos del diá
metro común, a la Eclíptica y al Ecuador. 

Se llama Equinoccio de Ot01tO, p1¿nto Vern{!,l o ptmto y al 
equinoccio por el que pasa el Sol del hemisferio Sud al Norte y al 
otro equinoccio, equinoccio ele Primavera o punto libm (~). 
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DEFINICIÓN. - Se llaman solsticios a los extremos del diámetro 
perpendicular al de los equinoccios. 

El solsticio perteneciente al hemisferio Sud se llama Solsticio 
Sud o de Verano y el otro situado en el hemisferio Norte Solsticio 
Norte o de Invierno~ 

47. Los trópicos y los círculos polares. - DEFINICIÓN. - Se 
llaman tt"ópicos a los paralelos que pasan por los solsticios. 

El que pasa por el Solsticio 
Sud se llama tt"ópico de Ca
pt"icornio y el que pasa por 
el Solsticio N arte trópico de 
Cánce?". 

DEFINICIÓN; - Se llaman 
cí1'C1&los polar' es a los para
lelos que pasan por los po
los de la eclíptica. 

Los círculos polares se lla
man antá1'tico o ádico, según 
.)ue estén situados en el he
nisrerio Sud o Norte respec
tivamente. 

48. El Zodíaco. - Observando a simple vista el cielo estrella
do, se notan en el Ecuador, 
alrededor de 6000 estrellas 
distribuídas en grupos arbi
trarios que los antiguos tra
taron de simbolizar con figu
ras mitológicas. Tales agrupa
cIones de estrellas se llaman 
constelaciones, siendo mu:,' 
conocidas en nuestra latitud 
la constelación d'e la C1"UZ del 
S~¿d, la de 01'ión con las Tres 
Ma1'Ías, el Escorpión con An-
tarés; la del Centa~w'o, etc. 

Los nombres y la f<Jrma de estas agrupaciones, tienen la ventaja de po-
del' indicar fácilmente la posición de una estrella sobre la esfera celeste. 
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Son muy conocidas las constelaciones comprendidas en la zona 
esférica cuyas bases son las circunferencias paralelas a la eclíp
tica situadas a 8° de dicho plano. Esas constelaciones, en número 
de doce, se llaman Las constelaciones del Zodíaco y llevan los nom
bres siguientes: Peces, Carnero, Toro, Gemelos, Cangrejo, León, 
Virgen, Balanza, Escorpión, Sagitario, Capricornio y Acuario y 
se suceden en el orden indicado a partir de la primera, que es la 
que contiene actualmente al punto y, contando en sentido directo o 
de las ascensiones rectas. 

El Sol se mueve, pues, dentro de la zona del Zodíaco, permane 
ciendo un mes en cada constelación de dicha zona, y recorriéndola 
en sentido directo. 

49. Oblicuidad de la eclíptica.- He-mos dicho que el plano de 
la eclíptica forma un ángulo diedro de 23°27' con el Bcuador ce
leste cuya sección normal, que designamos con E, se llama oblic~d, 

dad de la E elíptica. 
Teniendo en cuenta que el movimiento del Sol es directo, resulta 

que actualmente llega a su máxima declinación positiva + b = 23°27' 
en el solsticio Norte, cuando está en la constelación del Oangrejo (ep. 
latín Cáncer) y su mínima negativa - b = - 23°27' en el solsticio 
Sud en la constelación de Capricornio. 

50. Coordenadas eclípticas. - Los elementos característicos de 
este sistema son: 

PLANO FUNDAMENTAL. : 

El CÜ'MUO de la eclíptica 
tomando como Q1'igen pa
ra medir sus arcos al 
Eqltinoccio de Otoño o 
pttnto y. 

EJE PRINCIPAL: El diá
metro perpendicular a la 
eclíptica con 8U polo p'1'in
r;ilJal TI: el polo Sud de la 
misma. 
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Con estos elementos pueden definirse las coordenadas eclípticas 
de un astro cualquiera A en la siguiente forma; 

DEFINICIÓN 1. - Se llama longitud celeste de un astro A al arco 
Eclíptica yB comprendido entre el punto Vernal y y el pie del 
círculo máximó' determinado por el astro y el eje de la Eclíptica 
medido de 0° a 360 0 en sentido directo (opuesto al movimiento 
diurno). 

DEFINICIÓN Ir .. - Se llama latitud celeste de un astro A al arco 
AB del círculo máximo determinado por el astro y el eje de la Eclíp
tica, comprendido entre el astro y su pié sobre la Eclíptica, me
dido de 0 0 a + 90° o de 0° a-90° a partir de dicho plano según 
que el astro p.ertenezca al hemisferio Norte o Sud respectivamente, 
respecto del plano de la Eclíptica. 

NOTACIÓN. ~ Con L se designa la longitud y c~n A la latitud ce
leste de un astro. 

COROLARIO. - La latit1~d celeste del Sol es nula. 
Efectivamente; el Sol se mueve sobre la Eclíptica y ps a partir 

de ese plano que se cuentan las latitudes celestes. 

OBSERVACIÓN. - El sistema de coordenadas ecUpticas se dice que 
es un sistema absoluto pues
to que la longitud y lati
tud celestes son in,depen
dientes del lugar de obser
"ación. 

En la práctica estas coor
denadas no se miden direc
tamente con aparatos, sino 
que se las determina en 
flillción de las coordenadas 
ecuatoriales abso~utas me
diante la resolución de un 
trian gula esférico. 

M 

Para el caso del Sol, por ejemplo, bastaría resolver el triángulo 
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esférico rectángulo yBS del cual se conocen sus catetos a y () y el 
ángulo s. 

Las coordenadas eclípticas tienen mucha importancia en Astro
nomía, pues ellas han permitido descubrir un pequeño movimiento 
de retroceso del punto Vernal, respecto de las estrellas, al observar 
que las longitudes de éstas aumentaban anualmente de un arco de 
50",2. Ese movimiento se llama de ret1-ograclación del punto Vernal 
o precesión de los equinoccios. 



CAPITULO VII 

MEDIDA DEL TIEMPO 

PROGRAMA. - Tiempo sidereo y t iempo ci·v,il. El día solar ve1'dadero y el d·ía 
solar 1ned'io. El t'iempo medio T"" el tie·rnpo verdadero Tv y la ecuac'ión del 
tiempo e. La relación T", = T" + e. Día civil y día medio astronómico. Hora 
legal de un pa:ís. C1'epúsculo astronómico y IJÍvil. 

52. Tiempo sidereo y tiempo civil. - Habíamos dicho (n° 41) 
que el tiempo sidereo sólo se utilizaba en Astronomía. No se emplea 
en la vida corriente, pues las actividades del hombre están íntima
mente ligadas con los intervalos de tiempo que llamamos vulgar
mente día y noche, según que exista o no la luz solar. 

Si se utilizara el tiempo sic1ereo no habría concordancia ' entre la 
realidad física de lo que llamamos día o noche con las horas que 
I!J.arcaría un reloj sidereo, pues debido al movimiento anual de tras
lación del Sol respecto de la Tierra, resulta que ese astro culmiua 
en un cierto meridiano en todos los instantes de un día sidereo, 
desde que cada día pasa 4 min, aproximadamente, más tarde que 
en el anterior. 

Por esta ra~ón se ha creado el llamado tiempo civil que es, como 
dijimos, el que marcan nuestros relojes comunE;S. Estudiaremos el 
proceso seguido para poder determinar esa clase de tiempo. 

53. Día solar verdadero. - DEFINICIÓN. - Se llama día solM . 
veTdadero al intervalo de tiempo transcurrido entre dos pasos con
secutivos del Sol (que llamamos Sol ve?'dadero) por el meridiano 
superior de un lugar. 

Su duración no es constante como puede comprobarse al medir la 
de varios días consecutivos con un reloj sidereo. 

Es necesario tener presente además que el d.ía solar no es igual 
al día, siclerr eo. 

\ 
¡ -
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En erecto: Sea OT el centro de la Tierra supuesta fija y S el 
centro elel Sol en el instante que pasa por el meridiano del lugar. 

I 
I 

día sola" 

---- ..... 
/",. ¿ia sid8ral "" 

I ' , \ 

, , 
, , 
, 

I 

s" Estrella 

Si el Sol permaneciese fi-
jo, como las estrellas, res
pecto de la Tierra, al dar 
ésta una vuelta completa, se 
encontraría el Sol en el mis~ 
mo meridiano M, luego el 
tiempo transcurrido entre 
esos dos pasajes sería, por de
finición, igual a un día si
dereo. 

Pero cuando la Tierra ha 
efectuado una rotación com
pleta alrededor de su eje el 
Sol ocupa la posición S' pues
to que se traslada sobre la 
eclíptica, recorriendo iIn arco 

SS'. Luego culminará en el meridiano de l\f, después del tiempo 
necesario para que la Tierra describa todavía el arco MM'. En con
secuencia el día sola?' tiene mayor d1u'ación que el <lía sidel'eo. 

Por otra parte debemos hacer notar que la d1¿I'ación del día solar 
no es constante. 

En efecto: El movimiento aparente del Sol alrededor de la Tie
rra no es uniforme. Luego los arcos SS' y S'S" que recorre en tiem
pos iguales (1 día sidereo) no son iguales y por lo tanto, tampoco 

-.. -.. 
lo son los arcos l\1M' y M'JV(" que debe girar la Tierra, después de 
efectuar una rotación completa alrededor de su eje, para volver a 
ver al centro del Sol sobre un mismo meridiano. 

Oomo el movimiento de rotación de la Tierra es uniforme n.o serán 
iguales los tiempos empleados en girar dichos arcos, y son precisa
mente esos tiempos los que se deben agregar al empleado en efec
tuar una rotación completa (día sidereo), es decir, para que se 
cumpla un día solar verdadero (*), 

(*) Conviene hacer observar qu.e aunque el movimiento del Sol fuese lmlforme, vale 

decir, que 10.8 arcos recorridos sobre la Ecliptica durante un dia sidereo fuesen iguales, 
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54. Día solar medio. - Como el día solar verdadero no es cons
tante, según acabamos de demostrar, no resulta apropiado para la 
medida del tiempo. Es por eso que los astrónomos han creado otra 
clase de tiempo, pero íntimamente ligado al solar verdadero, dada 
la gran influencia que dicho astro tiene en la vida humana. 

El conjunto de días solares verdaderos comprendidos entre dos 
pasos sucesivos del Sol por un mismo equinoccio se llama año t1'Ó

pico verdadero. Si dividimos la suma de las duraciones de los días 
solares de un año por el número de días, obtenemos el promedio ele 
dichas duraciones, que recibe el siguiente nombre de acuerdo con la 

DEFINICIÓN, - Se llama día solar medio al promedio de las du
raciones de los días solares verdaderos de un año. 

DEFINICIÓN. - Se llama tíe-n¡,po medio al que resulta de la suce
sión de día¡¡ solares medios. 

Conviene hacer notar que si existiese un astro que recorriera el 
Ecuador con movimiento uniforme, empleando el mismo tiempo qUE: 
el Sol verdadero en recorrer la Eclíptica, el intervalo necesario pa
ra que dicho astro pase dos veces consecutivas por un mismo m,e
ridiano sería igual a lo que hemos llamado día solar medio. -::r' 

Es en base a esta consideración y con el objeto de unificar el es
tndio de las diversas clases de tiempo, que se supone la existencia 
de tal astro y se le llama Sol medio. 

Luego las definiciones dadas para día y hora sideral y verdadera 
se pueden repetir para las horas y días medios. Ásí tendríamos : 

DEFINICIÓN. - Se llama día solar medio al intervalo de tiempo 
tran currido entre dos pasos consecutivos del centro del Sol medio ---- --..., 
por el meridiano de un lugar. 

DEFINICIÓN. - Se llama hora media local en un lugar y en un 
instante determinados al ángulo horario del Sol medio en ese ins
tante en dicho lugar. 

Las épocas se fijan dando los días en tiempo medio y la hora me
Jia comprendida entre O h Y 24 h. 

no lo sprian lo" ,lias solares verd .. de~Cls pues las proyecciones de esos arcos sobre ~l 

Ecuador l qu: expresa(los en tiempos son los días vercladero::t: no son iguales. 
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RELACIÓN ENTRE EL TmMPO MEDIO y EL VERDADERO. - Hemos di
cho que el tiempo que dan nuestros relojes es tiempo medio. Podría 
dudarse de cómo se hace para determinar ese tiempo estando refe
rido a un astro ficticio. 

Ya vimos en qué forma estaba ligado el Sol verdadero (astro real) 
('on el Sol medio, de acuerdo con la definición. Veremos ahora como 
se pasa de la hora verdadera a la media y recíprocamente. 

55. El día solar medio y el sidereo. - Si se determina, con 
mucho cuidado, el número de días medios que transcurren entre 
dos pasos consecutivos del Sol por un equinoccio, el punto y por 
ejemplo, es decir, durante un año, se encuentra que ese número es 
igual a 365,2422. 

Luego 1 año = 365,2422 días medios 

Pero como en ese mismo intervalo de tiempo el plinto y ha dado 
una vuelta más alrededor de la Tierra, puesto que el movimiento 
de traslación del Sol es de sentido contraJ?i.t¡ al movimi~nto diurno, 
se tiene que un año expresado en días sidereos será igual a 366,2422. 

Luego 1 año = 366,2422 días sidereos [2] 

De [1] Y [2] resulta por la consecuencia del carácter transitivo 
de la igualdad 

y por lo tanto 

o sea 

365,2422 días medios = 366,2422 .días sidereos 

366,2422 días sidereos 
1 día medio = ----------

365,2422 

1 día medio = 1,0027379 días sidereos 

lo que nos dice que el día medio es mayor que el sidereo. 
La diferencia entre el primero y el segundo es 0,0027379 días si

dereos o sea 3 min 56 seg, 555 de tiempo sidereo = 3 min 55 seg, 
909 de tiempo medio. 

Esta diferencia se llama aceleración de las fijas. 

Luego 1 d;í,a medio = 1 día side7'eo + 3 mino 56 seg., 555 

y 1 día sidereo = 1 d-ía medio - 3 mino 55 seg., 909 
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56. El tiempo medio, el tiempo verdadero y la ecuaClOn 

del tiempo.- Sean para un mismo instante, S"' la posición del Sol 
medio y S" la del Sol verdadero. 

Los ángulos horarios MSm y MA del Sol medio y del verdadero, 
respectivamente, dan las horas medias y verdaderas en el meridiano 
del lugar. ¡ , del 

Como en general los dos so- r 
les tienen distinto ángulo ho-
rario en un mismo instante 
son distintas las horas medias 
y verdaderas correspondientes 
a un mismo lugar. 

Consideremos el caso de la 
figura, es decir, que el Sol 
verdadero haya pasado antes 
que el medio por el meridiano 
del lugar (eso sucedería por 
ejemplo entre el 26 de Diciem
bre y el 15 de Abril o entre el --15 de Junio y 19 de Septiembre). En ese caso sería S", interior ·al MA, 

luego, se tiene por definición de diferencia de arcos: 

o sea 

d.1 

[SA=H-H=-CH -H) m 11 m m v 

Supongamos _ ahora que el 
Sol medio pase por el meri
diano del lugar antes que el 
verdadero ( entre Abril 15 Y 
Junio 15 o entre Septiembl'e 
1 Q Y Diciembre 26), en ese ea--so sería Sm exterior al :Jy.[A, 
luego se tiene, por definición 
de diferencia de arcos: -- -- --S.nA = MSm - MA o sea 
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TERCERA POSIOIÓN. ~ El Sol verdadero y Sol medio se encuentran 
en un mismo meridiano en cuyo caso son iguales sus ángulos hora

Luego 

rios, lo que sucede en los equi
noccios y además el 16 de 
Abril y el 26 de Diciembre en 
el año 1931, por lo tanto: 

La diferencia entre la hora 
media y la hora verdadera co
rrespondiente a un mismo lu
gar en un cierto instante se 
llama eC1,~ación del tiempo y 
se designa siempre 'con la le
tra E. 

lo que nos 

dice que: la hom media ele un lugar es ig~~al a la hora v6'rdade1'a del 
mismo instante más la ec~tación (lel tielmpo-. 

Como la ecuación del tiempo en el año 1931 varía entre + 14 min 
22 seg, 44 y ~ 16 min 22 seg, 29, se ve que las horas verdaderas y 

medias simultáneas de 1m lugar difieren poco. 

57. Día civil y día medio astronómico. - DEFINICIÓN. - Se 
llama día civil al intervalo de tiempo transcurrido entre dos pasos 

• .consecutivos del Sol medio por el meridiano inferior de un lugar. 
\ De acuerdo con esta definición resulta que el tiempo civil, que 

é8' el que marcan nuestros relojes, está adelantado 12 h respecto 
al tiempo medio, llamado tiempo medio astr'O'Iló?nico, . de la misma fe
cha, es decir, se cuenta, por ejemplo, O h civil cuando es media 
noche y en general: para obtener la hora civil, en un ~'nstante dado, 
se le au/mentan 12 h a la hora media de dicho instante. Si al sumar 
pstas 12 h a la hora media Se obtiene un resultado mayor que 24 h, 
se le resta ese número de horas a dicha suma y se aumenta la fe
cha de un día para obtener la fecha civil. 

Así: decir Enero 25, 5 horas de tiempo medio es lo mismo que decir 
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Enero 25, 17 horas de tiempo civil y decir Mayo 3, 16 horas de 
tiempo medio es lo mismo que Mayo 4, 4 horas de 'tiempo civil. 

58. Hora legal de un país. - Perteneciendo el eje del mundo 
y el Ecuador terrestre a la línea de los polos de la esfera celeste y 

al Ecuador celeste, respectivamente, resulta que a los meridianos 
terrestres corresponden en la esfera celeste círculos horarioR, y que 
la longitud terrestre expresada en horas Ca razón del h por cada 15°) 
correspo~en los ángulos horarios. En virtud de esto, 10s Zugm'es dfA, 
longítu~I}S cZiff},,'¿ntes tienen ho1'as sirn1¿ltáneas distintas y la dífe~ 
rencia entre ;lllas r;.si(Jual a la de S1tS longihlcles expresadas en tiempo. 
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Para evitar los inconvenientes que ocasionaría en los servicios de 
trenes, en las comunicaciones telegráficas, radiotelefónicas, etc., el 
hecho de que las ciudades de un mismo país tuvieran h~ras dife
rentes y que las de países distÍntos difieran en fracciones de horas 
difíciles de recordar, se resolvió, en un Congreso r~unido en París 
en el año 1912, en dividir la esfera terTestre en 24 ht~sos llanwdos 
husos km-arios, tomando como primer huso o de las cero horas el 
que es bisecado por el meridiano de Greenwich (Londres). Este 
huso se llama también Ht~o de la Et~ropa Occidental porqlle la 
bora del meridiano de ese huso es la que adoptan Inglaterra, Fran
cia, España, Bélgica, etc. 

El segtmdo hmo Oriental se llama también el de la Et¿TOpa Cen
tral o de la una hora, pues la hora de ese meridiano es la que adop
tan Alemania, Austria, Htmgría, Suiza, Suecia, Italia, ete. 

El tercer huso oriental es llamado el de la E~~ropa Oriental j y así 
se continúa hasta el huso XII que pasa por las islas de Fidje. 

Análogamente se tiene el primero, segt~ncZo, etc., décimosef!1mdo 
husos occidentales, de los cuales el cua1-to huso o sea el de las cuatro 
horas sirve para regular la hora de la República Argentina por de
creto del Superior Gobierno de la Nación expedido con fecha 4 de 
Febrero de 1920. 

De acuerdo con ese decreto la hora legal R 4 /1. en la República Ar
gentina es la ele Gl'eemvich Ro disminuí da de 4 h, es decir, 

.... I R 4h = Ro - 4 h. 

59. Crepúsculo astronómico y civil. - La atmósfera tiene la 
propiedad de reflejar la luz del Sol cuand~ éste está bajo el hori

zonte, alargando la dmación 
del día y haciendo que el 
paso de éste a la noche o de 
ésta al día no sea brusc~. 

Esa claridad que se obser
va entre el fin o el co
mienzo del día y el comien
zo o fin de la noche, res-~-S' : 

-Sol ¡ 
pectivamente, se conoce con 

el nombre dc crepú'sc1~lo. El primero se llama también alba o att
rora y el segundo, crepúsculo vespertino o anochecer. 
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La figura adjunta sirve para darnos una idea del fenómeno del 
cr·epúsculo. 

En ella se ha supuesto que la atmósfera rodee a la Tierra alcan
zando un espesor h, y que los rayos solares no sufran desviación. 
En realidad el fenómeno es mucho más complejo. 

Si consideramos un lugar A, este recibirá luz directa mientras el 
Sol esté sobre su horizonte HH: 

Cuando el Sol ocupa una posición tal como la S', debajo de HH, 
todavía habrá una parte de la atmósfera, superior a ese plano HH, 
iluminada directamente y cuyo reflejo hace que el lugar A no que
de en la obscuridad sino que reine en él una luz difusa que se llama 
l~¿z crep~¿sc1blar. 

El crepúsculo trae como consecuencia la prolongación del arco 
diurno del Sol, pues su duración se suma a la del día, lo que equi
vale a contar dicho arco a partir de un círculo paralE}lo al horizonte 
y situado debajo de él. 

Se distinguen dos clases de crepúsculos: uno, llamado crepúsculo 
civil, es el producido por la luz del Sol que se refleja mientras éste 
recorre el arco de su pa
ralelo comprendido entre 
el horizonte y el círculo pa
ralelo a él situado a 6° de
bajo del mismo. Práctica
mente la termina<1ión del 
crepúsculo civil coincide 
con la aparición de las es
trellas de primera magni
tud. 

El otro crepúsculo es lla
mado c1"epúsC1¿lo astrqnó
mico, y es el producido por 
la luz del Sol que se refle
ja mientras éste recorre el 

HOl'izont. crapu#oulal' ". 

~ ...... . 

arco de su paralelo comprendido entre el horizonte y el círculo pa
ralelo a él, situado a 18° debajo del mismo. Prácticamente la ter
minación del crepúsculo astronómico coincide con la aparición de 
las estrellas de sexta magnitud que son las menores que pueden ob
'3ervarse a simple vista. 
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INFLL'ENCIA DE LA LATITUD EN LA DURACIÓN DEL CREPÚSCULO. - La 
observación de las figuras nos indica que: 

N'.J:.----~' 

1Q La duración del crepúsculo varía con la declinación del Sol, 
pues son diferentes, para la misma latitud, los arcos de paralelos de 
distinta declinación, comprendidos entre el horizonte y el círculo 
crepuscular. 

Así, por ejemplo ('~), para la Ciudad. de Buenos Aires se tiene 
que la duración del crepúscuJo el día del solsticio de Verano 
(38. = - 23°27') es de 1 h 50 min 50 seg, y en ese mismo lu
gar para el día del equinoccio de Primavera (58v = O) la dura
ción del crepúsculo es 1 h 19 min aproximadamente. 

2Q La dtwación del orepúsculo a1¿rnenta con la latit~td del lugar, 
pues aumentando la latitud disminuye la inclinación de los parale
los respecto del horizonte, siendo, por lo tanto, mayores IOR arcos 
paralelos de igual declinación comprendidos entre el horizonte y el 
círculo crepuscular . 

.Así, por ejemplo, para la ciudad de Buenos Aires (latitud media 
cp = - 34°36') se tiene que la duración del crepúsculo el día del 
solsticio de Verano es de 1 h 50 min 50 seg, y para la misma fecha 
en Ushuaia (de latitud media cp = - 54°49'22") el crepúsculo de 
la tarde se une al matutino, es decir, no existe noche cerrada. 

(*) Estos ejemplos fueron tomados ele la obra Trigonometria esfé,'ica y coordenadas 

a.st,'onómicas, elel Pl'o.!esor Ing, D. ~fANUEJ~ OltDONEZ. 
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CAPITULO VIII 

CONVERSION DE INTERVALOS SIMULTANEOS DE TIEMPO 

PROGRAMA. - Transfol'maci6n del tiempo. Convertir un intervalo de tiempo si
a.ereo en tiempo medio y recípl·ocamente. Conversi6n del tiempo sidereo en tiem
po medio en un mismo lugar. Convm'si6n del tiempo verdadero en tiempo me
dio y reciprocamente. Conociendo el ángulo homrio de un astro con respecto 
al meridiano del lugar, hallar el tiem.po medio de dicho lugar. Hallar el 
tiempo del paso de una estrella por el mel'idiano de un lugar. 

61. Transformación del tiempo. - Habiamos dicho que el 
tiempo sider salo se usaba en Astronomía, y que en cambio en 
la vida práctica se utjlizaba el tiempo medio civil, que difería poco 
del tiempo verdader{) reglado por el Sol. 

Como hay conveniencia en poder utilizar nuestros relojes comu
nes para las observaciones astronómicas, pues la hora que dan los 
mismos tiene para nosotros lID significado muy claro respecto de la 
mayor o menor cantidad de luz existente para poder efectuar esas 
observaciones; de la posición del Sol con respecto al meridiano, etc., 
es necesario saber relacional' las diversas clases de tiempo. 

NOTACIÓN. - Designaremos con I a los intervalos de tiempo, di
ferenciándolos con los subíndices s, m, v según sean de tiempo side
reo medio o verdadero, respectivamente, con lo que queda dicho que 
el número de horas, minutos y segundos que expresan esos intervalQ'S 
son de la clase de tiempo que indica el subíndice. 

DEFINICIÓN. - Dado un intervalo de tiempo de una de las tres 
clases: sidereo, medio o verdadero, se dice que se lo ha transformado 
en otro de las restantes, cuando se ha expresado su valor en unida
des de esas clases de tiempos. 
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V¡:t1lleS' a estudiar ahora los diferentes problemas que pueden pre
sentars~ 

62. Convertir un intervalo de tiempo sidereo en tiempo me
dio y recíprocamente. - PROBLEMA 1. - Convertir el intervalo 
1 h. = 7 h 24 min 18 seg de tie1?~po siclereo en tiempo medio. 

DATOS) I h. = 7 h 24 min 18 seg. = 7,405 (*) 

INCÓGNIT AS) I' hm = 1 h8 , 

SoLUCIÓN. - Como 1bn día side¡'eo equivale a un día medio menos 
3 min", 55 seg"" 909 (nQ 55) 

o sea 24 h. 24 hm - '3 min", 55 seg"., 909 

y 

1 h8 ---
24 h m - 3 minm 55 seg"" 909 

24 = 1 h .. - 9,829 segm 

7,405 h. --- 7,405 b", - 9,829 segm X 7,405 

En general un intervalo de 1 h. está expresado en horas medias, 
por 

1 h. = I hm - 9,829 seg.", X I [1] 

En la práctica sólo se trabaja con horas y fracción para el cálculo 
del sustraendo de [1], que se llama Gor'reeeión, y el cálculo se clis
pone así: 

(*) CALOULOS AUXILIARES 7 h", 24 min", 18 segm 

2-1 miu 18 sag = 24.60 + 18 Corree. = 
= 1458 sag 9,829segx7,405= 

1458 
= 3600 h = 0.405 h 

7 h 24 ID 18 s = 7,405 h l' h", = 7 hm 22 miDm 5 segm, 22 
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La observación de este ejemplo, resuelto en forma general, fór
mula [1], nos permite enunciar la siguiente: 

REGLA.. - Para convm·tir un intervalo d.e tiernpo sidM'eo en tiem
po medio, se le ca;n~bia la den01ninación 'a las ~~nidades del intervalo 
dado y se le resta el prodtwto del número que expresa ese intervalo 
en horas y fracción por 9,829 seg", (corr"ección horaria). 

PROBLElI'L\ RECÍPROCO. - Converti1' el intfwvalo 1 h", = 5 h 22 min 
45 seg, 55 de tiempo medio en tiempo side1'eo. 

DATOS) 1 h", = 5 h", 22 min", 45 seg"" 55 = 5,3798 h,,, (*) 

INCÓGNITA.) l'h8 = 1 hm • 

SOLUCIÓN. - Como un día medio equivale a un día sidereo más 
3 min. 56 seg., 555 (nQ 55) 

l 

o sea 24 h", ---

1 

" ., 

1 hin ---

24 h. + 3 min. 56 seg., 555 

24 h8 + 3 mm. 56 seg., 555 
24 

= 1 h8 + 9·856 seg. 

y 5,3798 h", --- 5,3798 h. + 9,856 seg. X 5,3798 

En general un intervalo de 1 hm está expresad<l en horas side
l'eas, por 

1 h", 1h. + 9·856 X 1 [2] 

En la práctica sólo se trabaja con las horas y fracción para el cálcu
lo de segundo sumando de [2] que se llama corrección, y el cálculo 
se dispone así 

(*) OÁLCULOS AUXJLIAR'ES 

:22 min 4ñ seg,55 = 22. 60 + 45,55 

= 1365,55 seg 

= 1365.55 h = 
3600 

= 0,3798 h. 

5h 2 mÍn4ñs55 = 5 h, 3798 

Corree. = 

9,856segx5,3798= 

5 h. 22 mina 45 seg., 55 

o min8 53 seg., 02 

l' h.=5 h. 23 min~38seg8,' 57 
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La observación de este ejemplo, resuelto en forma general, fór
mula [2], nos permite enunciar la siguiente: 

REGLA. - Para conve7"tir un intervalo de tiempo medio en tiempo 
side'!-eo, se le cambia la denominación a las unidades del intervalo 
dado por las del que se qu¡:ere hallar y' se le S~bma el producto del 
número que expresa ese intervalo en horas y fracción por 9,856. 

63. Conversión del tiempo sidereo en tiempo medio civil 
en el mismo lugar. - PROBLEMA. - Oalcula!' la hora media civil 
correspondiente a las 10 h 12 min de tiempo sidereo de (l'reenwich, d 
dia 20 de Enero de 1931. 

DATOS) H s (hora siderea) = 10 h 12 mino 
Fecha = 20/1/931. 

INCÓGN.) Ha (hora civil} 
correspondiente a 
H s el 20/1/931. 

SOLUCIÓN. - Como sabemos transformar un intervalo sidereo en 
intervalo medio, veremos primero para la hora dada qué intervalo 
sidereo corresponde, pues los tiempos de un lugar se miden a partir 
del instante en que los astros a cuyo movimiento están referidos, 
pasan por el meridiano inferior del mismo y el punto Yernal y y 
el sol medio 0m no pasan juntos por dicho meridiano. 

Como cuando el 0", está en el meridiano inferior de Greenwich 
son las O he en ese lugar, si sabemos qué hora siderea marcan en esc 
instante los relojes, tendríamos: 

I 1 = H s - hora siderea a O h civil de Greenwich 1(*) [III] 

y ese intervalo sidereo convertido .en medio (problema anterior) nos 
resuelve la cuestión. 

(*) La hora siderea a O h Tiempo cinI de Greenwich se encuent,ra en la • C. de T.' 

páginas 10 a 24. nruneros pares únicamente, en las columnas que llevan el nombre de 

e Temps sideral •. 
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Para nuestros datos tendríamos: 

t lFecha ~ Hora sideral de Greenwich = 10 h 12 min 

20/1/931 L Hora sideral de Greenwich a O hc = 7 h 53 min 38 seg, 27 

Intervalo sidereo 18 = 2 hs 18 min 21 seg, 73 

COÑ'ecmón = 9,829 seg l. = 22 seg, 712 

1 ntervaZo medio a partir de O h o sea He = 2 h 17 min 59 seg, 018 

64. Conversión del tiempo verdadero en tiempo medio. -
PROBLEMA. - Calcular la h01'a media correspondientfl a las 
H" = 3 h 15 min 36 seg de tiempo verdadero de Greenwich el día 
10 de Agosto de 1931. 

DATOS) H" = 10 h 15 min 36 seg. INCÓGN,) Htn equivalente aH". 

SOLUCIÓN. - Teniendo en cuenta que la diferencia entre la hora 
media y la hora verdadera correspondiente a un mismo instante en 
un lugar determinado es igual a la ecuación del tiempo (nQ 56), se 
tiene: 

Como E varía con el tiempo, si sE! conoce bU valor Eo para O h 
verdadera y su variación V" por hora, se tiene: 

La «Connaissance des Ternps» da, en las páginas impares desde 
la 11 hasta la 25, .el valor de la ecuación del tiempo más 12 h en la 
columna denominada «Temps Civil », y a la derecha de la misma el 
valor absoluto y el signo de la var}fición horaria VI,. 

luego [V] 
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Para nuestros datos tendríamos: 

15 miu 36 sag = 15 X 60 + 36 = 936 sag. 

936 sag = Oh 26 
3600 ' 

10 h 11> miu 36 sag = 10 h, 26 

Vh. Iv = - 0,350 seg X 10.26 ~ - 3 seg 59 

H,,=10 h 15 min 36 seg 

1O/8/9~1 Ea 5 min 21 seg, 33 

-3 seg, 59 

Hm=H.v+ 
+Ea+V/¡ .H,,=10 h 20min 53 seg, 74 

Hm = 10' h 20 min 53 seg, 74. 

La observación de este ejemplo, resuelto en forma general, :fórmu
la [V], nos permite enunciar la siguiente: 

REGLA. - Para calcula?" la hora media correspondiente a una hota 
verdadell'a de fecha dada, se le sum~a a dicha hora la ecuación del tiMI.
po de esa fecha y el prod~~cto de s~¿ variación horaria por el inter
valo verdadero dado expresado en horas y fracción . 

.... 65. Conociendo el ángulo horario de un astro con respecto 
al meridiano del lugar, hallar el tiempo medio de dicho lu
gar. - PROBLEMA. - Dado el ángulo horario t = 30°45' de la es
trella a del Can JJ:layor (Si7-io) con respecto al meridiano de G1'een
wich el día 10 de Mayo de 1931, calcular el tiempo mecVio de ese l~,

gar en ese il1stante. 

DATOS) t = 30°45' INCÓGNITA) H". correspondiente a t. 

SOLUCIÓN. - Teniendo en cuenta (nO 43), que el tiempo sidereo 
de un lugar es igual a la ascensión recta de una estrella más el án
gulo horario de la misma con respecto al meridiano de ese lugar, es 
decir, que 6 = a + t Y que t expresado en horas, a razón de 15° por 
hora, es igual a 2 h 3 min, y que a según la «C. des T.» (*) es de 
6 h 42 min 06 seg, 111, resulta 

9 = 6 h 42 min 06 seg, 111 + 2 h 3 min = 8 h 45 min 06 seg 111 

(*l La ascensión ,·ecto. de las principales estrellas se encuentra en la • C. de T.» pá· 

ginas 373 a 468 donde dice: • Positions apparentes des étoiles >. 
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Para resolver el problema propuesto basta encontrar el intervalo 
sidereo correspondiente a la hora e y convertirlo en intervalo medio 
pr~cediendo como se hizo en el problema del párrafo anterior. Pero 
como la hora dada es menor que la que se cuenta a O h de Green~ 
wich, tendremos que sumarle 24 h para satisfacer a la condición de 
que y haya pasado antes qne el 0.m por el meridiano del lugar. Así 
tendríamos: 

Hora siderea de Greenwich . . . . . . . = 32 h 45 min 06 seg, 111 

Hora siderea de Greenwich a O h del día 
10 de Mayo de 1931 = 15 h 07 min 19 seg, 32 

Intervalo sidereo 18' . . . . . . . 
3 min 55 seg 909 

Corrección = . 18' 
24 

= 17 h 37 min 46 seg, 791 

1 min 02 seg, 517 

Intervalo medio a par ti?" de O he O sea He = 17 h 39 min 44 seg, 274 

66. Hallar el tiempo del paso de una estrella por el meri
diano de un lugar. - PROBLEMA. - Calc1tlar la hom del paso de 
Sirio por el me1"idiano ele Greenwich el dlÍa 4 de Diciernbre de 1931. 

DATOS) Estrella Sirio 
a = 6 h 42 min 06 seg 111 

INCÓGNITA) Hon correspondien
te al pasaje de Si
rio por el meri
diano. 

SOLUCIÓN. - Teniendo en ('uenta que cuando la estrella pasa por 
el meridiano, su ángulo horario es t = O, resulta que la hora s.iderea 
de ese pasaje es e = a, luego para hallar la hora media correspon
diente procedemos como en el problema anterior. Para nuestros 
datos tenemos: 

Hora siderea de Greenwich. . . . .... = 6 h 42 min 06 seg, 111 

Hora siderea de Greenwich a O h el día 
4 de Diciembre de 1931 = 4 h 47 min 23 seg, 05 

Inte1"valo sidereo 18 . . . . . . . . = 1 h 54 min 43 seg, 061 
., 3 min 55 seg 909 

Correccwn = 24 .18 • 18 seg, 793 

Intervalo medio a partir a O he O sea He = 1 h 54 min 24 seg, 268 
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67. Cambio de lu~ar. - Como la «Connaissance des Temps» su
ministra todos los datos que dependen de la posición del observa
dor, referidos al meridiano del Observatorio de Greenwich, por ser 
el tiempo civil de este meridiano el tiempo universal, cuando las ob
servaciones se efectúan en un lugar distinto de Greenwich, es nece
sario saber pasar de los datos suministrados por la efeméride men
cionada, a los del meridiano local. 

Eso nos conduce a la resolución del problema llamado del calmbio 
de lugar que se enuncia así: 

PROBLEMA. - Calctdar la hora sim~tltánea HO) de un lugm' de lon
gitud ro con ?'especto al me1'id;iano de G?'eenwich, cuando en éste son las 
HG horas. 

INCÓGNITA) He,) simultánea con HG' 

SOLUCIÓN. - Recordando que (nQ 58), la diferencia entre las 
horas simultáneas de dos lugares de longitudes diferentes es igual a la 
diferencia de éstas, expresadas en tiempo, y que la longitud del 
meridiano origen es O h, se tiene: 

HOJ-HG = (¡) 

de donde: HU) = HG +~ lo que nos dice que: 

La hora en ttn lttgar de longitud ro es ig1tal a la hora sim1¿Uánea de 
Greenwich más la longitud de dicho lugar. 

PROBLEMA. - Calc~tlar la hom de Buenos Aú-es simultánea a la del 
paso de Sirio por el meridiano de Gre.enwich que tendrá l1¿gar el dIÍa 

4 de Diciembre de 1931 a la 1 h 54 min 24 seg 268 de tiempo civil. 

DATOS) HG = 1 h 54 min 24 seg, 268 

Longitud Bs. AJ3. = (¡) = -- 3 h 53 min 28 seg, 7 

INCÓGNITA) Hoo simultánea de HG. 



- 65-

SOLUCIÓN. - Aplicando la fórmula deducida en el párrafo ante
rior, se tiene: 

1 h 54 min 24 seg, 268 

(¡) = - 3 h 53 min 28 seg, 7 

Ha - (¡) = RO) = - 1 h 59 min 04 seg, 432 

El signo menos de RO) se interpreta diciendo que el paso de Sirio 
por el meridiano de Greenwich, tendrá lugar, considerando la hora 
de Buenos Aires, un día antes de la fecha dada, es decir, el día 3 de 
Diciembre de 1931 a las 22 h 00 min 55 seg, 568 de tiempo r.ivil. 

OBSERVACIÓN. - Si en lugar de calcular el tiempo medio de Bue
nos Aires correspondiente a la hora del paso de Sirio por el meridia
no de Greenwich, deseáramos hallar la hora legal de ese paso hu
bíésemos procedido así: 

Hora media de Greenwich = Ha 1 h 54 min 24 seg, 268 

Longitud del meridiano de las 4 h = (¡) = - 4 h 

Hora legal de Bs. A.s. . . . . = - 2 h 05 min 35 seg. 732 

o sea el día 3 a las 21 h 54 min 24 seg 268. 

68. Determinación de la longitud geográfica de un lugar.
Reco,rdando que (nQ 58) la diferencia entre las horas simultáneas 
de dos lugares de longitudes difere-ntes, es igual a la diferencia de 
éstas expresada en tiempo, y que la longitud del meridiano origen 
es O h, se tiene: 

lo que nos dice que: 

La longitud de 1~n lugar es ig1~al a la diferencia entre la h01"a de 
ese luga¡' y la sim~~ltánea de Greenwich. 

De acuerdo con esto resulta que para hallar la longitud de un 
lugar es necesario conocer las horas que se cuentan en ese lugar y 
en Greenwich en un mismo instante. 
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Con el objeto de obtener esas horas simultáneas, suponiendo que 
cada observador conoce la hora correspondiente a su meridiano 
(nQ 43), se recurre a cualquiera de los siguientes procedimientos: 

lQ Señales radiotelegráficas. - Como se transmiten diariamen
te desde el Observatorio de Greenwich las horas correspondientes al 
mismo, bastará registrar en el lugar cuya longitud se quiere deter
minar la hora que señala el cronómetTo en el instante de recibir 
una de esas transmisiones. 

2Q SMíales luminosas. - Se emplean cuando la distancia del 
lugar cuya longitud se quiere determinar al de origen es pequeña. 

Se hace estallar un cohete luminoso que resulte observable desde 
los dos lugares y se anotan en ambos la hora que marcan los relojes. 

3Q Seña,les astronómioas. - Se utilizan éstas en la misma forma 
que la anterior cuando la distancia entre los puntos de observación 
es grande. . 

Esas señales pueden ser, por ejemplo, la ocultación de una estrella 
por la Luna, o la de un satélite de Júpiter por el mismo planeta. 

4Q Cronómetro reglado oon la hora del meridiano origen. -
Este método consiste en determinar en un instante dado, por obser
vaciones del Sol o de las estrellas, la hora correspondiente al lugar 
cuya longitud se quiere determinar, pues la del meridiano origen la 
marca directamente el cronómetro. 

Es el método que empleaban los marinos, pues actualmente uti
lizan el primer método. 

5Q Efemérides. - Como éstas dan las horas correspondientes 
al meridiano origen para las cuales se producen las ocultaciones de 
estrellas por la Luna, o de los satélites de Júpiter por el miamo, bas
tará anotar en el lugar cuya longitud se quiere determinar la hora 
local en que se producen estos fenómenos. 

NOTA. - Los métodos expuestos tomando como origen al meri
diano de Greenwich, son aplicables cuando se toma a otro cualquie
ra de longitud conocida. 
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69. Determinación de la latitud ~eográfica de un lu~ar.
Teniendo en cuenta que la altura del polo sobre el horizonte es 
igual a la latitud del lugar, el problema de la determinación de ésta 
se reduce, para nosotros, a saber determinar la posición del Polo 
Sud. 

MÉTODOS DE POCA APROXIJ\1ACIÓN. - Se apunta con el anteojo del 
teodolito al punto del cielo que se obtiene llevando tres veces y me
día a partir de la cabeza y en el sentido cabeza a pie el brazo mayor de 
la Cruz del Sur. El valor de la altura correspondiente a ese punto, 
cambiada de signo, es aproximadamente el de la latitud del lugar. 

Un valor más aproximado es el que da la altura de la estrella (J 

Octantis, que es de magnitud 5,5 de color azulado y que solo dista 
del polo 47',2. 

MÉTOOOS DE GRAN APROXIMACIÓN. - Observación de las e~trellas 

circ~tmpolares. - Habíamos visto (nQ 25) que: 
La alttwa del polo sobl'e el horizonte de un lugar, o sea la latitud 

del mismo, es igual a la semÁsuma de las aZtttr"as de ~¿na misma es
trella circ~tmpolal' en s~/.S dos culminaciones. 

Luego procediendo como se indicó en el párrafo n Q 25 se puede 
calcular la latitud de un lugar. 

Obs/3!rvaGÍón de esvrellas en el instante de su culminación. - Mi
diendo con un. teodolito la distancia cenital z de una estrella cono
cida en el instante de su paso por el meridiano superior del lugar, 
y sacando de una efeméride el valor & de la declinación de esa es
trella resulta, de acuerdo con la fórmula deducida en el número 38, 

q¡ = z + 8. 

Conviene observar varias estrellas cuyos pasos por el meridiano 
se sucedan cada cinco () seis minutos, y hallar el promedio de los . 
valores de la latitud determinados con cada una de las estrellas. 

Existen además otros métodos más precisos que los anteriores 
pero cuya explicación no corresponde a un curso elemental como 

-este. 



CAPITULO IX 

MOVIMIENTO RELATIVO DEL SOL RESPECTO DE LA TIERRA 

PROGRAMA. - Movimiento ¡'elativo del Sol ¡'especto de la Tie?'1'a. Forma de la 
6rbita del Sol , Línea de los ápsides, perigeo y apogeo. Año sideral, mío 
trópico y a·ño civil. Calendario. Reforma Juliana y ?'eforma G¡'egoriana. 

70, Semidiámetro aparente de un astro. - Como al ohservar 
al Sol, a la Luna y a los planetas se nos presentan bajo la forma 
de discos circulares, para poder referir las observaciones al centro 
de dichos astros, es necesario visar los bordes de los mismos y hallar 
la bisectriz del ángulo que forman esas visuales. 

Esta operación es imposible de efectuar con las estrellas, pues és
tas se presentan siempre como un punto, por potente que 'Sea el 
aumento del anteojo con que se las observa, 

DEFINICIÓN, - Se llama semidiámetro aparente de un astro al 
ángulo formado por la visual dirigida al centro del mismo y a uno 

" 
, 

I 

/ 

de sus bordes en el mismo ins
tante. 

Para encontrar el semidiáme
tr'o basta haDar la mitad del 
ángulo formado por las visuales 
dirigidas a dos bordes opues, 
tos del astro. En la práctica 
se hacen estas mediciones con . 
anteojos provistos de un hi· -_ ... -

___ ~~---=H.::::r;:.:zo:::."l·=-------lo móvil y otro fijo, puaiéndo-
T se medir los desplazamientos 

angulares del primero con un tornillo micrométrico. Veremos ahora 
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cómo varía el semidiámetro aparente de un astro en función de la 
distancia de su centro al punto de observación. 

Sean S y S' dos posiciones de un astro de radio T, d Y d' las dis
tancias del centro del astro al punto ~de observación en esas posi
ciones, () y (1' los semidiámetros correspondientes. 

En los triángulos rectángulos SAT y S' A'T se tiene: 

r 
sen o 

d 
y 

r 
sen o' = -

d' 

o bien, como () y ()' son ángulos muy pequeños, para todos los as
tros de diámetro aparente, reemplazando el seno por el arco, resulta: 

r 

d 
y o' 

Luego si .d > d' es () < (1', pues de dos fracciones de igual nu
merador es la menor la que tiene mayor denominador, lo que nos 
dice que: 

Los semidiámetros apal'entes de ~~n astro y las distancias de su 
cerutro al l~¿gar de observación son inversamente proporcionales. 

Si se miden los semidiámetros aparentes del Sol en diferentes 
épocas del año, se comprueba de que es variable. La «C. des T. », 
año 1931, en las páginas impares de 11 a 25 da el valor de los semi
diámetros aparentes d~l Sol para cada día del año. 

DaIIlOs. a c~mtinuación el valor ele esos semidiámetros para el 
primer día de cada mes., 

Mes ... Enero Febrero Marzo Abril Mayo Junio 

oG)v ... 16'17",55 16'15",42 16'9',96 16'1",75 15' 53" ,8315' 47" ,80 

I Me.ss ..... ·1 Julio Agosto ¡setiemb', Oetub'e Noviemb. Dieiemb, 

~ 15'45",42
1
15' 47",0915'52",5415'60",21 16'8",57 16'14",72 
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Los valores diarios del semidiámetro nos permiten observar que 
éstos alcanzan un máximo el día 2 de Enero y un mínimo durante 
los días 4, 5, 6 Y 7 de Julio. 

I 

71. Movimiento relativo del Sol con respecto de la Tierra.-Ha
bíamos aceptado que el Sol se movía aparentemente respecto de la 
Tierra, en un plano llamado Eclíptica. Vamos a determinar ahora 

la forma geométrica de la 
trayectoria u órbita del 
Sol. 

Sea la C(T) la circunfe
rencia máxima de la 
Eclíptica y y el Equinoc
cio de Otoño que tiene lu
gar el día 21 de Marzo. 

A partir de una semi
rrecta cualquiera Ty lle
vamos otras de origen T 
que formen con ella án
gulos iguales a las longi
tudes del Sol en distintas 

fecha, por ejemplo el 1~ de cada mes, y hallamos el valor del se
midiámetro del mismo en es1i fecha. 

Con este valor y el del radio del Sol podemos calcular, empleando 

la fórmula d = ; , las distancias del centro del Sol al de la Tie

rra para las fechas mencionadas. 
Por ejemplo: teniendo presente que el semidiámetro del Sol el 

día 21 de Septiembre es 5 = 15'57",49 Y q"ue l' ~ 696000 Km se tiene: 

r 696000 Km 
d=-=-----o 15'57/1 ,49 

[1 

para poder hallar esta razón entre cantidades, debemos expresar 
el valor del arco 5 en radianes. Como 15'57",49 V) 15',958 (re
duciendo los segundos y fracción a minutos) se tiene: 
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Si a 360 0 
= 360 X 60' le corresponde un arco cuya medida es 2 Jt 

a 15',958 » » » » » 

luego 
2 7t X 15',958 7t X 15'~ 

x 
360 0 X 60 180 0 X 60 

o bien 
7t X 15',958 7t X 15',~ 

x 
1800 X 60' 10800' 

7t >< 15,958 
o sea x ca 0,00464. 

10 800 I 

Reemplazando en [1] tenemos 

d= 
696000 Km 
----- ca 1501000000 Km. 

0,00464 I 

Llevando a partü' de '1' 
sobre cada una de las se
mirrectas tales como Ty. 
las distancias correspon
dientes. en una escala apro
piada, la curva que contie-

B 

EfUl'U}CCI(I d" 

Invierno S pri'",a,,,,.Q 

~'>If--.¡:'''''" 

» » x 

ne a los puntos así deter- T 
minados tiene la forma de EI--:::+----=:...~,;;,..,,=_=_-_t=_--_1C 
la ó1'bita ap(J;¡-ente del Sol 
en su movimiento de trasla
ción amtal. Dicha curva es 
nnaelipse en la q1¿e la Tie
rra OC1¿pa 1¿nO de los fo
cos (""). 

Otoño 
1" 

Equinoccio 

(*\ Se llama elipse al lugar geométrico de los puntos de un plano tales que la suma 

de sus distancias a dos puntos, llamados focos, es igual a un segmento dado denomi-

nado eje mallor de la misma. 

Se .. AB el eje mayor de la elipse, F y F' los focos (figura de la página 7jL 

Si M es 1m punto cualquiera de Ji'F', y con centro en F y radió AM trazamos 
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72. Línea de los ápsides, apogeo y perigeo. - DEFINICIÓN. 
Se llama línea de los ápsides al eje mayor de la órbita aparente del 
Sol en el movimiento de traslación anuaL 

OBSERVACIÓN. - De acuerdo con una propiedad de los ejes de 
una elipse resulta que: 

La línea de los ápsides es eje de simet1'ía de la órbita solar. 

DEFINICIÓN. - Se dice que el Sol está~pogeo o pe'tig~o según 
que su distancia a la Tierra sea máxima o mínima, respectivamente. 
Como el foco de una elipse no cOincid~ con el centro de la misma, 
resulta, por una propiedad de dicha curva, que el Sol cuando está 

C(F. AM). Y con centro F' y' radio JlilB la C(F'. EY) dichas circunferencias se cortan en 

D 

o 

'o, ,3 .... 

" 

e 

F' . B 

/ 

los puntos P y P' (P' no está marcado 

en la figura) qne pertenecen a la elipse. 

puesto que por construcción: 

Otro método para dibujar nna e1inse 

es el sigu,iente: se toma un hilo (le lon

gitud igual al eje mayor de la elipse ~. 

se fijan sus extremidades en los focos. Se estira el hilo con la punta de un lá.piz y se 

lo mueve de manera que las dos porciones de MIo queden tensas . En este movimiento 

el lápiz ha diuujado una elipse, puesto que para cualqu.ier posición del mismo la suma 

de. las distanciss de su punta a los focos es igual a la longitud total del hilo o sea al 

eje mayor. 

La cuerda de la elipse perpendicular al eje mayor de la misma en su punto medio 

se llama eje menor, y la distancia entre los focos dista.ncia focal. 

De la observación de la figura se deduce que si se conocen los ejes de una elipse 

l'ueden determinarse sus foeos como intersección del eje mayor con la oirounferencia 

que tenga por centro uno de los extremos del eje menor Y por radio el semi-eje ma

yor. 

Se llama excent'rici{lad de l1.1la elipse a la razón entre la distancia focal y el eje 

mayor. 

En símbolos: 
~\F' _ _ 2c _ r 

Excentricidad = - 2 a -
AB a 
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en apogeo o perigeo coincide con los extremos de la línea de los 
ápsides. 

NOTA. - La línea de los ápsides no coincide con la línea de los 
solsticios. 

En efecto: Si esa coincidencia se verificara, el día de los solsti- U 
cios debería tener el Sol semidiámetro mínimo o máximo (pues las 
distancias del Sol a la Tierra son inversamente proporcionales a 
los semidiámetros) y en cambio eso sucede unos 11 días después, 
por lo que la línea de los ápsidés forma con la de los solsticios un 
ángulo de 11 o aproximadamente. 

t 73. Año sideral, año trópico y año civil. - DEFThTJ:CIÓN 1. -
I ~e llama año sideral al intervalo de tilmpo transcurrido para que 

la longitud del Sol varíe de 00 a 360 0
• 

Mediante meclicioncls muy precisas se ha determinado que la d11-
ración del año sidereo es de 365,25636... días medios §el 365 días 
06 h 09 min 09 seg. 

DEFINICIÓN n. - Se llama año t1"ópico al intervalo de tiempo 
transcurrido entre dos pasos consecutivos del Sol por e1 punto Ver
nal en su movimiento de traslación ah'ededor de la Tierra. 1/ 

Habíamos dicho (nQ 36) que el punto Vernal no permanecía fi
jo en la esfera celeste, sino que se movía en sentido retrógrado (con
trario al de Sol sobre la Eclíptica) recorriendo un arco de 50",26 
por año, y como el tiempo que emplea el Sol en recorrerlo es 20 min 
23 seg, resulta que el año trópico es 20 min 23 seg más corto qua 
el año sidereo. Luego su duración es~ 

Año trópico = 365,2422 ... días medios = 365 días 05 4 48 min 46 seg 

Como se ha tomado como origen para el año trópico el instante 
del pasaje del Sol por un equinoccio, resLllta que rigiéndose por 
este año el comienzo de las estaciones tendría lugar en la misma fe
cha lo que es muy importante para las tareas agrícolas y demás 
actividades humanas. Sin embargo, como no está compuesto de un 
número entero de días no se emplea directamente en la vida prác
tica sino que se lo reemplaza por el llama.do año civil; formado por 
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un número entero de días, y arreglado de tal manera que las esta
ciones G{)miencen siempre en la misma fecha. Ese año se define así: 

DEFINICIÓN lII. - Se llama año civü al intervalo de tiempo ne
cesario para que transcurran 365 días medios consecutivos. 

/ 
74. Calendario. - DEFINICIÓN. - Se llama calendario al con-

junto de reglas y c{)nvenios adoptados para conseguir la coinciden
cia del año civil con el año trópico. 

Tomaremos como valor del año trópico el de 365,2420 días y 
escribiremos la fracción 0,2420 días en la siguiente forma: _ 

0,2420 = 0,25 - 0,0080 

= 0,25 _ 0,0075 _ 0,0005 = ~ __ 3 ___ 5_ 
4 400 lOpOO 

1 A ,. 365 d + 1 3 l ' uego ño tTOp~CO = - d - -~ d - -- d. 
4 400 2000 

Com{) de acuerdo con el Calendario Egipcio la duración del año 
civil era de 365 días, divididos en 12 meses, se despreciaba anual-

mente una fracción de ! día aproximadamente, lo que traía como 

consecuencia que cada 4 años el año civil estaba atrasado de un 
día respecto del trópico. 

La acumulación de estos atrasos habían llegado en tiempo de 
Julio César, año 43 A. J. C., a sumar 80 días, lo que había lleva
do a una total disc{)rdancia entre el Calendario y la vida real. 

75. Reforma Juliana. - Para anular ese atraso dicho empe
rador ordenó que se aumentara Ja fecha en esos 80 días y para que 
el atraso de un día cada cuatro años no se repitiera, que se agre
gara un día cada cuatro años, intercalado en el mes de Febrero. Es
ta correcció.n se conoce con el nombre de Reforma Juliana y equi-

vale a aceptar como duración del año civil la de 365 ! días. 
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76. Reforma Gregoriana. - Como de acuerdo con la Reforma 

Juliana el año civil constaba de 365 ..!.. días, el error que se come-
4 

tía por exceso anualmente era de ~ día, lo que traía como con-
400 

secuencia que cada 400 años el año civil estaba adelantado de 3 
días respecto del trópico. 

La acumulación de estos adelantos había llegado en tiempo del 
Papa Gregorio XIII, en el año 1582 de nuestra era, a sumar apro
ximadamente 10 días, con los contratiempos consiguientes: 

Para anular este adelanto dicho Papa ordenó que se atrasara la 
fecha de esos 10 días y para que el adelanto de 3 días cada 400 
años no se repitiera, que fueran años comlmes)3 bisiestos cada 400 
años. 

Prácticamente para suprimirlos se dispuso que fueran años co
munes aquellos años seculares cuyo número de centenas no fuera 
múltiplo de 4. Así, por ejemplo, de los años seculares 18.00, 1900, 
2000, 2100, 2200, etc., sólo será bisiesto el año 20pO puesto que 
20 = 4. 

Esta corrección se conoce con el nombre de Reforma Gregoriana, 

e importa aceptar como duración delaño la de 365 +-.!.._~ días. 
4 400 

OBSERVACIÓN. - Conviene hacer notar que siendo la duración del 

año trópico de 365 + ! - 4~0 - 20
1
00 días al aceptar como du

ración del año civil la de 365 + ! - 4~0 días se comete un error 

por exceso de 20
1
00 de día, lo que traerá un adelanto del año civil 

sobre el trópico de 1 día cada 2000 años. Podría remediarse este 
error suprimiendo un año bisiesto cada 2000. 

v 
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CAPITULO X 

EL SOL 

PROGRAMA. - La pamlaje del Sol. Distancia del centro sola¡' al centro de la 
Tierra. Rotación del globo sola?'. Railio y volu?nen elel Sol. Las 1nanchas. 
Oonstituci6n física. Las p?·otuberancias. 

79. Paralaje del Sol. - Con el objeto de poder relacionar las 
observaciones hechas en dive:r;sos puntos de la Tierra se las refiere 
al centro de la misma. 

Cuando los astro's observados son estrellas, no es necesario hacer 
esa referencia al centro de la Tie-
rra, pues siendo el radio de ésta 
despreciable en comparación con 
la distancia de su centro a las 
mismas, los rayos visuales diri
gidos a una de ellas désde un 
punto A de la superficie y desde 
el centro CT de la misma se
rían paralelas, y por lo tanto las 
distancias cenitales z esultan 
iguales. 

Si en cambio el astro es el Sol, la Luna, los planetas o cualquier 
otro astro del sistema solar, al referir las observaciones de sus dis
tancias cenitales al centro de la Tierra, éstas resultan diferente,> 
a las observadas en su superficie, pues no siendo el radio terrestre 
despreciable en comparación con la distancia entre ambos, los rayos 
visuales dirigidos al astro desde un punto A de la superficie te-
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1'restre y desde el centro C T de la misma, 
quedaría formado un tri-
ángulo SACT en el cual 
el ángulo ASCT se llama 
parala.je, y se define así: 

DEFurICIóN. - Se llama 
lJaralaje de un astro del { 
sistema solar al ángulo 
bajo el cual se ve el ra
dio de la Tierra desde el 
centro del mismo. Cuan
do el·astro está arriba del 
horizonte .clel lugar la pa

no serían 

'" 
paralelos, 

S' 

\ 
~~ 
~-

"" . , 
\ 

¡ 
I 

y 

S 

ralaje se llama de altura y cuando está en el horizonte panLlaje ho-
1·izontal. 

Como los radios de la Tierra no son tod6~ iguales a causa del acha
tamiento polar, la paralaje horizontal de'"'{¡n' astro v.a~ía con el lugar' 
de observación. Como esa variación de la paralaje no es muy gran
de se conviene en tomar la correspondiente al radio medio del 
Ecuador terrestre y se la conoce con el nombre de paraje hm'izontal 
ecuatorial media. 

NOTACIÓN. - La paralaje se designa .siempre con p. 

Siendo paralelos los rayos visuales dirigidos a una estrella desde 

s 
un punto de la superficie de la Tierra 
y desde su centro resulta que: La para
laje de una estrella es mtla. 

CÁLCULO DE LA PARALAJE. - Sea A un 
plinto del Ecuador terrestre, CT el cen
tro de la Tierra, S la posición en el hori
zonte de A de un astro del sistema solar . 

. Luego en el triángulo rectángulo SAC,!, 
se tiene: 

A ACT sen S = -=- o sea 
SGr 

Ro sen p =--
d 
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Esta fórmula permite calcular la paralaje horizontal de un as
tro cuando se conoce el radio R6 de la Tierra y la distancia entre 
los centros de los mismos. 

Cuando no se conoce esa distancia, puede también calcularse la 
paralaje de un astro por otros métodos, que por razones de brevedad, 
no exponemos. 

80. Distancia del centro solar al centro de la Tierra. -- Te
niendo eh cuenta la fórmula deducida en el párrafq anterior saca
mos que 

R6 
d = ---=-

sen p 

Esta fórmula permite calcular la distancia del centro de la Tie
rra al centro de un astro del sistema solar. 

Si dicho astro es el Sol es p = 8",8 1,« C. des T. ») y como el radio 
ecuatorial medio de la Tierra es R 6 = 6371 Km, tendríamos: 

. 6371 Km 6371 Km 
d = N---------

sen 8",8 8",8 

y expresando el valor del arco en radianes resulta 

luego 

I 8,8 X 2'lt 1 
8 ',8 = -----'Í'-29-6-0-00- ~ -23-4-00-

6371 Km 
d = ---- = 23400 X 6371 Km. 

1 

23400 

d = 149081400 Km ~ 150000000 Km. 

81. Radio del Sol. -- Habíamos visto (nQ 70), al estudiar el 
semidiámetro del Sol que 

RO I I sen o = d luego RO = (l ben o [1) 

Esta fórmula nos permite calcular el radio RO del Sol cuando se 
conoce el semidiámetro y el radio de la Tierra. 
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Como d r-.J 150 000 000 Km y el valor máximo de S para el al10 
1931 es S = 16'17",55 siendo este arco pequeño podemos poner en 
lugar de su seno la medida del arco en radianes, que es 0,0047 y 
tendríamos: 

RO = 150 000 000 Km x 0,004 7 ~ 700000 Km. 

En la fórmula [1] si se reemplaza el valor de d en función del 
radio terrestre y de la paralaje se tiene que como 

d= 
Ro 

es ~= 
Ro ~eh 13 

sen p sen p 

. sen 13 
~ 110 resulta RO gJ 110 Ro pero vale decir: 

sen p 

El radio del Sol es ap'roximaddmente, 110 veces mayor que el 
de la Tie1·ra. 

82. Volumen del Sol. - Recordemos que el volumen de una 

esfera de radio r se encuentra mediante la fórmula V = : m·3
• 

Designando con Vo el yolumen del Sol, con Vo al de la Tierra 
y con RO y Ro los radios del Sol y de la Tierra respectivamente, 
se tiene: 

luego 

resulta Vo ~ 1103 Vo ~ 1300000 Vo I lo que 

nos dice que: 

El volumen del Sol es aproximadamente 1300000 veces mayor 
que el de la Tierra. 
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83. Las manchas solares: Constitución Física. - La observa-
ción del S{)l con ayuda de un telescopio provisto de un ocular ahu

mado nos inuestra en ciertas 
épocas manchas obscuras. Se 
acepta que su dcscubrllnien
to fué hecho por el jesuita 
Scheiner en Alemania y más 
tarde por Fabricius en Ho
landa y Galileo en Italia. 

Sin embargo parece ser 
que en las Crónicas de los 
Chinos 300 a 1200 A. J. C. 
se citan las manchas sola
res es decir, antes de la in
yención de los anteojos as
tronómicos. 

Fotografía directa del Sol tomada en Agosto de La observación telescópica 
1917. Observator!o de Monte Wilson. permite distinguir en esas 

manchas una parte central llamada la sombra, de color negro azaba-

• Tierra 

Mancha Bolar fotografiada en Agosto de 1916. ObB. Monte Wilson 

che, de bordes irregulares y rodeada por un anillo grisáceo, la pe
m¿mb1'a. 

El tamaño de la sombra varía de 1000 Km a 100000 Km, o sea 
más de 7 veces el diámetro de la Tierra. 
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La observación de dichas manchas nos muestra que están ani-
madas dé un movimiento de E a O a través del disco solar, sufi
cientemente rápido como para ponerse en evidencia en un día. 

Si se suponen fijas las manchas con respecto al Sol, su movi
miento se explica admitiendo que el globo solar gira alrededor de 
uno de sus ejes. 

Movimiento de las manchas solares. Fotografias tomadas los dias 4, 5, 6, 7 Y 24 de Setiembre 

de 1920 (El Firmamento, J. RODES) 

Estudios muy precisos, efectuados durante muchos años, han 
llevado a determinar que el Ecuador Solar forma con el plano de 
la Eclíptica un ángulo de 7 o • 

Por otra parte, se ha comprobado que la duración de las rotacio
nes de las manchas no es la misma para todas, pues mientras las 
que están cerca del Ecuador emplean 25 días en cumplir una ro
tación completa, las que están más cerca de los polos necesitan 30 
días para efectuar el mislIlO movimiento. 

La desigualdad de estas duraciones se explica por la Mnstitu
ción gaseosa del Sol, la que ha sido ampliamente probada como ve
remos más' adelante al hablar de la constitución física del mismo. 

En general las manchas solares tienen corta vida, pues muchas 
de ellas solo pueden ser vistas durante un día. Hay otras, en cam-
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bio, que alcanzan a dar una o varias vueltas alrededor del eje del 
Sol, como sucedió CDn una observada en el año 1840, de la que se 
contaron diez y ocho revoluciones, lo cual significa que duró cerca 
de un año y medio. 

Protuberancia proyectada sobre el borde y sobre el disco solar. Observatorio de Monte Wilson. 

Respecto del número de manchas cabe señalar que es muy va
riable, pues el Sol se presenta a veces sin manchas y en cambio 
otras con gran número de ellas, siendo periódicos estos sucesos. 

Esos períodos son llamados ~mdecenales, pues se repiten cada on(!e 
años. El último período de gran número de manchas se registró en 
el año 1929. 

La presencia de las manchas solares se explica así; se admite que 
grandes cilindros de gases calientes surgen del interior del Sol 
animados de una: enorme velocidad de rotación . .Al llegar a la 
periferia, donde la presión es menor, los gases del cilindro se ex
panden, enfriándose, por lo que disminuye su brillo y por eso 1'1 
observador terrestre los ve como manchas negras por contraste con 
el fondD brillante que rodea a esos gases enfriauo8. 

Las grandes perturbaciones ele la aguja magnética y las apari
ciones de las auroras boreales observadas en la Tierra, coinciden 
con las épocas en que el Sol presenta gran número de manchas o 
manchas muy grandes y éstas pasan por el centro del disco solar. 

Estos hechos se explican con la hipótesis de ser cada mancha un 
enorme imán cuyo campo puede alcanzar a la Tierra no obstante 
estar separada del Sol 150 000 000 Km. 
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Esta hipótesis está corroborada por el gran número de observacio- .' 
nes hechas desde hace muchús años, que han permitido establecer 
leyes respectú de su aparición y posición sobre el globo solar, po
laridad magnética, desarrollo de la actividad solar, etc. Se ha dis
tinguido particularmente en este estudio el astrónomo doctor Hales 
que efectuó sus trabajos en el Observatorio de Monte Wilson. 

84. Constitución del Sol. - El estudio de la naturaleza del Sol 
ha poqido llevarse a cabo con gran éxito, gracias al empleo de 
un aparato llam:ado espectrosoopio, el cual, como su nombre lo in
dica, permite analizar los espectros ele luz, que cúmo se ha estudia
do en Física, son las banelas coloreadas que se obtienen por la des
composición de un haz de luz al pasar a través de un prisma . 

• Existiendo una Íntima relación entre los espectros de la luz emi
tid:;t por una sustancia, su composición química y estado físico, se 
ha podido descubrir, al analizar la luz elel Sol y de las estrellas, las 
sustancias que los componen y los estados en que se encuentran 
en esos astros. 

Vamos a ver, someramente, el fundamentú del llamado análisis 
especf1'al, 
~la.Jn.z. de. tm ftl'CO voltaico, por ejemplfr, a través de 

la estrecha 1'endija practicada en una pantalla, de manera que des
pués de atravesarla incida sobre un prisma, este haz de rayos lumi
nosos es descompuesto por el mismo en una ancha faja coloreada 
desde el rojo al violeta, que se pone de manifiestú sobre una pan
talla convenientemente colocada. Esa faja coloreada es 11) que se 
llama espectro de difracción o espectro normal. 
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Cuando la fuente luminosa es, como en este caso, un arco vol
taico, el espectro de la luz que emite presenta toda la gama de 
colores desde el rojo al violeta en el siguiente orden: 

Rojo, anaranjado, amarillo, verde, azul, índigo, vióleta, y como el 
paso de un color a otro se presenta sin solución de continuidad, aun 

I r 
o ca A F G E 

1 11 11 

Esquema del espectro solar indicando las 8 rayas de Franhofer 

cuando se observe el espectro con un gran aumento, se dice que se 
trata de un espec:tl'o continuo, 

Si se examina, en cambio, el espectro de la luz solar; se encuentra 
la parte coloreada del mismo surcada por finas rayas negras visi
bles a simple vista, llamadas 1'ayas de Franhofet', pues éste es e: 
nombre de su descubridor, y las más visibles, en número de ocho, 
fueron distinguidas por él, por medio de las letras A, B, C, ' , , H. 

Si el examen del espectro se hace con una lente de aumento pue
den notarse entre las rayas de Franhofel' otras muchas menos in
tensas, 

apanclOn de las rayas de Franhofer se explica teniendo pre
sente las experiencias siguientes: 

Sustituyendo la luz del arco voltaico, indicado en el experimento 
anterior, por la de una lámpara de alcohol en el que se ha disuelto 



- 85-

ClNa (sal común), se observa en el espectro de esa luz, una raya 
amarilla brillante que ocupa el lugar de este color en el espectTo 
normal, siendo el resto casi imperceptible. 

Si en lugar de disolver sodio en el alcohol, se emplea otra sus
tancia soluble en el mismo, litio por ejemplo y se repite la expe
riencia, el espectro que se obtiene es distinto del anterIor, pues pre
senta una raya roja muy viva. 

Numerosas experiencias han permitido expresar este resultado 
como una: 

LEY. - Cada sustancia en estado gaseoso (si la presión no es 
extraordinariamente grande) emite al arder una l~~z C~byO espectro 
es ca1"'(J,cterístico de la misma '!I permite distinguirla de todas las de
más por g1°ande q~¿e sea la distancia a que se halle. 

Si se hace pasar por la rendija del espectroscopio, como en la 
primera experiencia, la luz del arco voltaico y delante de la pan-
1 alla se coloca la lámpara de alcohol con cloruro de sodio, en forma 

tal que los gases de la combustión sean atravesados por el haz de 
luz que sale de la rendija, aparece, en el espectro de esa luz, en 
lugar de la raya amarilla característica del sodio una raya negra. 
Retirando la lámpara reaparece la raya amarilla brillante del 
sodio, lo que prueba que ella había sido absorbida por el vapor 
de sodio de la llama. 
~umerosas experiencias han permitido expresar el resultado se

ñalado en el ejemplo anterior, con carácter de ley, en la siguiente 
forma: 
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SEGUNDA LEY, - Cada elemento en estado gaseoso (si la presión no 
es extraordinaria) absorbe al arder, si se halla e'n el trayecto de Ot1'O 
foco a mayor temperatura, las mismas ,-ayas que él es capaz' de em-itir. 

Las leyes anteriores se completan con la siguiente: 

TERCERA. LEY, - Los elementos en estado líquido, sólido y tam
bién gaseoso si la pr'esión es muy grande, emiten al a1'der una luz 
C1¿YO espectro es continuo, 

La gran protuberancia solar tomada durante el eclipse total del 29 de ' Mayo de 1919 por la 

expedición del Observatario de Greenwich en Brasil. 

ANÁLISIS DEL ESPECTRO SOLAR 

llabíamos dicho que el espectro de la luz solar era un espectro 
coloreado surcado por las rayas negras de Franhofer, Esto nos dice 
que la luz solar es emitida por una masa líquida, sólida o gaseosa 
llamada fotoesfera (esfera de luz) sometida a elevada presión, des
de que esa masa daría un espectro continuo, rodeada por otras ca
pas gaseosas de más baja temperatura y presión, que son las que 
originan, por absorción, las rayas negras del espectro solar, 

Como estas últimas rayas permiten caracterizar los cuerpos que las 
absorben, podemos afirmar que la segunda capa o atmósf em solar 
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contiene la mayor parte de las sustancias que se encuentran en la Tie
rra y especialmente hidrógeno, oxígeno, hierro, calcio, helio (*), etc. 

En los eclipses de Sol, la fotoesfera queda tapada por el disco opa
co de la Luna, habiéndose observado que la atmósfera solar está 
compuesta, de adentro hacia afuera, por las siguientes capas: pri
mero la capa j'eve1's,ible formada especialmente por vapores de hie
rro, sodio y calcio con un espesor de a 4 a 5 mil kilómetros; segundo 
la crornoesfera de la cual surgen enormes llamas de hidrógeno de 
color carmesí, llamadas prot1~be?·ancia.s, que alcanzan alturas de va
rios cientos de miles de kilómetros. 

Las protuberancias se ven solamente en los eclip:::es de Sol, y bajo 
la forma de llamas que rodean al disco de sombra, pues en tiempos 
normales el brillo del Sol no per
mite su observación dire'3ta, des· 
de que la luz de las protuberan
cias es más débil que ! '1 de la 
fotoesfera. 

La figura reproduce la fotogra
fía de una protuberancia solar 
observada durante el eclipse que 
tuvo lugar en el mes de Mayo 
del año 1929. La altura de esa 
llama alcanzó a 180 000 Km. 

El espectroscopio ha revelado 
también que los gases que cons

Fotografio. tomada de El FiTmamento 
de J. RODÉS 

tituyen a la cl'omoesfera, se encuentran sometidos a presiones bajísi
mas comparadas con la presión atmosférica, 

.A esa conclusión se ha llegado despuéb de prolijas investigacio
nes hechas en los laboratorio , que demuestran que la presión a que 
e~tán sometidos los vapores que arden, tiene gran influencia sobre 
ciertas rayas del espectro de la luz que emiten. 

*) Respecto del helio debemos decir q ne su nombl'e pro .... iene del hecho que fué des

cubierto en el Sol (en 1868 por Lockyel') ante. que en la '1'ie1'1'a (en el año 1881 en las 

emanacioneH del Vesnbio por L, Palmieri) y gracias al empleo del espectroscopio, pues 

en el espectro 501al' aparecía una raya q ne no figtuaba en ninguno de los espectros de 

los elementos oonocidos. en esa. época, por lo quo se snpuso el'a debida a una sustan· 

cia 'lue se encontraba solamente en el Sol. 
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An¡Ílogamente el estudio del espectro solar nos ha informado 
respecto de la iemperahwa de la atmósfera del Sol, pues los físi
cos han calculado que los cuerpos dan espectros más o menos colo
reados según la temperatura a que se encuentren. 

La corona solar tomada durante el eclipse del 29 de Junio de 1927 por la expedición del 

Observatorio de Hamburg. 

En base a esos estudios se le atribuye a la superficie del Sol una 
temperatura de 6000 0 (*). 

Después de la cromoesfera se encuentra una capa gaseosa más 

(*) Se han distinguido en estos estudios el astrónomo W i1sin del OI.>servatorio de 

Potsdam y la Institución Smithsoniana. 
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enrarecida, llamada corona que se extiende a gran di tancia del nú
cleo solar, pudiendo llegar a 3 000 000 de kilómetros y que fácilment'l 
es observable durante los eclipses. La forma de la corona es vari12blc 
con los períodos de actividad solar. 

El espectro de la corona presenta rayas negras análogas a las 
del de la cromoesfera, y ade
más una raya verde caracte
rística de un gas que se llamó 
coronio y del cual nos volve
remos a ocupar al hablar de 
los eclipses. 

Más allá de la corona se ex
tiende todavía otra envoltura 
gaseosa, más tenue aún, llama
da luz zodiacal que se observa 
en los atardeceres sin Lunr. C~-
mo una débil luz crepuscular. Dibujo de L. Rudaux e Le eieZ. 

Ofrece el aspecto de una 
lenteja, situada en el plano de la eclíptica, y se la supone producida 
por la luz solar al reflejarse en las pequeñas partículas de materia 
cósmica que llenan los espacios interplanetarios. 

v~ t a 

ruftJJ 

ftt L 1) f4. CLl 
/1 ' J.... :.e e J. l!.L 



CAPITULO XI 

FORMA DE LA TIERRA 

PROGRAMA, - Forma dc la Tie1'7'a, M edída del radio terrestl·e. Notas históri
CM. Determinación de la longitud y latitud gcogl·áficas. Mapas geográficos. 
Algunas de las pl'oyecciones 'más importantes. 

Forma de la tierra. ~ Las mediciones hechas con el objeto de 
determinar la forma actual de la Tierra, han llevado a la conclu
sión de que no existe ningún cuerpo geométrico cuya forma sea 
igual a la de la Tierra. 

Teniendo en cuenta que los picos más altos del Himalaya y del 
Kara Korun, son de casi 9000 m de altura, y que las deprél,>iones 
más profundas que se han registrado en el Océano Atlánti.:o Aus
tral, en los alrededores de las Islas Sandwich son de unos 10 000 ID, 

según los sondeos hechos desde el barco alemán Meteor, y de 97g0 111 

en el Océano Pacífico, en las cercanías de las Islas Marianas; r~· 
sultan insignificantes en comparación con el tamaño de la Tiern,; 
cuando se hable de su forma, sobreentenderemos que se hace abs
tracción de su relieve superficial. 

LA ESFERA COMO PRIMERA APROXIMACIÓN DE LA FORMA DE LA TIE

RRA. - Como primera aproximación, se puede considerar a la Tierra 
como una esfera. Esto es sólo una aproximación, pues de ser una -
esfera . todos sus radios serían iguales, en cambio las mediciones 
efectuadas con el objeto de determinar esos radios han dado va
lores que difieren a partir de la tercera cifra. Por ejemplo Hay
forc1 en 1909 obtuvo los siguientes valores: 

Radio eouatorial = 6 378 388 m ~ 6380 Km 

Radio polar , , = 6 356 909 m ~ 6360 » 
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. 
De acuerdo con estas cifras resulta que, si se construye una esfera 

material de 638 mm de radio, el radio polar resultaría solamente 
2 mm menor que el ecuatorial, y los accidentes más notables de la 
corteza terrestre tendrían que ser representados en ella por elevacio
nes o hendiduras de 1 mm, que se confundirían con las asperezas del 
material empleado para fa
bricar la esfera. 

Hay 'muchos hechos que 
conducen a aceptar que la 
Tierra es esférica (dentro 
de la aproximación señalada 
anteriormente), por ejemplo, 
los que damos a continua· 
ciún: 

1Q En las grandes llanu
ra , y en el mar donde es 
po ible abarcar todo el hori
zonte, éste siempre es circ.n
lal' y dicha forma se conser-
va si el observador se eleva 

r"-

CT 

Ecuado,. te,.,,,,t,.. 

e' HOf"úOflt. 

B' 

a cualquier altura (en un O' 
aeroplano por ejemplo). 

O' 

Luego la Tierra tiene que ser una esfera para que cualquier sec
ción plana de la misma sea un círculo. 

¡J', 
v 

2Q Los eclipses de Luna, que, como veremos más adelante, son 
producidos por la sombra que proyecta la Tierra sobre la Luna al 

/ 

L 
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interponerse entre ésta y el Sol, puede observarse, a veces nítidu
mente, que dicha sombra tiene un perfil circular como en el caso 
de la fotografía de la página anterior. 

Como ese perfil se conserva no obstante girar la Tierra alrededor 
de su eje, ésta debe ser esférica porque la esfera es el único cuerpo 
cuyo perfil es circular al girar. 

3<1 Si varios observadores A, B, C y D situados sobre un mismo 
-. -. -. 

meridiano o paralelo a distancias iguales, AB = BC = CD visan 

p 

~ ," ,,' ,.,-

............ ~/{(:.~_.~.~.~ .. _ ... _ .. __ .: .. ~. 

Ecuador terrestre 

P' 

simultáneamente una mis
ma estrella, '.lomprueban 
que las distancias cenita
les z, z', z", z'" de la mis
ma, aumentan de un ob· 
servador a otro de canti
dades iguales, y como el 
incremento de nlla distan
cia cenital'a la anterior es 
igual al ángulo que for
man las verticales de los 
puntos de observación, G 

sea los ángulos centrall;'> 
correspondientes a los al'-

-. -. -. 
cos AB, BC y UD com-
prendidos entre dichos 
puntos, resulta: Que a ar

cos ig1lales corresponden áng1¿los centrales también iguales. 
La Tierra tiene que ser esférica para que en cada meridiano o 

paralelo se cumpla esa propiedad, que puede también interpretar
se así: 

Si las verticales de dos p1lntos f01"'Ynan 1¿n ángulo de un {Jtado, el 
arco comp1'endido ent1'e dichos puntos tiene la misma longitud 
c1lalesq1liera que sean dichos p1llltOS. 

1+ 
EL ELIPSOIDE COMO SEGUNDA APROXBIACIÓN DE LA FORMA DE LA 

TIERRA. - Como segunda aproximación, es decir, con menor error 
respecto de la verdadera forma de la Tierra, se considera a ésta 
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como un elipsoide de Tevol7lCión. Se llama así al cuerpo engendra
do por la rotación de una elipse alrededor de uno de sus ejes (el 
eje menor en el caso de la. 
Tierra). De acuerdo con esto 
el eje del mundo es el eje me
nor del elipsoide, el Ecuador 
es engendrado por el eje ma
yor, los me¡'iclianos son elipses 
y los 1Jaralelos son circunfe
rencias. 

Esta interpretación está oe 
acuerdo con las medidas de los 
radios ecuatorial y polar que, 
habíamos dicho, eran distintas, 
y con los siguientes hechos: 

b ······· .. ·--.. .-.-----.. ----C---------...·, 
. C~.1 'M 

Ecuador 

, , 

P' 

1 Q Cemo la Tierra está animada de un movimiento de rotación 
alrededor de su eje. cuya velocidad lineal es de 28 Km/ min en el 
Ecuador, sobre tódos los puntos de la misma actúa la fuel'za cen
trífuga, que como sabemos, ·es proporcional a la distancia dI> los 
mismos al eje de 'rotación y . tiende a alejarlos de dicho eje. 

Como de acuerdo con la Geología, la Tierra fué en sus comienzos 
una masa fluída animada de un movimiento de rotación, la fuerza 
centrífúga que es nula en los Polos (por ser nula su distancia al 

eje) y máxima en el Ecua
dor (por ser máxima la dis· 
tancia al eje) produjo un 
achatamiento en los Polos y 
un hinchamiento en el Ecua· 
doro Nos aproximamos, pues, 
más a la verdadera forma de 
la 'fierra considerándola co
mo elipsoide que como ura 
esfera. 

Una experiencia de labo
ratorio ideada por el físico 

Plateau, repro¡luce el hecho que acabamos de describir 
Si en el interior de un vaso lleno de agua y de alcohol se coloca 
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una pequeña cantidad de aceite, ésta toma la forma de una p"fcr~ 

cuando la mezcla anterior tiene la misma densidad que el aceite. 
Si se atraviesa a esa esfera por una varilla que tenga un ensan

chamiento que corresponda al centro de la esfera, y se le imprime 
un movimiento de rotación, éste se comunicará al aceite. 

Se nota entonces que la esfera comienza a aplanarse, y se trans
forma en un elipsoide cuyo eje menor coincide con el de rotación. 

4 ~~a observación hecha en el ejemplo 3Q del párrafo anterior 

o' 

a' 
P' 

no es rigurosamente 1~X:'icta, pues 
midiendo cuidadosamente los ar
cos comprendidos entre dos pun
tos de un mismo meridiano cu
yas verticales formen entre sí án
gulos iguales, se comprueba que 

~ esos arcos son mayores en lls 
Polos que en el Ecuador. 

Así por ejemplo, la separación 
entre dos plmtos de un meridia
no situados 

uno a 0° (Ecuador) y el otro a 1 ° de latitud es de 110 564 ID 

» » 30° »» » »31 ° » » »» 110 889 m 

» » 89° »» » »90 0 (Polo)>> 

Estos valores prueban que la verdadera forma de la Tierra se 
aproxima más a la de un elipsoide que a la de 1ma esfera. 

39 Se ha estudiado en Física, que el peso de un cuerpo varía 
con la latitud, siendo mayor en los Polos (cp = 90°) que en el Ecua
dor (cp = O). Este hecho se interpreta, también, diciendo C!.llP la 
aceleración de la gravedad g aumenta con la latitud, vale deüir, 
que un mismo cuerpo cae en el vacío, desde una altura dada, más 
rápidamente en los Polos que en el Ecuador. 

Este hecho se explica teniendo en cuenta que la fuerza de gra
vedad es un caso particular de la atracción newtoniana. Luego si 

(*) Estos valores han sido tomados de la obra El firmamento de Luis Rodé". S. J. 
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se supone un cuerpo de masa 1n, y llamamos M a la masa de la Tie
rra y la consideramos concentrada en su centro de gravedad, que 
coincide con el centro del elipsoide, dicho cuerpo sufre en el Polo 
una atracción P p cuyo valor es de acuerdo con la ley de Newton 

siendo R p el radio polar y K un coeficiente que se' ¡ietermina ex
perimentalmente. 

Ese mismo cuerpo sufriría en el Ecuador tilla atracción PE cu
yo valor sería 

m.M 
K --- siendo RE el radio ecuatorial. 

R~ 

Por otra parte dicho cuerpo está som~tido a la fuerza centrífuga 
debida a la rotación d-e la Tierra, y como ella tiende a alejarlo de 
su centro, su valor se le resta totalmente a la atracción 'PE por en
contrars~ el cuerpo en el Ecuador. Luego llamando P al peso de ese 
cuerpo acusado pOr un dinamómetro, tendríamos que P = PE - Fe 
(siendo Fe la fuerza ce~tr~fuga) luego PE = P + Fe. A pesar de 
eE>te aumento debido a Fe, resulta pp > PE o sea 

o sea 

KmM 
R~ 

KmM > ---,,----
R~ 

de donde 
1 1 

-->--
R~ Rfu 

R~ > R~ luego RE > Rp o Rp < ~ 

lo que nos dice que el radi{) polar es menor que el radio ecuatorial. 

Jl.1idiendo la atracción newtoniana P q> que sufre el cuerpo de ma
sa m en diversos lugares ele la Tierra, se comprueba que ella au
menta con la latitud, de lo que se deduce como lo hemos hecho 
más arriba, que la distancia ele esos puntos al centro disminuye a 
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medida que ellos se acercan a los polos, lo que se explica admi
tiendo el aplanamiento polar, cuyo valor es según el cálculo 

1 
e = 297 aproximadamente. 

Esto nos dice que la ve1'aadera for'ma de la Tie1'1'a se aproxima 
más a la del elipsoide q1te a la de la esfe1''a. IJ o 

RA D"El LA TIERRA: GEOIDE. - El perfecciona
miento de los' trumentos y de los métodos utilizados en las me
diciones efec adas con el objeto de determinar la forma actt¿al de 
la Tierra onsignadas en el párrafo anterior, han llevado a la 
conclusión que dicha forma difiere también de la del elipsoide, 
cuya superficie, sin embargo, se utiliza (wmo superficie de refe
rencia y la llamaremos en lo sucesivo superficie geodésica. 

La forma 1'ea,[ de la 'rierra, aún prescindiendo de las irregulari
dades de su cQrteza, como lo habíamos supuesto, no coincide, de 
acuerdo con lo expresado en los párrafos anteriores, ni con la de 
la esfera ni con la del elipsoide. Se ha demostrado que dicha for
ma no es la de ningún cuerpo geométrico, por lo tanto es necesario 
definirla indirectamente, dando un método que permita determi
nar para cada uno de sus puntos la distancia a la superficie geo
désica. 

La superficie así determinada se llama geoide y se define así: 

DEFINICIÓN. - Se llama geoide o supe¡'ficie geoídica a la figura) 
formada por la superficie de los mares en equilibrio supuestos ex
tendidos a través de los continentes. 

Esta definición, que es la más corriente, encierra la conc1ición de 
que la vertical de cada punto del geoide (materializada por el 
hilo de la plomada en equilibrio) sea perpendicular a dicha super
ficie, lo que equivale a definirla de acuerdo con la ley fundamental 
de la hidrostática. 

Se entiende por superficie de los mares en equilibrio o, como 
suele decirse, por nivel del mar en un lugar determinado, al prome
dio de los niveles que alcanzan los océanos al cabo de un cierLO 
tiempo en ese lugar. De acuerdo con esto y la definición de geoide, 
resulta que decir que un punto de la superficie terrestre se encuen-
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tra a h metros sobre el nivel del mar, significa decir que dicho punto 
es exterior al geoide y dista h metros de su superficie. 

Las distancias de los puntos de la superficie terrestre al geoide, 
o sea sus alturas o depresiones con respecto al nivel del mar, se 
determinan mediante lma operación llamada nivelación, que expli
camos a continuación. 

Supongamos que,. oon"", el nivel del ID" 4It¿~::"10 H y 
que,. desee delemunar la altma de OU'O punto \ espeClO a 

ese nivel. Para ello se hace uso de un instrumento llamado nivel, 
por ejemplo el nivel de agua estudiado en Física que es una apli
cación del principio de los vasos comunicantes, o de niveles gleodé
sicos que son niveles de burbuja de gran precisión, y se procede en. 
la forma siguiente; 

Se coloca el nivel entre los puntos H y A situados a una dis
tancia tal que desde él se vean claramente las graduaciones de las 
reglas (miras) colocadas en esos puntos. Si llalO.amos h1 a la lectura 
hecha en la mira situada en H y h2 la efectuada en la de A, tenemos 
que h1 - h2 nos da el desnivel existente entre A y H. Procediendo 
en esta forma se puede encontrar el desnivel h existente entre el 
punto H y el C. 

De aquí se deduce que si se efectúa la nivelación de todo un te
rritorio, queda perfectamente determinada la parte de geoide co
rrespondiente al mismo. De esta manera se ha llegado a la conCilu
sión de que el geoicle Se aparta muy poco del elipsoide, pues según 
F. R. Helmert la separación máxima no excede los 100 metros 
(otros autores admiten diferencias hasta de 400 metros). 
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La figura adjunta muestra la parte del geoide correspondiente a 
un corte efectuado en la latitud de Buenos Aires y sus diferencias 
con el elipsoide. 

73 72 ~I ~o 
I " R~ de c;,de ........ ----

o,eÓ"o PoClfi. co --;r- . - : 

Oorte vértico-trans\'ersal ideal. mostrando muy aumentad:>. la separación entre el geoido. 

el elipsoide y el relieve del suelo. 

88. Medida del radio terrestre: notas históricas. - hl prime
ra operación con el objeto dc determinar la forma de la Tierra, de 
que se tiene noticia, fué la efectuada por Eratóstenes en el año 250 
A. J. C. en el Egipto, bao ánc10se en las siguientes observaciones: 

En los solsticios de verano observó el mencionado sabio, que en 
la Ciudad Siena, los obeliscos que estaban clavados verticalmentt> 

Ct.,.,..,t,.. 
I , 

en el suelo no proyecta
ban sombra a medio día, 
lo que importaba decir 
que en ese instante el Sc.1 
f'staba en el cenit de esa 
Ciudad. En cambio en la 
Ciudad de Alejandría si
tuada soLre el mismo mI'
ridiano y a 5000 estadios 
(800 Km aproximadamen
te) :-11 Norte de Siena los 
obelisco~ proyectaban una 
sombra cuya longitud per-
mitió calcular 'lue los ra-

yos solares formaban con la vertical de ese lugar un ángulo dc 7°,2. 
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Eratóstenes supUSO a la Tierra esférica, y por lo tanto el ángulo 
anterior era igual al ángulo central correspondiente al arco de me
ridiano comprendido entre Siena y Alejandría. Luego como co
nocía la longitud de ese arco, dedujo la longitud de la circunfe
rencia del meridiano correspondiente a las ciudades citadas, utili
zando la proporcionalidad entre los arcos y los ángulos centrales 
correspondientes, en la siguiente forma: 

Si a 7°,2 corresponde una longitud de 5000 esl (J,(~ ios 

a l° » » » » 5000 
» 

7,~ 

y 360 0 » » » 5000. ;J60 » lO - .) 
I,~ 

lo que dió un resultado de 250boo estadios o sea de 40 500000 m 
valor muy aproximado al verdadero, y de gran precisión dada la 
naturaleza del método y de los instrumentos empleados. 

Años más tarde, el emperador Tolomeo que gobernaba el Egipto 
y había hecho la medición cuidadosa de sus dominios (la distancia 
entre Siena y Alejandría que utilizó Eratóstenes la obtuvo d<:l 
esas mediciones) repitió la experiencia hecha por Eratóstenes, sien
do menos feliz en su empresa, pues los resultados obtenidos 
(38000000 m para el meridiano terrestre) se apartaban más de los 
verdaderos. 

En el año 827 D. J. C. el califa de Baguad hizo verificar las 
operaciones anteriores, en las llanuras de la Mesopotamia, obtenien
do para la longitud de un meridian~ terrestre el valor de 
42500000 m. 

Sólo después de aproximadamente siete siglos, en el año 1550, 
se vuelve a despertar el interés por las mediciones geodésicas. Es 
el ingeniero y médico Fernel el que se ocupó de medir la distancia' 
entre París y Amiens, ideando para tal objeto un contador de 
vueltas automático que aplicado a la rueda da su coche, le permi
tió calcular el número de vueltas que dió ésta al recorrer el camino 
que separaba a esas dos ciudades. Como conocía la longitud de la 
circunferencia de esa rueda, pudo calcular la que separaba a las 
dos ciudades, y con ese dato y la diferencia entre las latitudes de 
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las mismas, obtuvo para el arco de un grado de meridiano un valor 
de 57070 toesas, o sea 20 54~200 toesas para tocIo el meridiano. 

Este valor obtenido con un método tan simple es sin embargo de 
una precisión que todavía nos asombra, pues mediciones posteriores 
bechas en esa misma región y disponiendo de otros recursos, acusaron 
una diferencia de tan solo 10 toesas con el valor hallado por FerneL 

En el año 16lJ) el h91andés Snelius efectuó en los Países Bajos 
nuevas medicion~s~ que aunque dieron resultados erróneo" respec
to de la forma de la Tierra, merecen recordarse por haber sido este 
sabio el que ideó el método para medir distancias llamado de trian
g1dación, que, como su n{)mbre lo indica, consjste en llegar de un 

exh'emo a otro del arco que 
se desea medir, mediante una 
cadena de triángnlog de los 
que se miden cuid:¡dosamen
te los ángulos y un lado lla
mado base de la h'iangttla
óón. 

Con esos datos se resuel
ven todos los triángulos formados, conmenzando por el ABC del cual 
se conocen la base AB y los ángulos A y B, luego el ADC en fu n
eión del lado AC obtenido por la resolución del anterior y los ángu
los ACD y CAD medidos en el terreno, y así se continua hasta 
obtener todos los elementos de los triángulos rormi!dos. En base a 
ellos pueden resolverse los triángulos parciales, tales como ADC', 
ACC', CC'E', etc., que permiten conocer las partes AC', O'E', etc., 
en que ha quedado dividida la distancia Al a medir, por la red de 
triángulos considerada. Una simple suma nos da dicha distancia. 

Este procedimiento es el que se emplea actualmente en las medi.
ciones geodésicas. 

En el año 1635 el geómetra inglés Norwood, empleó para medil' 
la distancia entre Londres y York una cadena de agrimensor y una 
brújula, lo que significaba un nuevo recurso para esas mediciones. 

La Academia de Ciencias de París en el año 1665, organizó, bajo' 
la dirección del ash'ónomo Picard, la primera expedición geodé
sica que tuvo la misión de medir el arco de meridiano de París, 
comprendido entre las ciudades de Dunkerque y Perpignan. 
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Aprovechando los datos de las mediciones de Picard, Newton 
pudo tener una comprobación de su ley de gravitación lmiversal. 

En esa época, siglo XVII, el astrónomo Richer que había sido 
enviado al Ecuador con el objeto de hacer observaciones, comprobó 
que el péndulo de su reloj sideral se movía con más lentitud que en 
París, donde lo había arreglado con toda prolijidad y como la du
ración de las oscilaciones simples de un péndulo es, según se ha 

visto en Fisica, t = 1t I /; resultaba que el valor de g era menor en 

el Ecuador que en París. 
Newton dió una explicación racional ele este hecho, aplicando su 

ley de atracción para el caso particular de la gravedad, sentando 
que un mismo cuerpo pesaba menos en el Ecuador que en los Polos 
porque la Tierra que en un principio haltía sido flúida, debía pre
sentar un achatamiento en los Polos a causa del movimiento de 
rotación áll'ededor de su eje. 

De ser cierta esta hipótesis, la Tierra debía tener la forma elip
sóidica y por lo tanto un grado de meridiano debía tener mayor 
longitud cerca de los Polos que en el Ecuador. 

Con el objeto de comprobar esto último, la Academia de Ciencias 
de París, envió lma expedición a Laponia (cerca del círculo polar 
ártico) y otra al Perú (cerca del Ecuador), que dieron por resul
tado la verificación de las previsiones de Newton. 

Durante el siglo XVIII, con el objeto de determinar con mayor 
precisión la forma de la '1.'ierra, pues ya se había comprobado que 
no era esférica, se midió por segunda vez el arco de ilieridiano 
comprendido entre Dunkerque y Perpignan. Se determinó también, 
por orden del Papa Urbano XIV, el arco de meridiano comprendido 
enLre Roma y Rimini, y varios otros arcos en diversas partes del globo. 

Al finalizar el siglo XVIII, año 1790, la Asamblea Constituyente 
reunida en París, encomendó a la Academia de Ciencias la creación 
de un nuevo sistema de unidades de medida, ql1e permitiera unifor
mar y facilitar las mediciones efectuadas y las sucesivas. 

La Academia resolvió que la unidad de longitud del nuevo sis
tema fuera sacada de las dimensiones del globo terrestre, para lo 
cual dos de sus miembros, Delambre y l\Iechain, midieron en toesas 
el arco de meridiano de París comprendido entre Dunkerque y 
Barcelona. 
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Esta medición, con las efectuadas anteriormente, permitió cal
cular la longitud del cuarto de meridiano terrestre en 5130740 toe
sas de París. La diez millonésima parte de esta longitud o sea 
0.513074 toesas (poco más de media toesa) fué adoptada como uni
dad de longitud del nuevo sistema y designada COn el nombre de 
metro. 

Para poder reproducir la unidad y utilizarla en los diversos paí
ses, se construyó una barra de platino iridiado, de forma especial, 
que a la temperatura del hielo en fusión tiene la longitud de un 
metro. Dicha barra se conserva en los Archivos Tacionales de 
Francia, y se conoce con el nombre de meM·o patrón. 

Mediciones más precisas han probado que el metro no es exac
tamente la diez millonésima parte del cuarto de meridiano sino algo 
menor (0,19 mm). 

Durante el siglo XIX se realizaron imporlantes expediciones 
geodésicas, que han dado como resultado un conocimiento más exac
to de la forma de la Tierra, dado que el mayor grado de precisión 
ele los instrumentos permitió hacer grandes triangulaciones par~ 

Dibujo de L. Rudall.'t (<< L. OíeZ») 

hallar la medida de arcos de 
meridiano de gran longitud. 

Así en Rusia se midió un 
arco de 25 0, en la lndia uno 
de 24°, y combinr¡ndo las 
triangulaciones efectuadas por 
Francia, España ~ Inglaterra 
se pudo medir un areo de me
ridiano de 38°. 

Más tarde se m!lli6 nueva
mente el meridiano del Perú 
en una extensión de 6° ; el me
rilliano de Spitzberg de 4°10' 
y en los Es~ados Unidos se 
midió el meridiano 90° 3.1 
Oeste de Greenwich en una 

extensión de 22° y en Africa otro arco de 25°. 
Es necesario dar a estas mediciones todo el valor que ellas tienen 

y pensar el trabajo enorme que significa la medición de arcos d\~ 

más de 4000 Km (38°) de longitud, con gran precisión. 
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Para terminar recordamos que en 1864 se reunió por vez primera 
la Asociación Geodésica InternaciO?~al, fundada con el objeto de 
compilar todos los trabajos geodésicos realizados y obtener la co
laboración de todas las naciones para continuarlos. 

A esta Asociación se deben la formación del Comité Intm"nacio
nal de Pesas y Medlidas, y el ,descubrimiento y la medición del des
plazamiento d'e los Pofos. 

'/- 89. Mapas. Algunas de las proyecciones más importantes. 
- Se conocen con el ;nombre de mapas a las representaciones sobre 
un plano de una región de la superficie terrestre. 

La confección de los mapas correspondientes a grandes exten
siones de la Tierra, presenta dificultades puesto que siendo este J 
planeta apro.XÍmadamente esférico, su superficie no se puede ,ex-
tender eXflctamente sobre un plallo sin que sufra pl iegu t ro - "-
turas. 

Ya que no es posible dibujar la figura exacta de una parte de 
la superficie esférica mediante el desarrollo de la misma sobre un 
plano, se obtiene tIDa representación aproximada de ella por el em-. 
pleo de los métodos de proyec-ción, en los cuales se trata de que los 
mapas que se obtengan conserven la fo.rrna, O la s1~pm'ficie o las 
distancias según los casos. 

Trataremos en primer lugar los métodos de proyección llamados 
estm"eogl"áfico y ortográfico, inventados por Hiparco en el áño 
130 A. J. C. 

90. Proyección estereográfica. - Este método consiste en con
siderar a la Tierra como una esfera, en tomar como plano de pro
yección al Ecuador o a un meridiano y como proyectantes n los seg
mentos determinados pul' el extremo (centro de prO'yeGción) del 
radio perpendicular a dicho plano, situado en el hemisferi(1 opuesto 
al que se quiere proyectar, con cada uno de los punto., dE' dicho 
hemisferio. 

DEFINICIÓN. - Se llama proyeccJon estercogd,fica de 1m punto 
A de una esfera, a la intersección A', del segmento VA que une 
(!icho punto con el centro de proyección V y el plano de proyección a. 
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Se llama proyección este1"eográfíca de 7tna fi[J7tra BOD perteneciente 
a una esfera, a la figura B'O'D' determinada ~)or las proyecciones 

estereográficas de cada uno 
de esos puntos. 

Puede demostrarse que este 
~étodo .de proyección goza de 
lis siguientes propirdades; 

iQ La p1'oyección estereo
f}l"áfica de qma cir'c7lnferencia 
par'tenec·iente a la superficie 
csférica y que nO' pase por el 
cenb'o ele pToyecc¡lm es ot1'a 

V CÚ·c7M?fe'rencia. 
2Q La proyección estereográfica de una circ~tnfercncia máxima 

pase p0'7' el cent1'o de proyección es un segmento.' 
3Q El áng7¿lo formado por dos líneas (>1A~ ele la superficie esfél'ica es 

igual al que forman las proyecciones estel'eogl"cíficas de dichas líneas. 

91. Proyección estereográfica sobre ' el Ecuador. - En este 
caso el plano de proyección es el del Ecuador terrestre y el centro 
de proyección el polfr Norte o el Sud según se quiera representar a 
una figura el hemisferio austral o boreal, respectivamente. 

Si se confecciona un plano de una región de la Tierra, y se quiere 
fijar la posición de la misma sobre la esfera terrestre, basta conocel' 
las coordenadas geográficas de algunos de sus puntos, las que pll'eclen 
determinarse, como hemos visto (nQ 68 y 69), por medios astronómicos. 

Como esas coordenadas se cuentan con ayuda de los meridianos y 
paralelos que pasan por esos puntos, resulta que las proyecciones de 

(*) Se llama ángulo de dos Unea ... que se cortan al ángulo formado por las tangentes 

n'azadas a las nrlsmas en uno de los puntos de in· A 

tersecci6n. 

CIlAndo dicho ángulo es recto se ruce que las llnea. 

son perpendiculares o que se cortan l1erpendiculal'~ 

mente. 

E;rBMPLO. - Las curvas a y b forma~ en T el "n· 

gulo ATB . La definici6n dacIa ea válida pl\n el caso 

en que las CUl'vas no pertenezcan al mifll."1o plano. 



-105-

los mismos podrán determinarse conociendo las de los meridianos y 
paralelos correspondientes. 

Por esa razón nos ocuparemos ahora de las proyecciones estereo
gráficas de los meridianos y paralelos sobre el Ecuador. 

PROYECCIONES DE LOS MERIDIANOS.' - Teniendo en cuenta que la 
proyección de un meridiano es un segmento, por ser dicho meridiano 
una circunferencia máxima que pasa por el centro de proyección 
(propiedad 2~), 1'esulta que para determinarlo basta conocer dos de 
sus puntos. 

Como todos los meridianos pasan por el polo P opuesto al V to
mado como centro de proyección, y la proyección de ese polo P es 
el centro O del Ecuador, resulta que las proyecciones cste1'eog1'áfiC'ls 
de los me1·id.ianos sobre el EC1tador pasan po¡' el centro O del mismo. 

El otro punto que tomaremos para encontrar la proyección de 
un meridiano es el pie del mismo sobre el Ecuador, pues su pro
yección es el mismo punto. 

De acuerdo con esto se tiene que si la 0(0) representa al Ecuador 
(fig. 2), y se la divide en 12 partes iguales, los radios que pasan por los 

I-------,,*I---~O --.-._-. 
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Fig. 1 Fig. ;d 

puntos de división son las proyecciones estereográfica¡l sobre el Ecua
dor, de los meridianos de 0°,15°,30°,45°,60° ... y 330° de longitud. 

PROYECCIONES DE LOS PARAI,ELOS. - Teniendo en cuenta que un 
paralelo es una circunferencia que no pasa por el centro de pro-
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yeccÍón, resulta que su proyección es~ereográfica sobre el Ecuador 
es (propiedad r) otra circunferencia. 

Como todos los paralelos tienen sus centros sobre el eje del mun
do, y los puntos de éste tienen por proyección al punto O centro del 
Ecuador, resulta que bastará determinar la proyección de otro pun
to del paralelo para poder trazar su circunferencia de proyección. 

El otro punto que consideraremos para encontrar la proyección 
de un paralelo, es el de intersección de éste con uno de los meri
dianos ya trazados. 

Así, por ejemplo, para hallar la proyección df'l paralelo de 30° de 
latitud determinaremos la proyección A' del pUllto A de intersección 
del mismo con el meridiano de 0° de longitud (fig. 1). 

Como el punto A pertenece al meridiano de 0°, su proyección ::;e 
encontrará sobre la de dicho plano que es C(O), y como por defini
ción de proyección estereográfica debe también encontrarse sobre el 
segmento VA que lo une con el centro de proyección, resulta que el 
punto A' de intersección de OQ y VA es la proyección buscada, 
vale decir, OA' será el radio de la proyección del paralelo de 30°. 

Si el plano del meridiano de 0° se hace girar alrededor del diá
metro QO hasta que coincida con el de] Ecuador, cuya proyección 
es la C(O)' el punto A coincidirá con el punto 330° y el centro V Cl.c 
proyección con el 90°, y por lo tanto el VA coincide con V 330°, que 
corta a OQ en A'. La circunferencia de centro O y radio OA' 
es la proyección estereográfica sobre el Ecuador del paralelo 
de 30°. 

Siguiendo este procedimiento se han obtenido en la figura 2 las 
proyecciones de los paralelos 0°,15°,30°,45°,60° Y 75° de longitud. 

92. Proyección estereográfica sobre' el plano de un me
ridiano. - En este caso el plano de proyección ~s un meridiano 
terrestre cualquiera, el de Greenwich por ejemplo, y el centro de 
proyección el extremo del diámetro perpendicular a su plano situa
do al E o al O de dicho meridiano según se quiera representar 
a una región elel hemisferio Occidental u Oriental, l'espech· 
vamente. 

Determinaremos, como en el caso anterior, las proyecciones este
reográficas ele los meridianos y paralelos. 
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PROYECCIÓN DE 1,OS MERIDIANOS. - Teniendo en cuenta que un 
meridiano es una circunferencia que no pasa por el centro. de pro
yección, resulta que su proyección sobre el meridiano origen, será 
una circunferencia (prop. 1'1-). 

M' 
o 

.0' 

Fig. i Fig.2 

Como cada meridiano tiene común con el meridiano origen los 
polos P y P', cuyas proyecciones son ellos mismos, para hallar la pro
yección del meridiano 60°, por ejemplo, bastará encontrar el centro c1e 
la circunferencia proyectada de la que se conocen los puntos P y P', 

Pero el meridiano origen y el de longitud 60° ,forman en los puntos 
P y ,P' ángulos de 60"', luego sus proyecciones que son el mismo meri
diano origen y el que se busca formarán, de acuerdo con la propiedad 
3". también en P y P' ángulos de 60°. Por lo tanto si se trazan (fig. 2) 

las tangentes t y t en P y PI a la circunferencia C (O) que es la pro
yección estereográfica, del m~idiano origen, y luego se forman co~ esas' 
rectas ángulos de 60° de vértice P y P' las rectas m y m así obteniclas 
son tangentes a la circunferencia proyección del paralelo de 60°. "'-

Teniendo presente que la tangente a una circunferencia es per
pendicular al radio que pase por el punto de contactD, resulta que 
las per:Qendículares l' y r a las tangentes m, y m en los puntos P 
y P', respectivamente, se cortan en un punto 0 60 •. que es el centro 
de la circunferencia proyección del paralelo de 60° de longitud. 

Siguiendo Este procedimiento se han determinado la~ pi'oyeccio
nes de los meridianos de 15 o en 15.°. 
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PROYECCIÓN DE LOS PARALELOS. - Como el Ecuador es una circun
ferencia máxima que pasa por el centro de proyección, su proyec
ción estereográfica sobre el meridiano es un diámetro MM' del 
mismo (propiedad 2~). 

Los demás paralelos como son circunferencias que no pasan por 
tI centro de proyección, tienen como proyecciones estereo~ráficas 

sobre el meridiano origen, a circunferencias (propiedad 1"), lue
go para trazarlas nos bastará conocer uno de sus puntos y el 
centro. .~ 

Teniendo en cuenta que cada paralelo corta al meridiano origen 
en dos puntos cuyas proyecciones coinciden con ellos mismos, re
sulta que pueden obtenerse dos puntos de la proyección de lID de
termÍnado paralelo, el de 45° de latitud, por ejemplo, tomando so
bre la cirClmferencia C(O) que representa al meridian{) origen a 
partir de M y M' arcos iguales a la latitud del paralelo. Para el 

-. -. 
ejemplo considerado tomamos MA = 45° y 1VI' A' = 45° {fig. 2). 

Para obtener el centro la circunferencia proyección del paralelo, 
basta observar que como todos ellos cortan perpendicularmente al 
meridiano origen, en la misma forma se cortarán sus respectivfts 
proyecciones estereográficas (propiedad 3~). 

Por l{) tanto si se trazan las tangentes j" y 1" a la CCO) proyecclOll 
del meridiano origen (fig. 2), en los puntos A y A' respectivamente, 
los radios OA y OA' de esa circunferencia son las tangentes a la pro
yección buscada, luego j" y r' por ser perpendiculares a esos radios 
pasan por el centro de la circunferencia buscada, que en este caso 
€~ 0 45 0. Luego el arc{) ele circunferencia ele centro Ow y radio 
0~50A = 045oA' es la proyección estereográfica del arco AA' d('l 
paralelo de 45° ele latitud sobre el meridiano origen. 

En esta forma se han trazado las proyecciones estereográficas de 
l{)s paralelos 15°, 30°, 45°, 60° Y 75° de latitud. 

94. Proyección ' ortográfica. - Este método consiste en consi
derar a la Tierra como una esfera, en tomar como plano eh proyec
ción al EC1~adrn' o a. un 1no/'idiano y como proyectantf3s a las per
pendiculares trazadas al plano de proyección por cada uno de los 
puntos que se quieren proyectar. 
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DEFINICIÓN. - Se llama proyección 
de una esfera, al lJie A' ce 
la perpendicular AA' al plB.-

I 1 

0?·tO{l1·áfica de 1m pnnto A 

no de proyección a, y proyec- A e 
oión ortográfica de ~ma figura f BÁ\O 

I I I I 

BCD perteneciente a dicha .,~,.~~~.~:.3~,'::_--::_:':f'):~I---'~,<;~cL~~,-
esfera, a la figura B'C'D' for- o '. 

,'- 'O. I le' ' 
mada por las proyecciones or- : A'! rLY.o' 

ex:: \, B tográficas de cada uno de sus L'::"::'+-_-=:;===;:::~_..../ 
puntos. 

Puede demostrarse que este 
método rlc proyección goza de 
las siguientes propiedades: 

P~OPIED.AD r. - La lJ1"oyección o1'tográfica de 1lna circunfl?rencia 
sii1wda en ~t1~ pla11.o pal'alelo a.l qe proyección eSt otra c·iret¿nferencia 
1'g1lal a la ant!erior. 

PROPillDAD n. - La P1'obceción o1·tográfica de 1(,11.'0, ci1'cunferen
cía situada en un plano perpendic~tlar al de p'royección es un seg
mento de la intet'seccwn de S1¿ plano con el de proyección. 

95. Proyección ortográfica sobre el Ecuador. - En este caso 
el plano de proyección es el del Ecuador y por lo tanto las pro
yectantes son perpendiculares a dicho plano. 

Trataremos de determinar como en el método anterior, las pro
yecciones de los meridianos y paralelos sobre pI Ecuador. 

PROYECCIÓN DE I,OS MERIDIA..."WS. - rreniendo en cuenta que los 
meridianos son perpendiculares al Ecuador, por contener al eje del 
mundo PP', sus proyecciones son segmentos (pl'Op. II) de manera 
que bastará conocer dos de sus puntos para poderlos trazar. 

Como todos los meridianos pasan por el polo P del hemisferio 
que se trata de proyectar, y la proyección de ese polo P es el cen
tro O del Ecuador, resulta que las proyecciones ortográficas de los 
meridianos sobre el Ecuador pasan por el centro O del mismo. 

El otro punto que consideraremos para encontrar la proyección 
de un meridiano, es el pie B del mismo sobre el Ecuador, pues su 
proyección es el mismo punto. 
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De acuerdo con esto se tiene que si C (O) representa al Ecuador 
(fig. 2) Y se ha dividido en 12 partes iguales, los radios que pasan 
por los puntos de división, son las proyecciones ortográficas sobre 

Fig.l Fig.2 

el Ecuador de los meridianos de 0°, 30°, 60°, .... 330" de lon
gitud. 

PROYECCIONES DE LOS PARALELOS. - Teniendo en cuenta que les 
paralelos son circunferencias pertenecientes a planos paralelos al 
Ecuador, resulta que sus proyecciones sobre dicho plano son cir
cunferencias (prop. I). 

Como todos los paralelos tienen sus centros sobre el eje del mun
do y los puntos de éste tienen por proyección al punto 0, centro 
del Ecuador, resulta que bastará determinar la proyección de OÜ'O 

punto del paralelo para poder trazar su circunferencia de proyección. 
El otro punto que consideraremos para encontrar la proyecci6n 

de un paralelo, es el de intersección de éste con uno de los meridia
nos ya trazados. Así por ejemplo, para hallar la proyección del para
lelo de 45° de latitud determinaremos la proyección Al del punto A 
de intersección del mismo con el meridiano de 0° de longitud. 

Como el punto A pertenece al meridiano de 0°, su proyección se 
encontrará sobre la de dicho plano que es OM, y como por defini

ción de proyección ortográfica debe encontrarse sobre la perpeIl
dicular AAl al Ecuador, resulta que Al pie de dicha perpendicular, 
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perteneciente a OM es la proyección buscada, vale 1ecir, OA l , es el 
radio de la proyección del paralelo de 45 o • 

Si el plano del meridiano de 0 0 se hace girar alrededor del diá
metro MM' hasta que coincida con el del Ecuador, cuya p!'oyección 
ES la C(O) (fig. 2), el punto A coincidirá con el punto 45°. Por lo 
tanto trazando AAl 1- OM, el pie Al es la proyección de A y la cir
cunferencia C (o; OA,) es la proyección ortogonal del paralelo de 45° 
de latitud sobre el Ecuador. 

Sigiendo este procedimiento se han obtenido en !a figura las pro
yecciones de los paralelos de 0°, 15°, 30°, 45°,60° y 75° de latitud. 

96. Proyección ortográfica sobre el plano de un meridiano. 
- En este caso el plano de proyección es el de un meridiano te
rrestre.cualquiera, el de Greemvich por ejemplo, y las proyectantes 
son las perpendiculares a ese plano trazadas por los pUlltOS del he
misferio que se desea proyectar. 

Determinaremos como en los casos anteriores las proyecciones de 
los meridianos y paralelos. 

Fig. t Jfig.2 

PROYECCIÓN DE LOS :r.rERlDIANOS. - Como el plano del meridiano 
de 90° de longitud es perpendicular al del meridiano origen su 
proyección ortográfica sobre este último es la recta PP', de acuerdo 
con la propiedad 2~ y con la consideración de que los puntas P y P' 
se proyectan sobre sí mismos por pertenecer al plano de proyección. 

Si consideramos otro meridiano cualquiera (que no sea el de 180 0 
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de longitud) su proyección ortográfica sobre el meridiano origen es 
una elipse cuyo eje mayor es PP'. Para poderla construir basta co
nocer el eje menor, que es la proyeeción ortográfica de su radio 
ecuatorial. 

Oonsideremos, por ejemplo, el meridiano de 60° de longitud. 
Para hallar la proyección ortográfica de su radio ecuatorial, tenga

mos en cuenta (fig. 1) que ~iendo BB' perpendicular al-plano del meri
diano origen por definición de proyección ortográfica, es BB' 1. OB' 
que pertenece a ese plano y pasa por su pie, luego el triángulo OB'B 
es rectángulo en B'. Oomo e te triángulo se puede construir, pues 
se conoce la hipotenusa OB y el ángulo agudo (o. nos permite hallar 
la proyección OB' de OB sobre el meridiano origen. Eso es lo que 
se ha hecho en la figura 2, donde se ha trazado también la semielipse - -
de semiejes OP y OB' que representa la proyección del meridiano 
de 60° de longitud sobre el meridianú origen. 

Oon el mismo procedimiento se han trazado las de los meridianotl 
de 15°, 30°, 45° y 75° de longitud. 

PROYECCIÓN DE LOS PARALELOS. - Teniendo en cuenta que los 
paralelos son circunferencias situadas en plano~ perpendiculares al 
cíe proyección, resulta que sus proyecciones ortográficas sobre el 
mismo son segmentos (propiedad 2~), luego basta conocer la pro 
yeeción de dos de sus puntos para poderlos trazar. 

Oomo cada paralelo tiene cemún con el meridiano origen dos 
puntos y las proyecciones son ellos mismos, para hallar la proyec
ción ortográfica del paralelo de 45° de latitud, por ejemplo, basta
rá tomar sobre la O (O), que representa el meridiano origen, a par
tir de 1\1: y 1\1' arcos iguales a la l!l.titlld del paralelo. En nuestro 

-. -. 
ejemplo hemos tomado (fig. 2) MA = 45° Y l\I' A' = 45°, luego 
el segmento AA' es la proyección del paralelo considerado. 

Oon el mismo procedimiento se han trazado las proyecciones or
tográficas de los paralelos de 15°, 30°, 60° y 75° de latitud. 

97. Proyección de Mercator. - Como las proyeciones estereo
gráfica y ortográfica sólo permiten hallar la proyección de un he
misferio terrestre, resulta que requieren la construcción de dos ma
pas para obtener la de túda la Tierra. 
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Con el método de Mercator, que vamos a estudiar, se puede ob
tener la representación de toda la superficie terrestre con una sola 
carta. 

Este método de proyección fué inventado en el siglo XVI, año 
1569, para satisfacer las necesidades de la navegación que en dicho 
siglo alcanzó gran desarrollo que se había iniciado en 1492 con ('1 
descubrimiento de América. 

En el método de proyección de Mercator se considera a la Tierra 
como una esfera, se toma como plano de proyección al desarrollo 
lle una superficie cilíndrica que tiene por directriz al Ecuador 1;e
rrestre, por proyección dc los meridianos a las rectas de intersección 
de su plano con la superficie cilíndrica, y por proyección de los 
paralelos la intersección de sus planos con dicha ' superficie cilín
drica, pero ' separados de manera que sus distancias aumenten a 
medida que se alej en del Ecuador. La ley que rige la separación 
de esos planos es tal que de acuerdo con ella el ángulo que forman 
dos líneas de la esfera es igual al de sus proyecciones. 

Como las proyecciones de los meridianos y paralelos se obtienen 
hallando las intersecciones de sus planos con la superficie cilíndri
ca, en la forma que hemos indicado y desar'rollando luego dicha su
perficie, resulta que la proyección de l\Iercator goza de las siguien
tes propiedades: 

19 Las proyecciones de los rt1M'idianos son rectas equidistantes 
pe9'pendic~~la1'es al segmento que representa a la proyección del 
Ecuador. 

29 Las proyecciones de los par'alelos son segmentos de rectas 
pa1'alelas a la del Ecuador, cuyas separaciones aU'YI'/,Jenltan con la la
titud. 

De acuerdo con estas propiedades resulta muy fácil cons
truir el canevas.- para una carta hecha en la proyección 1e 
Mercator. 

En la figura el segmento AA' representa en escala al Ecuador 
terrestre, y las rectas a, b, c .... 1 perpendiculares a AA' en los 
puntos A, B, C, .... L respectivamente representan los meri
dianos de 30°, 60°, 90°, 120°. 150°, .... 120°, pues se han tomado 

- - - AA' 
los segmentos AB = BC = .... = KL = 12 
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Los segmentos m, n, .... 1', paralelos a AL representan a los pa
ralelos de 20°, 40°, 60° Y 80° y-20°, - 40°, - 60°, - 80° de 
latitud, pues los segmentos AlVI, MN. NP Y PQ que dan 11.'. separa
ción entre esos paralelos han sido calculados de acuerdo con la ley 
que rige es·a separación. 
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Pllede observarse que las r egiones de la Tierra muy próximas a 
los polos se proyectan según figuras cuyas superficies son despro
porcionadas a las reales, razón por la cual se limitan las cartas he
chas con la proyección Mercator a regiones comprendidas cntre los 
paralelos de + 80° y-80° de latitud. 

llabíamos dicho que las cartas de Mercator se utilizaban mucho 
en la navegación, y se comprende la razón si se tiene en cuenta que 
esta proyección conserva los ángulos, de manera que para recorrer 
en el mar cierta distancia, basta medir el ángulo que en la carta 
forma el segmento que la representa con uno de los meridianos y 

mantener la dirección del barco en forma tal que S11 brújula indique 
constantemente dicho rumbo. 

El segmento considerado es la proyeecién de una línea de la su
perficie terrestre que se llama loxodt<6mica, la eual corta l. los me
ridianos bajo el ángulo constante que se rnidi0 en la carta. 

La longitud de la loxodrómica comprendida cntre dos plmtos, es 
mayor que el arco de. círculo máximo que tiene esos extremos, por lo 
tanto actualmente se trata de navegar siguiendo el último camino 
pf)r razones de economía de tiempo y de combustible. 



CAPITULO XII 

MOVIMIENTOS DE LA TIERRA 

PROGRAMA. - M ovi1n'ientos de la Tierra: Rotación y traslación. Pruebas expe
rimentales. La órbita. t errestre. Perihelio 1/ afe.lio Las estaciones. Precesión 
de los equinoccios. La 1mtación. 

100. Movimiento de rotación de la Tierra. - El movimiento 
de rotación de la esfera celeste alrededor del eje del mundo, puede 
explicarse, como habíamos visto (nQ 3) mediante cualquiera de las dl)s 
hipótesis siguientes: 

19J Admitiendo que la Tierra está inmóvil y que las es
trellas giran alrededor de ella, como si estuviesen fijas a 
una esfera y que esta girara alrededor de uno de sus diámetros 
en sentido retrógrado. __ 

O birn: 

29 tAdmitiendo que la esfera celeste está lija y que la Tierra 
gira alrededor de Sll eje en sentido directo. 

Aún cuando estas hipótesis son equivalentes desde el punto de vis
ta mecánico, se facilita la explicación de l<lS fenómenos astronómicos, 
aceptando como verdadera la segunda hipótesis, pues con la primera 
resultarían, por ejemplo, las estrellas animadas de velocidades enor
mes, aún con respecto a la velocidad de la luz, distintas para ca
da una de ellas, teniendo como centro de estas rotaciones a la Tierra. 

En cambio la hipótesis segunda, significa admitir un simple mo
vimiento de un cuerpo esférico alrededor de uno de sus diámetros, 
cosa que se ve en otros planetas com<l Marte, Júpiter y Saturno al 
observarlos con los telescopios. 
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101. Pruebas del movimiento de rotación de la Tie
rra. - Además de las apariencias del movimiento de la esfera 
celeste, hay hechos exper,imantales que ponen de manifiesto el 
movimiento de rotación de la Tierra con respecto a la esfera 
celeste. 

DESVIACIÓN DE LA VERTICAL DE LOS CUERPOS QUE CAEN. - Si ::le 
abandona un cuerpo en la boca de un pozo de gran pro· 
fundidad, se nota que al llegar al fondo, se ha desviado 
ligeramente hacia el Este del pie de la vertical del punto 
de partida. 

Este hecho se explica suponiendo que la Tierra gira alrede
dor de su eje de O a E y por lo tanto, todos sus puntos es
tán animados de la misma velocidad angular, pero no tangen
cial, pues esta última es proporcional a su distancia al eje de 
rotación. 

Ü{)mo por esta última causa los puntos del fondo del pozo tienen 
menor velocidad tangencial que los de la boca, y el cuerpo conserva 
por inercia su velocidad primitiva, queda explicada la desviación 
constatada. 

Esta experiencia realizada en un pozo de mina de 160 m de pro
fundidad, permitió medir una desviación de 28 mm. Dicha desvia
ción varía con la latitud. En el Ecuador sería máxima e igual a 
33 mm cada 100 m de profundidad. 

PÉNDULO DE FOUCAULT. - Una experiencia de gran valor para 
la prueba del movimiento de lotación de la Tierra, es la rea
lizada en el año 1857 por • físico Foucault, en el Panteón 
de París. 

Se utiliza en e&u experiencia la invariabilidad del plano de osci
lación de un péndulo. 

Se ha estudiado en Física, y los alumnos lo han comprobado ex
perimentalmente, que si se hace oscilar a un péndulo en un 0-

porte como el de la figura 1, y se adapta el mismo a tilla má
quina centrífuga· se observa que al girar dicho soporte el péndulo 
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continúa oscilando en el plano en que lo hacía cuando estaba en 
reposo. 

Esta experiencia de gabinete que aca
bamos de describir, se realizaría natu
ralmente en la superficie de la Tierra, ::;i I 
se hiciera oscilar, en uno de sus pDlos, ~ 
un péndulo que en la posición de equili
brio coincidiera con el eje de la Tie
rra. 

De aC11erdo con lo dicho anterior
mente el plano de oscilación del pén
dulo permanecería invariable y la Tie
rra desempeñaría el mismo papel que 
el de la máquina centrífuga en el gabine
te. Pero para el observador que realiza 
la experiencia, como es arrastrado por !a 
Tierra en su movimiento de rotación, el 
fenómeno se le presentará así: verá que el plano ele oscilación del pén 
dulo ya girando ele E a O y da una vuelta completa al cabo de un 

/ 
Fig.l Fig.2 

día sideral, lo que prueba que la Tierra se mueve en sentido 
contTario. 

Esta experiencia puede realizarse en un lugar cualquiera, varian
do con la latitud el tiempo que tarda en volver el péndulo a ;:;u 
posición de equilibrio . .A. los 30° de latitud la experiencia completa 
dma 48 horas. 
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Foucault utilizó para realizar este experimento un péndulo de 70 
metros de longitud. 

La experiencia de Foucault la repitió últimamente en Buenos Ai
res, en Marzo de 1931, el señor rng. D. Norberto B. Cobos, utilizando 
un péndulo de 50 m de longitud, que hizo oscilar suspendiéndolo en 
la cúpula del Congreso Nacional. Se hizo mover al péndulo sola
mente algunos minutos y al cabo de ese tiempo se vió que su plano 
había descripto aparentemente el ángulo previsto por el cálculo, de 
donde resultaba que dicho péndulo tardaría 32 h 17 min 20 seg en 
0ar una vuelta completa. 

102. Movimiento de traslación. - Al estudiar el movimiento 
aparente del Sol con respecto a las estrellas, habíamos dicho que se 
explicaba ese movimiento, suponiendo que dicho astro recorría una 
elipse en la que la Tierra ocupaba uno de sus focos. 

T'" 

1 

~----T 

Pero ese movimiento puede también explicarse admitiendo que el 
Sol permanece fijo, mientras la Tierra es la que describe una elipse 
ocupando el Sol uno de sus focos, moviéndose en el mismo sentido .r 
con igual velocidad en el plano de la eclíptica, pues en ambos casos, 
como veremos a continuación, las apariencias son exactamente las 
mismas. 

En efecto: supongamos que la elipse (e) sea la trayectoria apa
rente del Sol y (e') la descripta por la Tierra de acuerdo con la se
(.mnda suposición. 
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Cuando el Sol ocupa la posición S, foco de la elipse (e'), la Tie
rra, de acuerdo con la segunda hipótesis, está en T, foco de la tra
yectoria (e) aparente del Sol, dicho astro cualquiera que sean las 
hipótesis relativas a su movimiento, se ve de3de la Tierra sobre le 
semirrecta ST. 

Si el Sol describe sobre e el arco SS', cuando está en S' se ve des
de la Tierra en la dirección TS', pero lo mismo sucede :'ji se admite 
la segunda hipótesis, pues de acuerdo con ella la Tierra describiría 
el arco TT' igual a SS' y por lo tanto desde T' se veria al Sol en 
la dirección T'S paralela a TS' porque de la igualdad de esos. arcos 
resulta la de los ángulos T'ST y STS' que son alternos internos. 
Como lo mi~mo sucedería para cualquier otra posición del Sol, resulta 
que la segunda hipótesis explica perfectamente el movimiento U 
del Sol. 

Las consideraciones que siguen ponen de manifiesto la convenien
cia de aceptar la segunda hipótesis, con lo que se consigue además 
gran uniformidad en el movimiento de los astros, pues la Tierra, co
mo veremos más adelante, pertenece a un grupo de é:stos. Hama
dos planetas. de maRas infcriore a la del Sol, y que todos 
tlescriben érbitas el íptieas er las que el Sol ocupa uno de lo,; 
focos. n 

103 Pruebas del movimiento de traslación de la Tierra. -
Si se determinan durante un año la., 
posiciones de una e~treUa cercana. 
Sirio por ejemplo, con la ayuda de 
los grandes telescopios, se constata 
que se mueve respecto de las más ale
jadas, que pueden considerarse como 
fijas, describiendo exactamente en un 
año, una pequeña elipse. 

La explicación de este hecho como 
se ve en la figura, es el que la Tierra 
se traslada alrededor del Sol S des
cribiendo una elipse T'T"'f'" precisa
mente en un año, lo que hace apa
recer a la estrella E describiendo la pequeña elipse E']DrE'". 
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Esta comprobación la efectuaron en el año 1837, casi simultánea
mente, los astrónom{)s Bessel, Henderson y Struve, con las estrellas 
61 Cisne, a del Oentauro y a de la Lyra respectivamente. 

Otra prueba del movimiento de traslación de la Tierra, lo da d 
principio de Doppler-Fiseau, al observar que en el espe~tro de la luz 
ele una estrella se constata un corrimiento de las rayas del mismo 
hacia el rojo durante medio año y hacia el violeta durante la otra 
mitad, lo que demuestra que la Tierra es la que se mueve con res
pecto al Sol describiendo una curva cerrada. 

El mismo principio permite determinar la velocidad de traslación 
que resulta ser aproximadamente 30 Km por minuto. 

Oonviene tener presente que durante todo el movimiento de tras
lación de la Tierra, su ej e permanece sensiblemente paralelo a .:Ji 
mismo, como puede comprobarse determinando su posición en divl'r
sas épocas por alguno de los métodos que hemos señalado (nQ 69), 

104. La órbita terrestre. Perihelio y Afelio. - Las conside
raciones de los párrafos anteriores nos llevan a la siguiente con
cluslón: 

La Tier-ra describe amwlll,!-ente 1¿na elipse al1'eded01' dJel Sol, 
oC1¿pando este último ~lnO de los focos, en sentido di?'ecto. Oonviene 

r 

~ "Sep¡',,,,¡,,.. agregar que ese rn0 1Ji-
----~-

T 

'lhliento tiene 71¿gar con 
velocidades toles q1MJ 
las áreas df1sc}'iptas por 
el radio q1¿C 1tne el ce/!-

r.o"""'~ tro del Sol con el de la 
__ _______ p (!' TiM'ra en dos inte?·va.-

los iguales_o son igua
les (*). 

Si y()~(J' es la elipse 
que representa la órbi
ta dCSc1'ipia por la Tie
?'}'a alrededor del Sol. 

(*) Esta última condición constituye una de las leyes del IDo-viruiento (le todo, ¡Os 

I\.tros descubiertas 1'01' Kepler y que se estucual'án más adelar-te, 
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y S y S' los focos é!e la misma, el segmento AP que pasa por S y 

S' es el eje mayor de la órbita. 
Se dice que la Tierra está en afelio o perihelio según que su distan

cia al Sol sea ?náxvma o mínima, respectivamente. 
Como el foco de la elipse no coincide con el centro de la misma, 

resulta, por una propiedad de dicha curva, que la Tierra cuando está 
en afelio o perihelio, coincide con los extremos del eje mayor de la 
órbita. 

En la figura la posición A corresponde al afelio y la P al peri
helio, y las superficies rayadas, que son iguales, son las descriptas 
por el radio Sol-Tierra en intervalos iguales. 

105. Excentricidad de la órbita de la Tierra. - Recordemos 
que si en nna elipse SS' es la distancia de los focos o distancia focal, 
Re llama excentricidad de la eUpse al cociente entre la distancia focal 
y el eje mayor. Luego la excentricidad e de la órbita de la Tierra será 

distancia focal SS' 
Excentricidad e = -------==-

eje mayO?' AP 

Vamos a tratar de terminar esa excentricidad conociendo Jos diáme
tros aparentes del Sol, para lo cual recordemos que (nQ 70) los diá
met1'os aparentes de un mismo astro son inversamente proporciona· 
les a sus distancias al observadO?'. 

Si SA y SP son las distancias de la Tierra al Sol en su afelio y 
perihelio y 1\. y 1'>71 los diámetros aparentes del Sol en esas épocas, 
se tendrá; 

[1] 

Teniendo en cuenta que: 

se tiene: 

y 
- AP SS' AP-SS' 
SP=---=----

SA AP + SS' 
SP = AP-SS' 

2 2 2 
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Dividiendo ambos términos del segundo miembro por AP y simp.l -
ficando resulta' : 

SS' 

SA 
1 +--=-

AP SS' 
SP = y como 

AP 
e 

SS' 
1-~ 

AP 

[21 
SA l+e 
SP = 1 - e 

de [1} Y [2] resulta: 

luego e 

Reemplazando los valores observados de <>p y <>" se obtiene para la 
excentricidad valor 

1 
e = 0,016750 o sea aproximadamente e ~ 60 = 0,0166 ... 

lo que nos dice que: La M'bita descripta por la Tierra en su movi· 
miento alrededor del Sol, es 1tna elipse de peq~¿eña excentricidad, es 
decIr, que se aproxima mucho a Ul1a cirClmferencia. 

106. Las estaciones. - Sean TI, T2, Ta, .... Ts ocho posiciones 
de la Tierra sobre su órbita que supondremos circular, coincidiendo 
el Sol con el centro de la misma. 

El Ecuador t errestre está representado en cada posición por el 
círculo máximo QQ' que forma con el plano de la órbita de la Tie
tra el ángulo 23°27' y cuyas intersecciones con la misma son los 
círculos EE'. Los diámetros P s P N perpendiculares al Ecuador 1'e-
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presentan al eje terrestre que se mantiene paralelo en todas as 
posiciones de la Tierra y por lo tanto sucede lo mismo con la línea 
y"" de los equinoccios. 

" En la posición T1 de la Tierra, la línea de los equinoccios y"" pa~ 
por el Sol y por lo tanto su declinación es nula y su ascensión 

= á 
\ 

@_.:--\~ ... ~:. ~ 
fE -:.1111_ ' -....... ~ , -

c~,.."",, 

c: r 
_.~ s, / 

vera~\ 'OliO 

5,--, ------#f~;, .... ,-- ---s, 
Primav::.a \ Invierno 

si ,~ 

recta es igual a 180 0
• Esto sucede para nosotros aproximadamente 

el día 23 de Septiembre. 
Debido al movimiento de rotación de la Tierra el Sol parece en 

ese día moverse sobre el Ecuador celeste. 
Cuando ]a Tierra ocupa la posición T 2 el Sol parece oC/upar la po

:;jción S2 sobre la eclíptica; su declinación y ascensión recta han au
mentado y parece moverse sobre la eclíptica EE' en el sentido cti
rectD. Por efecto del movimiento diurno de la Tierra, el paralelo 
que describe aparentemente el Sol ese día, está situado en el hemis
ferio austral. 

En Tg el Sol parece estar en Ss, su declinación es mínima - 23°27', 
Y su ascensión recta 270 o, luego describe aparentemente ese día, que 

) 
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es el 22 de Diciembre, el tr(;pico de CapricoruHl, siendo h época del 
Solsticio de Verano para nosotros. 

Se ve que al pasar la Tierra de TI a Ta, los paralelos que el Sol 
ha descripto aparentemente se han acercado sucesivamente al polo 
Sur; siendo para nosotros el intervalo de tiempo transcnrrido entre 
esos dos pasajes la estación llamada P1'imavera. 

La Tierra continuando su movimiento de traslación pasa por 'T4, 

el Sol parece estar en S4, su declinación disminuye en valor absolu
to, aproximándose al Ecuador, es decir todavía el Sol parece mover
se en el hemisferio austral. 

En la posición Tó el Sol parece pasar por el punto y y describir 
durante ese día, el 21 de Marzo o equinoccio de Otoño para nosotros, 
nuevamente el Ecuador celeste. Ese día la declinación es nueva
mente cero y su ascensión recta 360 0

• 

De Tg a T5 los paralelos que el Sol ha descripto aparentemente Re 

han alejado sucesivamente del polo Sur, siendo para nosotros ese 
intervalo la estación llamada Verano. 

A partir de T5 el Sol parece describir sus paralelos diurnos en el 
hemisferio boreal, es decir su declinación aumenta hasta alcanzar 
en T7 su valor máximo positivo () = + 23 0 27'. 

En ese día, 22 de Junio, se mueve aparentemente sobre el tró' 
pico de Cáncer. siendo la época del Solsticio de I'Yllvier'no para nos
otros, 

Al pasar la Tierra de Tó a T7 el Sol ha descripto aparentemente 
paralelos que se han ido alejando sucesivamente del polo Sur. El 
intervalo de tiempo transcurrido durante ~saje de la Tierra "e 
llama la estación Otoño. 

Finalmente de T7 a TI el Sol parece describir paralelos que "e 
acercan sucesivamente al Ecuador celeste, situados en el hemisferio 
boreal, siendo para nosotros el intervalo de tiempo transcurrido en
tre esos dos pasajes la estación llamada Invif31'no, 

Después de alcanzar la posición TI se repiten en el. mismo orden 
los fenómenos que acabamos de explicar, 

107. Duración de las estaciones. - Habíamos visto que la 
Tierra empleaba lID año en recorrer su órbita y que ese intervalo de 
tiempo estaba dividido en cuatro partes llamadas estaciones: Otoño, 
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Invie1'no, P1'irnavera y v.o·ano, cuyas duraciones están dadas por el 
tiempo transcurrido entre el paso aparente del Sol del equinoccio y al 
solsticio a, de éste al equinoccio "", de éste al solsticio a y de a 
al equinoccio y respecti~ '" V; 

Como la línea de los e([I~ios no coincide con la de los ápsides: . • 
como se ha demostrado anteriormente (nQ 72), y la línea de 10s-eel<3 -"'--'~ 
~ perpendicular a la primera, las cuatro regiones en que que-
da dividida la elipse por estas rectas, son desiguales y por lo tanto 
también lo son los tiempos empleados por el radio vector Sol-Tierra 
en barrer las superficies de esas regiones, vale decir, la cl1lración de 
l as estaciones. 

Como para el año 1931 el equinoccio de Otoño tiene lugar el día 
21 de Marzo a las 10 h, el solsticio de Invierno el 22 de Junio a las 
5 h, el equinoccio de Primavera el 23 de Septiembre a las 20 h y el 
solsticio de Verano se verifica el 22 de Diciembre a las 15 h (*) re-
suIta que las estaciones tienen la siguiente duración: 

Otoño 92 días 19 horas 

Invierno 93 » 15 » 

Primavera 89 » 19 » 

Verano 89 » 1 » 

108. Temperatura de las estaciones. - Vamos a ver que en 
base al movimiento de traslación de la Tierra alrededor del Sol, del 
paralelismo de su eje durante el mismo, y de su inclinación respecto 
del plano de su órbita, IJutden explicarse las variaciones regulares 
de la cantidad dE: calor que recibe del Sol una determinada región 
de la Tierra, durante un año, 

Para una posición cualquiera del Sol los rayos que parten de él 
alumbran un solo hemisferio terrestre. 

Como el eje de la Tierra es oblicuo al plano de la eclíptica, resulta 

(*) Estos datos han sido tomados del «JJ[anual deZ aficionado» para el año 19B!. del 

Astrónomo señor D. ALFREDO VOLSCU. 
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que cuando el Sol no está en el Ecuador el círculo de iluminación 
no contiene al eje terrestre, por lo tanto para todo "punto de la 

tra el Sol, los días spn más largos que las noches. 

1'ierra que no 
pertenezca al 
Ecuador, s o n 
desjguales los 
tiempos en que 
permanece en 
el hemisferio 
iluminado, y 
en el obscuro. 
Por esa razón, 
en todos lDs 
lugares perte
necientes al he
misEe r i o en 
que se encuer;-

Siendo distintos los. tiempos en que una misma parte de la su
perficie terrestre está expuesta a los rayos solares, son también dis
tjntas las cantidades de calor que recibe. 

Si se toma como unidad la cantidad de calor recibida en las 24 J' 
elel día de un equinoccio, resulta que cuando el Sol se encuentra en 
el hemisferio Sud, los lugares de la Tierra de ese hemisferio reciben 
una cantidad mayor que la unidad, pues en esa época 1·)8 días son 
más largos que la noche. 

Además como en la mencionada época la altura del Sol es mayal' 
que en la de IDs equinoccios, un haz de rayos solares de una deter
minada sección, se extenderá sobre una superficie menor ::t medida 
que los rayos caigan con ll1eI!or oblicuidad sobre la misma, como in-
dica la figura. . 

De acuerdo con esto reslüta que para nosotros a medi\la que el 
Sol se aleja del Ecuador acercándose al trópico de Caprirjornio, la 
cantidad de calor que recibimos de él aumenta rápidamente, hast3. 
alcanzar su máximo en el solsticio de Verano. 

Conviene hacer notar que como el calor absorbido por el suelo 
durante el día se pierde en parte en la noche, es necesario que trans-
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curra cierto tiempo para que sea mayor la cantidad absorhida que 
la irradiada, lo que sucede a fines de Enero. 

Recíprocamente, cuando el Sol se aleja del Ecuador hacia el 
trópico de Cáncer, en nuestra latitud los días son mús cortos que 
las noches y la oblicuidad de los rayos solares aumenta, por lü 
que la cantidad de calor recibida diariamente es menor que la 
unidad. 

La temperatura de una determinada región depende, además, de 
otros factores distintos de los señalados, como ser vientos, con'Íen
tes marinas, etc., las que varían mucho de un año a ot"ro y hacen 
difícil su determinación mediante cálculos astronómicos exclusi.a-

men~ 

109. Precesión de los equinoccios. - Habiamos dicho al tra
ta las coordenadas eclípticas (nQ 50) que ese sü:tema había permiti
df) descubrir un movimiento del plano del Ecu3.dor respecto del de 
la eclíptica, y que se evidenciaba por una rotaCIón de la línea y~ rle 
los equinoccios en sentido retrógrado. 

Efectivamente: la observación anual de las posiciones de las es
trellas, demuestra que éstas tienen ligeros movimientos que en el sis
tema de coordenadas eclípticas, ~n una primen; aproximación, están 
caracterizadas por las siguientes condiciones: 

1 Q Las estr'ellas cOnservan constantes SttS latitudes celestes. 
2Q Awmentan amtalmente sus longittf,des en 50",26 aproxima

damente o sea que al cabo de 26000 años sus )vngitudes se han in
crementado en 3600

• 

Se ha explicado este movimiento aparente, suponiendo que el eje 
de la Tierra P s P N se mueve con res-pecto al de la eclíptica rut' su
puesto fijo, engendrando dos conos opuestos por el vértice cuyas di
rectrices son las circunferencias descriptas por los polos Ps Y PN 

alrededor de los de la eclíptica, en sentido ret!'ógr3do y a razón de 
~ 50",26 por año. 

-- Como en est~ movimiento el Ecuador se conserva perpendicular 
al eje de la Tierra, la línea de los equinoccios y~ que es la inter
sección del Ecuador y de la eclíptica, variará de una pÜ'3icjón y~ a 
otra yl ~, describiendo un ángulo igual a 50",26, es decir, retr'ogr'a
dará anualmente un arco yy' = 50",26. 
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Como el año trópico es el número de días y fracción transcurridos 
para que el Sol vuelva a pasar 
por el punto y, y -3stc punte 

Ps 
se ha trasladado en ese inter
val o de la posición y a la y' p.n 
sentido contrario al del mOTI-
miento del Sol, éste lo encon
trará antes de lo que debería 
haberlo hecho si el punto y hu
biese permanecido fi.jo. 

Por esta razón a ese movi
miento del punto y se le llama 
p¡"ecesión de los eq~tinoccios. 

MOVIMIENTO DEL PUNTO Y A 

TEA VÉs DEL ZODÍACO. - De 
acuerdo con ese movimiento del punto Vernal, resulta que éste varía 
su posición con respecto a las estrellas y va recorriendo laR const(:
laeiones de ZodíacD. 

En efecto: se sabe que hace unos 2000 años, en tiempos de Hiparco, 
el punto y estaba situado en la constelación Ari.es que es la prÍDlera 
de esa zona, en cambio en la actualidad se encuentra en la de 
Peces que es la última, lo que prueba que ha retrocedido cerca de 
28° = 50",26 X 2000. 

MOVIMIENTO DE LOS POLOS CELESTES. - De acuerdo con lo dicho 
respecto del movimiento de los polos terrestres, resulta que el eje 
del mundo también describe dos conos ah'ededor del eje de la eclíp
tica que tienen por directrices las circunferencias descriptas por los 
polos celeste P N Y P S ah'ededor de los de la eclíptica ya' razón de 
50",26 por año. ¡ •• 

i 

En efecto: se sabe que hace unos 4000 años la estrella más próxi- • 
ma al polo Norte era a del Dragón, en cambio actualmente lo es 
a de la Osa menor que se la conoce con el nombre de Estrella Polar. -< 

En el hemisferio Sud adualmente la estrella más próxÍDla al 
Polo Sud es cr Octantis que dista de él menos c.e 10. 
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110. Nutación. - Habíamos dicho que como primera aproxima
ción podía admitirse que la latitud celeste de una estrella perma
necía constante y que solo variaba su longitud de 50",26 por año, de
bido a la precesión de los equinoccios. 

Eso es sólo una aproximación, pues el eje terrestre está animado 
además de otro movimiento, que consiste en un balanceo alrededor 
de su posición media, por el cual descri-
be, alrededor de esa posición, dos conos 
opuestos por el vértice de directrices elíp
tica y cuyos ejes mayores están dirigi<los 
hacia el polo de la eclíptica y que se ven 
desde el centro de la Tierra bajel un án
g.ulo de 18" aproximadamente. 

E¡¡I:e movimiento que se efectÍla en sen
tido retrógrado, tienr una duración apro
ximada de 18 años y trae como COD

ecuencia ligeras variaciones en los valo
res de las coordenac!t:.s de las estrellas, de 
la posición del punto Vernal y de la obl!-
cuidad de la edíptica. 

B 

La figura adjunta da una idra del moYÍmiento real del eje terres
tre cuando se consideran conjuntamente la precesión y la nutación. 

CAUSAS DE LA PRECESIÓN Y DE LA NUTAOIÓN. - La mecánica celeste 
prueba que los fenómenos de la precesión y de la nutación, SOD cau
sados por las atracciones del Sol y de la Luna sobre el hinchamien
to ecuatorial terrestre, pues si la Tierra fuese esférica dichas atrac
ciones se podrían suponer aplicadas en su centro y P')l' lo tanto no 
habría ningún cambio sobre el paralcli'lIDo de su eje en el movi
miellto de tl'a.slación. 

Ln forma real de la Tierra hace que dichas fuerzas actúen en 
puntos diversos del centro, dando lugar a pal'es de ftwrzas que son 
los que producen los movimientos explicados anteriormente. 



CAPITULO XIII 

SISTEMA SOLAR 

PROGRAMA. - Los planetas. Planetas inferio'res y supe¡'iOr8s. Conjunción y 
oposición. Los nodos. Fases de un planeta . .Revolución sideral. Distancias al 
Sol. Sistemas de Tolomeo y de Copérnico. Leyes de Kepler. Movimiento apa
rente de los planetas. Los satélites. Particularidades sobre los planetas y 
sus satélites. Movimiento de los cometas . .Reseña sobre los más conocidos. 
Mete01'os cÓs1nicos. 

112, Los planetas.- Recordemos que las estrellas en el movimien
to aparente de la esfera celeste conservan entre sí la misma posición 
relativa, puesto que su distancia angular es constante. 

La observación del cielo durante algunas noches no: revela la exis
tencia de otros astros que aunque tienen el agpecto de estrellas, se 
mueven en el cielo respecto de ellas, vale decir, tienen movimiento 
propio. Esos astros son los llamados planetas (astros errantes) y s' 
distinguen de las estrellas porque tienen diámetro aparente, es decir, 
al observarlos con anteojos de aumento creciente, aparecen bajo la 
forma de discos cuyos diámetros aumentan con el poder del anteojo. 
Se los distingue, además, porque la luz de los mismos no presenta, 
en general, centelleo. J 

Si se miden los diámetros aparentes de los planetas, y se calculan 
en base a ellos las distancias de los mismos al Sol, se llega a la con
clusión de que todos los planetas describen órbitas pianas de forma 
elíptica (aproximadamente circulares) en las que el Sol ocupa uno de 
sus focos. 

Se ha determinado, también, que los planos de dichag órbitas for
man, en general, con el de la eclíptica ángulos n.enores de 8°, por lo 
cual resulta que todos los planetas se mueven dentro de la zona del 
Zodíaco. Además dichos movimientos se efectúan, como el del Sol, '3.a 
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sentido dú'ecfo, lo que también sucede con la mayoría de sus s~

télites, 
Los planetas conocidos son, nombrados en orden creciente de sus 

distancias al Sol: I~ ~o 
Mel'c~wio, Venus, Tierra, Marte, PLanetas telescópicos, Júpiter, Sa-

turno, Vl'ano, Neptuno, y, de acuerdo con las investigaciones más re
cientes, Plutón. 

113. Planetas inferiores y superiores. - Se llaman planetas in
feri01'es a aquellos cuyas órbitas cortan al plano de la de la Tierra, 
en puntos interiores a dicha órbita y planetas s~tperiol'es a los res
tantes. 

Mercurio y Venus son los únicos planetas inferiores conocidos, y 
se caracterizan por el hecho de que acompañan siempre al Sol sin 
separarse de él de una distancia angular mayor que 50°, 

Antiguamente se creyó en la existencia de un planeta intermercu
rial, es decir, cuya órbita fuera interior a la de Mercurio, pero los 
telescopios modernos más potentes no han podido hallar ningún in- {} 
dicio del mismo, lo que hubiese sucedido de tene:!: dicho planeta un 
diámetro de tan solo 50 Km. 

En la actualidad se asegura que dicho planeta no existe, porque 
las perturbaciones notadas en la órbita de Mercurio debían ser pro
ducidas por un astro cuyas dimensiones menores serían, por lo me
nos, de 150 Km. 

114. Conjunción y oposición. - Sea V un planeta inferior, Ve
nus por ejemplo, ~ T la Tierra. Llamemos S al Sol, ev y eT a las ór
bitas de Venus y de la Tierra, respectivamente. Como los planetas 
recorren sus órbitas con ve
locidades distintas, resulta 
que un planeta y la Tierra 
pueden encontrarse ocupan
do posiciones cualesquiera 
con respecto al Sol. 

~7~ .lb 
:. ¡--. .. V' ~=; __ ~T 

Dos de esas posiciones relativas reciben nombres particulares de 
acuerdo con la siguiente: 
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DEFINICIÓN. - Se dice que un planeta inferior está en con
j~tnción inferio1' o supet'io1" con respecto a la Tierla, cuando la pro
yección de la semirrecta Sol-planeta sobre el plano de la eclíptica, 
coincide o es opuesta, respectivamente, COll la semil'l'ecta Sol-Tierra. 

En la figura anterior la posición V corresponde a la conjunción 
inferior y la V1 a la conjlIDción superior de Venus. 

DEFINICIÓN. - Se dice que un planeta superior"Bstá en oposición 
con respecto a la Tierra, cuando la proyección. de la semirrecta Sol

!~ 

M; 

planeta sobre el plano de 
la eclíptica, coincide con la 
semirrecta So~-Tierra y que 
están en conjunción cuan
do dichas semirrectas resul-
tan opuestas. 

En la figura la posición 
1\1 corresponde a la oposición y la M1 a la conjunción. 

115. Nodos. - DEFINICIÓN. - Se llaman nodos de la órbita de un 
planeta, a los puntos de intersección de dicha órbita con el plano de 
la eclíptica. 

Se llama nodo ascendente al que corresponde al paso del planeta 
del hemisferio Sud al Norte y descendente al otro. 

En las figuras f;6 es el nodo ascendente y ~S el descendente de las 
órbitas de los planetas considerados. 

116. Fases de un planeta. - Los planetas inferiores observados 
c1esde la Tierra con un telescopio, presentan variaciones en la 
parte de disco iluminado, que se conocen con el nombre de fases. 

La figura siguiente nos permite observar las fases del planeta in
ferior Venus, y la variación de su diámetro aparente. 

Teniendo en cuenta que el Sol ilumina constantemente un hemis
ferio del planeta, resulta que cuando éste está en conjunción supe
rior, dicho hemisferio iluminado está dirigido hacia la Tierra, y e~ 
planeta se presenta al observador como un disc0 V totalmente ilumi
nado (Venus lleno). 

Por el conh'ario en la conjunción inferior el hemisferio iluminado 
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estaría dirigido hacia el Sol y por lo tanto el planeta se present3 
como un disco V" totalmente en sombra (Venu>s n.uevo). 

V" 

T 

En las posiciones intermedias, tal como V', entre la primera y la 

segunda, el observador ve solamente una porción del hemisferio il -
minado, bajo la forma de cuerno que va disminuyendo de anchu a 
medida que se acerca a la segunda posición. Lo contrario suce e en 
la~ posiciones tales como V'" entre el planeta nuevo y el lleno. 

117. Revolución sideral. - Se llama tiempo de tma 1·evolución. si
detal de un planeta, al intervalo transcurrido para que recorra su 
órbita completa. 

El ·estudio de los tiempos en que los planetas efectúan sus revO
luciones siderales, ha permitido determinar los siguientes valores ex
presados en días siderales enteros: 

Mercurio 88 días 
Venus 225 » 
Tierra . 366 » =1 año 
Marte aproximadamente · 2 añ.os 
Júpiter » 12 » 
Saturno » 29 » 
Urano » 84 » 
Neptuno. » 165 » 
Plutón. » 250 » 
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Oomo estos planetas están dados en orden creciente de sus' dis
tancias al Sol, se deduce que: 

Los tiempos de las 1'evol1¿ciones siderales de los planetas auanentan 
a medida q1¿e aumentan sus distancias al Sol. 

118. Distancia de los planetas al Sol. - LEY. .PE BODE. - Des
de que se. conocieron los valores aproximados de las distancias al 
Sol, de los planetas Mercurio, Venus, Tierra, Marte y Júpiter, se 
creyó ver ell esos valores los términos de una prDgresión, cuya ley 
de formación se trató de encDntrar desde e.se momento. 

En el año 1778 el astl'¡)nomo alemán Bode estableció la manera 
de deducir fácilmente e,,3B distancias, dando una regla que se cono
ce con el nombre de Ley de Bode, que dice así: 

1 Q Se esc?'iben los tb'rninos de ttna p1'ogresión geomét'rica de 
Tazón igual a· 2 c-u,yo 2J1'úner término es 3 

3, 6. 12, 24, 48, 96, 192 384, 768 

2Q Se le suma 4 a cada tvno de estos núrne?'os y se escribe el 
número 4; a la izquierda del p1'úne1'o 

4, 7, 10, 16, 28, 52, 100, 196, 388, 772 

3Q Se dividen cada uno de estos números PO?' 10 . 

0,4, 0,7, 1, 1,6, 2,8' .5,2, 10, 19,6 . 38,8 77,2 

4Q Los númeTos así obtenidos expresan aproximadamente ~as 

dútancias de los planetas al Sol, tomando Goma uwida.d la de la Tie· 
Tra a éste. Los vM'daderos valores medios son: 

0,39 0,72 1 1,52 2,65 5,20 9,54 19, 19 ~0,07 40 

Merem'io Venus Tierra Marte Planetoides Júpiter Saturno Urano Neptuno Plutón 

Esta ley que es empírica, adquirió un gran valor por el hecho de 
que el descubrimiento de los planetoides y el del planeta Ura1J.o 
hechos posteriormente al enunciado de la misma, la confirmaron, 
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puesto que el número 2,8 da la distancia media de los planetoides 
al Sol, y el término 19,6 da la de Urano. 

En cambio los números 38,8 y 77,2 que se obtienen de acuerdo 
con esa ley para las distancias medias de los planetas Neptuno y 

Plutón, r~spectivamente, al Sol, son mucho mayores que los verda
deros valores medios 30,07 y 40 de esas distancias. 

119. Sistema de Tolomeo. - La explicación racional del movi
miento de los astros ha necesitado, como todos los conocimientos 
humanos, numerosas tentativas hechas durante siglos y que por suce
sivas aproximaciones han permitido alcanzar un resultado satisfac-
torio. 

Daremos algunas nociones sobre dos de los sistemas planetrwios, 
precursores de las Leyes de Kepler que explican satisfactoriamen
te el movimiento de l<ls cuerpos celestes. 

SISTEMA DE TOLO MEO. - Tolomeo, astrónomo de la Escuela de 
Alejandría que vivió en el siglo II, A. J. C., explicaba el movimien
to de los astros en la siguiente forma: 

Suponía que la Tierra era el centro del sistema planetario y que 
el Sol y la Luna describían circunferencias con movimiento uniforme 
(se consideraba en esa época 
que el meridiano circular uui· 
fornle en, la representacióu de 
!Il perfección) alrededor de la 
misma, al cabo de intervalos de 
tiempo iguales a un año sidereo 
y a un mes respectivamente. 

Para explicar el movimiento 
de los planetas Mercurio, VE'
nus, Marte, Júpiter y Saturnc' 
supuso que éstos estaban apro
ximadamente en un mismo pla
no y de~cribían epicicloides, que 
son las curvas que dibuja un 
punto que se mueve sobre una ciTcunferencia cuyo centro describe 
a su vez otra circunferencia. 
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Así, para explicar el movimiento de los plar..\ltas infel'iores; Mer
curio y Venus, (los designamos en la figura con las letras M y V 
respectivamente) suponía que éstos se movían con movimiento uni
forme describiendo cirC"!:mferencias alrededor de dos puntos, dando 
una vuelta completa al cabo de 88 días el primero y 225 días el se
gundo, y que en esos intervalos de tiempo, esos centros describían, 
también con movimiento uniforme, circunferencias que tenían por 
centro al de la Tierra_ 

Esos movimientos se llevaban a cabo en forma tal que las semi
rrectas que pasaban por el centro de la Tierra y por el de las circun
ferencias descriptas por los planetas inferiores, contuvieran siempre 
al centro del Sol. 

El movimiento de los planetas superiores quedaba también ex
plicado suponiendo que ellos describían epicicloides, pero con la 
condición de que el radio que unía el centro del planeta Sa (Sa
turno p. ej.) con el de la circunferencia sobre la cual se moví:::, 
fuese constantemente paralelo al ST que unía el centro de la Tierra 
C{ln el del Sol. 

En resumen en el sistema de Tolomeo el movimiento de los plct
netas estaba sujeto a las siguientes leyes; 

19 Las ¡'ectas determinadas por cada pOsic1:ón del centro de la 
c'ircunferencia sobre la que se mueve 1m planeta infer¡'or y' el de 
la Tierra elebe pasar PO¡' el centro del Sol. 

29 Las ¡"ectas determinadas por cada posición elel centro ele un 
planeta snpC¡'i01' con el de la circ'unferencia sobre la q1¿e se mueve, 
debe ser paralela a la cletenninada PO¡' los centros del So-l y' de la 
Tierra. 

Las teorías de Tolomeo fueron aceptadas y enseñadas cemo artícn
lo de fé por espacio de catorce siglos hasta que se enunciaron las de 
Copérnico. 

120. Sistema de Co~rnico. - Se debe a este astrónomo de Po
lonia, que vivió en el siglo XV de nuestra era, la primera concep
ción heliocéntrica del sistema planetario. 

Explicaba el movimiento de los planetas, suponiendo que el Sol 
permanecía inmóvil y que la Tierra y los demás planetas giraban 
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de O. a E. alrededor de él, desCribiendo circunferencias. La Luna 
giraba alrededor de la Tierra como un satélite de ésta. , ~ 

Admitió, además, que la Tierra 
giraba alrededor de su eje, y con 
eso pudo explicar satiafactoria-
mente el mo imiento aparente de 
las estrellas. 

A pesar de que la teoría de 
Copérnico explicaba el movimien
to de los astros de una manera 
mucho más sencilla que la de To
lomeo, sus ideas fueron combati
das, pues como es fácil feconocer, 
debieron chocar con ] as, sostenidas 
durante ca~orce siglos. " 

Es dig~o de hacer notar qu~ 
las objeciones que se le hicieron a 

Sa 

Ma 

sus concepciones, pudieron ser refutadas años más tarde, en 1580, 
gracias al invento del anteojo astronómico hecho por Galileo. 

Con la ayuda de ese instrumento pudieron ser observadas las fases 
de Venus que no eran visibles a simple vista, y que según decíanws 
op~ del sistema de Copérnico, ¡debía presentar ese planeta por 
analogía a lo que sucedía con la Luna por girar alrededor de la Tie
rra. Fueron también descubiertos por Galileo, cuatro de los Hatélites 
fle Júpiter, que sirvieron para destruir la objeción que se hacía de la 
complejidad del movimiento de la Luna en el sistema de Copérni
co. La observación, por el mismo astrónomo, de laE manchas del Sol 
sirvieron, como vimos en su oportunidad (nQ 83), para explicar la 
rotación del Sol y poder aceptar, 'por analogía, la de la Tierra, de la 
que no se había dado ninguna prueba y que no era admitida por los 
enemigos de. Copétnico. 

121. Leyes de Kepler. - La hipótesi~ del movimiento circular 
uniforme de los planetas alrededor del Sol sentada por Copérni0o, 
presentaba una contradicción en el caso del movimiento ele la Tie
rra, pues de acuerdo COil esa hipótesis resultaba inexplicable la 
desigualdad de las estaciones. 
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Copérnico trató de justificar este hecho suponiendo que el centro 
de la órbita terrestre no era el Sol, sino otro plmto distinto. 

Esta nueva hipótesis fué tomada como primera aproximación por 
Kepler para determinar la:; posiciones que ocupaba la. Tierra respee
to del Sol, al estudiar el movimiento del planeta Marte, 

Este astrónomo utilizó las <Jbservaciones de ese planeta, que su 
maestro Tycho-Brahé había efectuado durante más de 30 años, con 
una exactitud maravillosa si se tiene en cuenta que todas ellas fueron 
hechas a simple vista, pues en esa época no se conocían los :lllteojo~. 
Las leyes que llevan su nombre y que son las que rigl\ll el movi
miento de todos los planetas son las tres siguientes: 

P Las órbitas desCt'iptas por los planetas alrededor del Sol son 
elt'pses de las cuales el Sol oc~~pa uno de sus focos. 

29 Las áreas descriptas pO!" el ~'adio vector que ttne el centro 
del Sol con el de un planeta, son p1'oporcionales a los tiempos em
pleados por dicho 1'adio en describirlas. 

39 Los cua&'ados de los tiempos de las revoluciones de dos pla .. 
netas están entre sí Gomo los cubos de los ejes ma.yo1'es de sns ór
bitas. 

OBSERVACIONES. - Respecto de la primera ley conviene tener en 
cuenta que las elipses son de pequeña excentricidad, vale decir, se 
asemejan mucho a una circunferencia. 

La segunda ley, llamada también ley de las áreas, se suele ex
presar así: 

Las velocidaeles a1'eales ele los planetas son constantes. 

En la tercera ley en lugar de tomar los semiejes mayores de las 
Ól bitas se pueden considerar las distancias medias al Sol. Llamando 
T l y T 2 los tiempos empleados en la revolución ele dos planetas 
cuyas distancias medias al Sol son d l y d2 respectivamente, se puede 
expresar en símbolos la tercera ley, en la siguiente forma: 

Ti d~ 
T o - -d8 ;¡ 2 

j 
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Para terminar diremos que fué el sabio Isaac Newton el que de
terminó la causa por la cual los planetas se mueven de acuerdo con 
las leyes descubiertas por Kepler, como consecuencia de un único 
principio dinámico que se conoce con el nombre de ley de gravita
ción tb'niversal y. que se enuncia así: 

Dos c%erpos se at1'aen con una f%erza q~(,e es proporcional a S%S 
masas e inVe1'SaJ1nente proporcional al cuad-rado de s~¿s distancias, 

Fundándose en la ley de gravitación se descubrieron mediante eL 
cálculo, la existencia de dos planetas, Urano y Plutón, como vere
mos al tratar las características de cada planeta. 

I 

1'22. Movimiento aparente de los planetas.-Habíamos visto que 
los planetas describen órbitas elípticas de las que el Sol ocupa uno 
ele sus focos. Sin embargo si un observador provisto de un anteojo 
'meridiano, de un ecuatorial y de un reloj sideral, determina para 
cada día el valor de la ascensión recta y de la declinación de un 
planeta, y fija sobre una pizarra esférica, con la ayuda d~ esas coor
denadas, la posición de dicho planeta y une las posiciones sucesivas, 
obtiene una curva sinuosa lcomo la de la figura. 

, 

Dicha .curva nos muestra que el planeta se mueve en las proxi
midades del plano de la Eclíptica y pasa de un lado a otro de la 
misma; que ese moyimiento se efectúa en parte en sentido directo 
(arcos BC y DE) y en parte en sentido retrógrado (arcos AB y 
CD) siendo acelerado unas veces y retardado otras, y en 681·tOS pun
tos C, D, su velocidad parece anularse. Dichos puntos se llaman es
taciones del planeta. 

La curva que hemos descripto corresponde al 'movimiento apa
rente de un planeta, .es deCIr, al que resulta de componer su movi
miento propio, que como vimos se efectuaba alrededor del Sol, con 
el de la Tierra que también se efectúa alrededor de dicho astro, 
y referir el movimiento resultante al centro de la Tierra. 
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123 Les satélites. - Se llaman satélites de un planeta a los 
astros que giran alrededor del mismo. 

Todos los planetas superiores tienen satélites que describen elipses 
de las cuales cada planeta ocupa uno de los f<lcos. El número de sa
télites de cada planeta es variable, como veremos al estudiar las par
ticularidades de cada uno. Los planetas inferiores carecen de satélites. 

124. Particularidades sobre los planetas y sus satélites.- Ve
remos a c<lntinuación' algunas particularidades de los planetas 'y 
sus satélites. ~ 

125. Mercurio. - GENERALIDADES. - Es el planeta inferior más 
próximo al Sol. Como la distancia angular (digresión) entre Mer
curio y el Sol, observados desde la Tierra, varía entre 18° y 28°. 
resulta que este planeta está envuelto por la luz solar, siendo por elle
difícilmente visibles en ciertas ocasiones. 

Los momentos más op<lrtunos para observarlo son, antes de la sa

FütoL!:rafias de 1t1ercurio tomada.s 1101' 

Pickering en 1892. por Oomás Solá en ]900, 
y Rudeaux en 1898 y 1925. 

lida o poco tiempo después de 
la puesta del Sol. 

Gu,ando alcanza su mayor 
elongación es fácilmente visi
ble a simple vi ta desde que sn 
brillo varía, según las circuns
tancias, desde la magnitud-l 
a +1, aproximadamente. 

Como hemos indicado ante
riormente, este planeta tiene 
la particularidad de presen
tar fases. En ciertas ocasiones 
la conjunción inferior tiene 
lugar al encontrarse Mercurio 
en el plano de la eclíptica, y 
al interponerse entre la Tie
rra y el Sol, aparece proyectá

do sobre el disco solar como una pequeña mancha obscura, que atra
vi.!'sa lentamente dicho discc,. 

Este fenómeno tiene lugar unas 12 veces por siglo y los valores 
que se miden durante su observación sirven para determinar con 
precisión la Órbitft. del planeta. 
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ORBITA. - La órbita de Mercurio es, como la de todos los plane
tas, una elipse, pero como su excentricidad es 0,2 resulta que es la 
que más se aparta de la forma circular, excepto la del nuevo planeta 
Plutón. :;\Iercurio tarda 88 días siderales en recorrer su órbita, y co
mo emplea ese mismo tiempo en girar alrededor de su eje, resulta 
que, como en el caso de la Luna, que veremos más adelante, dirige 
siempre el mismo hemisferio al Sol. 

X J.Ja distancia de Mercurio al Sol varía entre un máximo (afelio) 
de 59 000 000 Km y un mínimo (perihelio) de 45 000 000 Km. La 
distancia media es de 0,39 unidades astronómicas. El diámetro apa
rente varía desde 5" a 13" y su valor medio es para un observufIor 
terrestre de 6",7. 

La inclinación del plano de esta órbita sobre el de la eclíptica es 
de 7°. Dicha órbita tiene la particularidad de girar sobre sí misma, 
pues se ha compr:obado que el perihelio de Mercurio avanza una pe
queña cantidad que mediante el cálculo se dcterminó que era de 43" 
por siglo. Es conveniente b:cer notar que este fenómeno dpl avance 
del perihelio de Mercurio, no pudo ser explicado en base a 18 ley d.e 
gravitación de Newton. Con la T eoría de la Relatividad del sabio 
alemán Alberto Einstein se ha encontrado la primera expli¡;ución sa
tisfactoria de ese fenómeno . 

DIMENSIONES. - El diámetro real de Mercurio es de 4800 Km; 
es decir, poco más o menoa 0,379 del 
diámetro terrestre, su masa es 0,037 
de la masa de la 'rierra y su densidad 
es 0,67 de la de este planeta o sea 4 
veces mayor que la del agua. 

El calor que recibe Mercurio del 
Sol es, por unidad de superficie, sei.s 
veces mayor que el que recibe la Tierra del Dnsmo astro, de mane
ra que si Mercurio tuviese atmósfera tendría que f:!er sumamente 
tenue y la superficie del hemisferio expuesto al Sol tendría una 
temperatura de. unos 3500 C. 

125 Venus. - GENERALIDADES. - Es el otro plan'3ta inferior. 
Es el más próximo a la Tlerra, pero, como Mercurio, se aparta poco 
elel Sol, siendo su digresión máxima de 48 0

• 
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Algún tiempo antes de la salida del Sol se puede observar, de 
tiempo en tiempo, en los puntos del horizonte por donde debe 12-
vantarse ese astro, a la hermosa estrella de g:!:'an brillo que se conoce 

con el nombre de estrella de 
la mañana, y otras veces, des
pués de transcurrido cierto 
tiempo desde la puesta del 
Sol, se ve, en los pnntos por 
donde ha desaparecido ese as
tro, una estrella illny brillan
te llamada estrella de la tm'
de o del Pastor_ 

Fotografías de Venus tomadas por Schiapa- La estrella de la mañana y 

relli en 1895 y L. Berget en 1897. la de la tarde son un mÍSn'o 
astro, Es el planeta Venus. 

En ciertas épocas Venus alcanza su brillo máximo, - 4,3 de m~g
nitud, y es posible observarlo durante el día sin ayuda de instru
mentos, y verle recorrer su arco diurno sobre la esfera celeste. 

ORBITA. - La órbita de Venus es, aproximadamente, una circun
ferencia, pues su excentricidad es muy pequeña e = 0,006. Su dis
tancia media al Sol es de 0,72 unidades astronómicas. Este planeta 
tarda 225 días en recorrerla. 

Como la distancia de Venus a la Tierra varía entre un máximo, 
conjunción superior, de 256 000000 Km y un mínimo, conjunción 
inferior, de 41600000 Km, su diámetro aparente varía entre Ir." 
y 64", lo que nos dice que en el primer caso ese planeta se ve des
de la Tierra como un disco 180 veces menor que el de la Luna llena. 
y en el segundo 9 veces menor. A la distancia media corresponde i.m 
diámetro aparente de 16",9 

El plano de la órbita de Venus forma con el de la eclíptica un 
ángulo 3°23', 

DIMENSIONES. - El diámetro real de Venus es de 12 300 Km o 
sea aproximadamente igual al de la Tierra, 0,954 del diámetro te
rrestre, su masa es 0,86 de la de ese planeta y su densidad 0,940 o 
sea 5 veces mayor que la de1 agua, 
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Cuando la conjunción inferior se produce en ocaSlOn en que Ve
nus está en el plano de la eclíptica (cosa que sucedió en el año 

1882 y no se repetirá hasta 
el año 2004) se ve a dicho 
planeta proyectars~ sobre el 
Sol en forma de UI! peque
ño disco negro f;;;lmejante a 
ona mancha solar que atr&
viesa el disco. 

En el año 1882 se pudo ver a Venus rodeado de un anillo nebu
loso que se destacaba sobre el disco negro. Cuando parte d~l 

planeta ya había salido del disco solar, la porción de anillo que 
rodeaba al disco emergido era luminosa. Esta doble observación ha 
hecho suponer que Venus posee una atmósfera constituída por una 
espesa capa de nubes. 

127. Marte. - GENERALIDADES. - Es lID planeta superior. El 
primero que se encuentra después de la Tierra yendo desde el Sol 
hacia Neptuno. 

Este planeta se presenta a simple vista como la estrella más roja 
del cielo, siendo sus fases muy poco sensibles. 

Seguramente debido a su color y a su brillo, que es a veces má~ 
grande que el de la estrella más brillante, se atribuyeran antigua
mente a su presencia, la causa de todos los males que afligían a la 
humanidad y fuera considerado el Dios de la guerra, símbolo de 
la destrucción. 

Como en su aspecto general este planeta se asemej a mucho a la 
Tierra se ha creído en la po
sibilidad de que estuviese h8.
bitado, pero todavía no se ha 
podido dar la última palabra 
al respecto. 

ORBITA. - Es una elipse 
de e = 0,093 de excentricidad. 
La distancia de Marte al Sol 
es de 1,52 unidades astronó

Fotografías de lIfarte tomadas por L . RIl
deau en 1894 

micas y tardIl 687 días, 2 años aproximadamente, en recorrer su órbita. 
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El valor medio del diám8tro aparente es 6",29. Su brillo tambiéú 
varía con la distancia desde la magnitud - 2,8, vale decir más bl:i
Hante que la estrella más brillante, hasta la - 1,1 que no alcanza el 
brillo de Sirio. 

El eje de Marte forma con el plano de su órbita un ángulo de 
aproximadamente 61°12', luego su Eeuador forma con dicho plano 
un ángulo de 25°16' que se aproxima mucho al que el Ecuador te
rrestre forma con el de la Eclíptica (23°27'), lo que nos dice que 
en el planeta considerado deben presentarse estaciones análogas a 
las de la Tierra salvo, claro está, en cuanto a su duración, pues, 
el año martiano es de 680 días. 

Marte emplea 24 h 37 min 22 seg 58 en efectuar su rotación al
rededor de su eje, lo que nos dice que el día martiano tiene Ulla 
duración casi igual a la del terrestre, lo que también trae cOmo conse
cuencia la semejanza que sobre las estaciones hicimos notar más arriba. 

DIMENSro:t\'ES. - El diámetro real de Marte es de 6744 Km, es 
decir, aproximadamente iguál a la mitad del de la Tierra, su masa 

es 0,108 de la terrestre y Sil 

densidad es 0,72, vale decir 
4 veces mayor que la del ag1l8. 

Observado con un telescopio 
Marte presenta man('has obs
curas, unas azuladas y otra::! 
rojizas. Se ha creirb ver en 
las primeras los mares de ese 
planeta y en las seg1mdas los 

continentes. En los polos se pueden ver nítidamente manchas blancas 
cuyo tamaño desigual varía con las estaciones. Se asegura que esas 
manchas están ,formadas por el hielo de los casquetes pola:!:es. La pre
sencia del agua y de la nieve se explican de acuerdo con los últimos 
descubrimientos por el hecho de que Marte está rodeado de una at
mósfera análoga a la nuestra. 

SATÉLITES. - Desde el año 1877 se conocen dos satélites del pla
neta Marte, que se distinguen con los nombres de Deimos (terror) 
y Phobos (miedo). 
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Estos satélites son de pequeñas dimensiones; el primero tiene un 
diámetro de 16 Km y el segundo uno de 8 Km. Recorren elipses en 
que el planeta ocupa uno de los focos. El primero la describe en 
30 h Y el segundo en 7 h 39 mino La distancia media de los saté
lites a la supeTficie de Marte es de 24000 Km para Deimos y 
6400 Km para Phobos. 

128. Planetas telescópicos.- Habíamos dicho (nQ 118), que des
de que se conocieron aproximadamente las distancias de los pri
meros planetas al Sol, se creyó ver en esos valores los términos de una 
ley que los ligaba, pero como entre las órbitas de Marte y Júpiter 
el espacio era tan desproporcionado que esa ley fallaba, se supuso la 
existencia de un nuevo planeta que se moviera entre los citados. 

La ley de Bode, enunciada en 1778, que expresaba casualmente 
la relación buscada y la confirmación de su gran aproximación p0r 
el descubrimiento de Urano, hecho tres años más tarde, llevaron la 
convicción de la existencia de un nuevo planeta cuya distancia al 
801 correspondía al término 2,8 de esa ley o sea que se encontraría 
a 2,8 veces la distancia 801-Tierra contada a partir de ese astro. 

En el año 1801 el astrónomo italiano Piazzi, mientras observaba 
en Sicilia la constelación del Toro) tuvo la fortuna de descubrir un 
astro que se movía entre las estrellas, y lo bautizó con el nombre de 
Oeres. 

En los días siguientes pudo nuevamente observar al nuevo pla
neta, pero debido a una pequeña indisposición abandonó sus obser
vaciones y al intentar reanudarlas, dicho astro no pudo ser nueva
mente identificado. ' 

El célebre matemático Gauss acudió en su ayuda y pudo calcular, 
utilizando las observaciones de Piazzi, la órbita de Oeres dando un 
método gener'al usado hasta nuestros días, para determinar la 01'
bita de cualquier planeta con sólo tres observaciones. 

Un año más tarde (1802) se descubrió un nuevo planeta Pallas 
en el mismo espacio comprendido enh'e las órbitas de Marte y 
Júpiter en el cual se movía Ceres, y luego un tercero Juno (año 
1804) y un cuarto Vesta (año 1807), de manera que el problema 
de buscar ~¿n planeta se había tranformado en el de saber cuántos 
planetas existían en esa zona. 
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Desde entonces se buscó infructuosamente, hasta que en 1845, es 
üecir 38 años después, aparecieron nuevos planetas telescópicos o 
planetoides y se observaron con tan buena suerte que en pocos años 
se conocían más de un centena1·. 

Con los perfeccionamientos de los métodos fotográficos y de la 
fabricación de los grandes instrumentos, se ha podido aumentar 
hasta ~¿n millar el número de plametoides con ó1'bitas conocidas y 
se han descubierto muchísimos otros de los cuales no se han podi
do todavía éstudiar sus recorridos. 

ORBITAS. - Las órbitas de los planetoides son, como las de los plu
netas, elipses, pero mucho más achatadas y sus planos forman ángulos 
apreciables con el de la eelíptica. 

Es tal la cantidad de planetas telescópicos que se encuentran en 
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la zona comprendida entre Marte y Júpiter y sus órbitas son tan 
numero~as y entrecruzadas, que si se representan con hilos de 
alambre bastaría tomar una de ellas para arrastrar a todas. Así, 
siendo la distancia media de 1\1:arte al Sol 1,52 unidades astronó
micas y la de Júpiter 5,20, el planetoide Eros tiene una distancia 
media de 1,46 y el planetoicle Hidalgo la de 5,71 unidades. 

Sin embargo parece que los planetoides están agrupados en fa
milias de los cuales Eros e Hidalgo son elementos tipos. Esos gru
pos están separados por espacios desiertos o lagunas. 

La formación de esos grupos se explica por la atracción de lus 
otros planetas, y en especial de Júpiter, cuya influencia sincróni
ca, de un período de 12 años, ha perturbado el movimiento de los 
planetoides. 

En estos trabajos sobre familias de planetoides se distingue el 
astrónomo japonés Hirayama, que ha identificado familias de más 
de 40 planetoides. 

Con el objeto de distinguir a los planetoides se los numera de 
acuerdo con el orden de su descubrimiento, siendo n<ltables por su 
recorrido los siguientes: 

E1·os (nQ 433) ya citado cuya órbita muy alargada es casi total
mente interior a la de Marte. 

Albert (nQ 719) y Ganyrnede (nQ 1036) que penetran igualm,ente 
en la órbita de Marte. 

Hidalgo (nQ 944) cuya órbita toca por un extremo a la de Marte y 
per el otro a la de Saturno. 

El Grupo Troyano compuesto por Aquües (nQ 588), Pat-roclo 
(nQ 617), Héctor (nQ 624), Nésior (nQ 659), Priano (nQ 384) y Agfl.
menon (nQ 911) cuya órbita es siempre equidistante del Sol y Júpiter. 

Tokio, recientemente descubierto, es el más extraño de todos los 
conocidos. Su órbita es más achatada que la de ciertos cometas y se 
aleja hasta el planeta Urano. 

Estas pequeños planetas tardan en recorrer sus órbitas, intervalos 
de tiempos que varían desde 13 años, como el Boode (nQ 944) a me
nos de 2 añ<ls en el caso de Eros. En general tardan 4 6 5 8ños. 

DIMENSIONES. - Todos los planetoides son pequeños cuerpos ce
lestes, aún en relación con la Tierra, pues los cuatro mayores tienen 
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los siguientes diámetros: Ceres 768 Km, Pallas 483 Km, Vesta 385 Km 
y Juno 193 Km, siendo el de los restantes menores de 100 Km. 

Fundándose en las perturbaciones que causan en la órbita de 
Marte resulta que la masa <le todos los planetoides no alcanzaría a 
0,25 de la de la Tierra. 

ORIGEN. - Hasta hace algunos años se creyó que los planetoides 
provenían de un planeta que hubiera explotado en fragmentos, si
guiendo cada uno una órbita que sería luego modificada por la 
influencia de Júpiter especialmente. 

El cálculo matemático parece haber desechado este origen común 
de los planetoides, aun cuando lo admite para ciertos grupos de ello.::. 

Por último es interesante hacer notar la importancia que tiene 
el pequeño planeta Eros, que se acerca a nosotros en su pe1oihelio 
hasta 20800000 de Km y que permite determinar la distancia Sol
Tierra, unidad astronómica con la cual se mide todo el Universo, con 
un error menor que el que se <lbtiene por cualquier otro método 
directo. 

129. Júpiter. - GENERALIDADES. - Después de los planetas te
lescópicos encontramos, al 
alejarnos del Sol, a Júpi
ter, el planeta gigante de 
nuestro sistema solar, más 
voluminoso y pt'&ado que 
todos los planetas restantes 
tomados en conjunto. 

Júpiter es visible "n el cie
lo como una estrelh de pri
mera magnitud, que en oca
siones favorables alcanza cl 
brillo de Marte. Su luz es 
amarillenta y carece casi 
por completo, ne IJentellec. 

ORBITA. - úa distancia 
Fotografía tomada en el Observo el" Lowel en 1915 media de Júpiter al Sol es 
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de 5,20 unidades astronómicas. Su órbita es una elipse muy poco 
achatada, de eX'3entricidad e = 0,048, casi una circunferencia, y 
emplea 12 años en recorrerla. 

DIMENSIONES. - El radio de Júpiter es 11 veces el radio ten'es
tre, su volumen 1300 veces el de la Tierra, mientras su masa, que 
ha podido calcularse con gran precisión al estudiar la influencia 
de Júpiter sobre los planetoides, es I 

..: 
sólo 318 veces la de nuestro planeta. 

De su masa y volumen se deduce 
su poca densidad, 0,24 de la de la 
Tierra, o sea 1,34 veces la del 
agua. 

Júpiter efectúa su rotación sobre 
sí mismo muy rápidamente en 9 h 
55 min, siendo ésta la causa de sn 

gran achatamiento que es visible con un pequeño anteojo. 
La línea de los polDs es casi perpendicular al plano de su órbita, 

lo que trae como consecuencia la falta de estaciones en el planeta. 
Las observaciones telescópicas revelan que la superficie de Júpi

ter está cruzada por bandas de contorno difuso, paralelas al Ecua- . 
dor del planeta, cuyas variaciones de colores producen hermosos 
contrastes. Además con los grandes anteojos se notan rápidos mo
vimientos de rotación producidos sin duda por violentas tormentas 
en la atmósfera y manchas que abarcan grandes extensiones como 
la que se observó en 1878 y alcanzó en el año 1915 un diámetro de 
50000 Km, siendo visible hasta hDY, aun cuando ha disminuíc10 mu-
cho de tamaño 

Posteriormente se han observado otras manchas que parecen 
guardar cierta relación con la anterior y que tienen la apariencia de 
gigantescas erupciones volcánicas. 

Las investigaciones realizadas por el Observatorio de Lowell y de 
Monte Wilson, indican que la temperatura externa de Júpjter es de 
-150°0, lo que conduce a . , hipótesis de que está formado por un 
núcleo central envuelto por IDa densa atmósfera, en la que el aná
lisis espectral revela la existencia de vapor de agua y de un gas DC 

identificado todavía, aun cuando parece desprenderse de las últi
mas investigaciones, que contiene amoníaco. 
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SATÉLITES. - Júpiter en su movimiento de traslación, es acom
pañado por nueve satélites, cuatro de los cuales fueron descubiertos 
por Galileo en 1610. 

Tres siglos después, los Observatorios de Lick y de Greenwich 
descubrieron los restantes que SOIl, muy difíciles de observar aún 
con los mejores instrumentos. 

Se mueven en el plano de la eclíptica, siendo visibles sus pa
sos a través del disco iluminado de Júpiter en cada revo
lución. 

El hecho de que los satélites octavo y noveno se muevan en sen
tido retrógrado, hizo suponer que éstos fueron capturados por la 
gran masa de Júpiter. Sin embargo las relaciones de las distancias 
al planeta parecen indicar matemáticamente que pertenecieron siem
pre al sistema de ,Júpiter. 

130. Saturno. - GENERALIDADES. - Después de Júpiter se en
cuentra Saturno que fué considerado durante mucho tiempo el último 

Fotografía tomada en el Observatorio de 

planeta del sistema ~olar. 

Aunque situado a más de 
nueve veces la distancia de 
la Tierra al Sol es visible a 
simple vista como una estre
lla de primera magnitud. 

Saturno se cara.cteriza por 
estar rodeado de un gigan
tesco anillo luminoso dentro 
del cual parece flotar. 

ORBITA.-Saturno se mue
ve alrededor del Sol a una 
distancia media de 9,54 uni
dades astronómica,>, sobre 
una elipse, más achatada que 

la de JÚp.iter, de excentricidad e = 0,056, empleando 29,5 uñas pl!.
ra recorrerla completamente. 

DIMENSIONES. - Presenta como Júpiter un achatamiento muy 
pronunciado, 0,1, visible ya con un pequeño telescopio. El radio 
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ecuatorial mide 60400 Km mientras el polar sólo tiene 54000, de lo 
que resulta que el diámetro medio es 9 veces, aproximadamente, el 
del de la Tierra y su volumen 734 veces mayor que el de este planeta. 

La masa de Saturno, que se ha medido con gran exactitud estu
diando la influencia que ejeree sobre sus satélites y las perturba
ciones sobre la órbita de Júpiter, resulta ser 95 veces la terrestre. 

De su volumen y masa se deduce que su densidad es muy pe
queña 0,13 de la de la Tierra o sea 0,7 de la del agua, es decir que 
la materia de que está formado Saturno flotaría en el agua. 

Como Júpiter, presenta '1U superfi
cie envuelta por bandas de contorno 
difuso paralelas al Ecuador, las que 
se suponen debidas a una atmósfera 
densa y a~itada por violentos movi
mientos. 

Saturno efectúa una vuelta alre~ 

dedor de su eje en 10 h 14 ~Iin (dos 
veces y media más rápida que la 
nuestra) lo que ha llevado a la conclusión, deducida matemátjcamen
te, que la mayor parte de su masa está concentrada en ~l núcleo 
central, siendo gaseoso el resto del planeta. 

La capa superficial está sin embargo a una temperatura ligera
mente inferior a la de .JÚpiter, es decir aproximadament~ a 150 0 

bajo cero. 
El diámetro aparente de Saturno varía según su posición entre 

15" y 20" de ángulo. 

Los ANILLOS. - Con el descubrimiento del anteojo astronómico 
pudo Galileo observar a ambos lados del Ecuador una espe<lie de 
suplemento, pero recién en 1655 el astrónomo Huygens observó que 
se trataba de un gigantesco anillo. 

Posteriormente se comprobó que eran tres los anillos: el exterior 
de 16000 Km de ancho, al que le sigue un segundo anillo brillante 
de 25000 Km separados ambos por un espacio de 4800 Km que apa
rece al observarlo como una gruesa línea negra o de Cassini, má." 
interiormente un tercer anillo nebuloso unido sin solución de conti
nuidad al anterior y terminando por un borde difuso distante llOCe 
Km de la superficie del planeta. 
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El conjunto de los tres anillos forma un ángulo de 28° con la 
eclíptica, y durante el movimiento de traslación del planeta alre
dedor del Sol se conservan paralelos entre sí. Cada 15 años apro
ximadamente, el plano de los anillos pasa por la Tierra desapare
ciendo casi completamente, pues solo se ve el espesor del anillo que 
es de 16 Km. 

Esto se observó muy bien en 1921 y se reproducirá el fenómeno 
en 1935. 

El espectroscopio ha revelado que los anillos están formados por 
enjambres de corpúsculos materiales o meteoritos que giran sepa
radamente alrededor del planeta. 

,En efecto: el espectro de la luz de los anilles ha demostrado ve
locidades diferentes en distintas regiones, lo que no podría suceder 
en el caso de ser un solo cuerpo. 

Este curioso fenómeno tiene mucha analogía con el enjambre de 
planetas telescópicos respecto del Sol. 

En ambos sistemas existen espacios vacíos, que en los anillos 
corresponde a la línea negra de Cassini, producidas por la influen
cia de los satélites de Júpiter y en especial por el más cercano 
Mimas. 

SA.TÉLITES. - Saturno es acompañado en su movimiento de tras
lación por diez satélites que en el orden de sus distancias crecien
tes al planeta llevan los siguientes nombres: Mimas, Enceladus, 
Thethys, Dione, Rhea, Titán, Hyperión, Iapet1/,s, Phoebe y 
Themis. 

Las dimensiones de estos satélites varía de 270 Km de diámetro 
que es el del más pequeño, hasta el volumen de Titán que es mayor 
que el de la Luna. 

Las masas de estos cuerpos han sido calculadas con bastante 
aproximación observando las perturbaciones que cada satélite produ
ce sobre los demás. 

131. Urano. - El sistema solar de los antiguos consistía en el 
Sol, la Tierra, la Luna y los cinco planetas visibles a simple vista: 
Mercurio, Venus, Marte, Júpiter y Saturno. Sólo después del em
pleo del telescopio por Galileo (año 1610), el astrónomo Williams 
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Herschel en el año 1781 consiguió ampliar, con el descubrimiento del 
planeta Urano, los límites de nuestro sistema. 

Se tienen datos de que Urano había sido observado muchos años 
antes, siendo siempre confun
dido con una estrella debido 
a su lento movimi9nto. 

Williams Herschel lo des
cubrió al observar que en la 
constelación de los Gernelos, 
una de las estrellas parecía 
tener diámetro aparente y 
además un pequeño movi
miento propio. 

Solo en cqndiciones favora
bles es visible a simple vista 

Dibujo de L. Rudaux (Le Cid) mostrando el 
tamaño de Urano en comparación con 
la Tierra 

apareciendo come· una estrella de 61j. magnitud. 

ORBITA. - La órbita es una elipse de 0,047 de excentricidad y 

emplea en recorrerla 84 años. La distancia media de Urano al Sol es 
de 19,19 unidades astronómicas. 

DIMENSIONES. - El radio de Urano es cuatro veces el radio te-
rrestre, su volumen 64 veces el de la Tierra 
y su masa es 4,6 veces más grande ql1e la de 
nuestro planeta. 

Efectúa su rotación en 11 horas según 
las observaciones hechas por el espectrosco
pio por el método de Doppler. 

Además el análisis espectral indica la presencia de vapor de agua 
por su raya característica de absorción en el espectro, así como la 
existencia de hidrógeno y de un gas no identificado con los gases 
terrestres, análogos al helio y al hidrógeno, y que su temperatura 
es de -170°. 

SATÉLITES. - Urano en su movimiento de traslación es acompa
ñado por cuatro satélites: Ariel, Umbriel, Titania y Oberón, los 
cuales son difíciles de observar con el telescopio debido a que tie
nen solo unos cientos de kilómetros de diámetro. 
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Como las órbitas de estos satélites forman un ángulo de 98 0 respecto 
(lel plano de la eclíptica, parece que dichos satélites se mueven alre
dedor de Urano en sentido retrógrado, aun cuando en realidad le 
hacen en sentido directo. 

V~2. Neptuno. - La observación continua de Urand después de 
medio siglo de su descubrimiento, hizo evidente que el nuevo 
planeta no seguía la «verdadera» órbita que el cálculo se
ñalaba. 

En 1845 esta discrepancia había alcanzado a 2 minutos de arco 
(0,2 del diámetro aparente de la Luna) lo que obligó a los hom
bres de ciencia a buscar la causa de ello. 

Dos astrónomos buscaron esa explicación, Leverrier ':!u FraJI
cias y Adams en Inglaterra, los cuales llegaron casi al mismo tiempo 
e independientemente, a la misma conclusión: Un nuevo planeta. 
que llamaron Nept1¿no, era el qne atraía a Urano, y gracias a sus 
cálculos pudieron determinar su órbita aproximada y su masa. No 
obstante la circunstancia expuesta, le cupo a Leverrier la gloria 
rlel descubrimiento, pues éste escribió al astrónomo Galle, del Ob
servatorio de Berlín, para que en 1846 dirigiera su anteojo a un 
determinado punto del cielo, donde encontró al nuevo planeta, el 
cual fué observado casi exactamente en el lugar indicado (a menoS 
de 10 de diferencia) confirmando de esta manera uno de lar. gran
des descubrimientos humanos hechos sin otro auxilio quc el del ra· 
zonamiento matemático. 

Neptuno había sido visto por LeVC1"1'ier a través de S1lS cálc1¿los, 

Dibujo de L. Rudau.'i: (Le Cíe!) mostrando el 
tamaño de Neptuno en comparación con el 

Tierra. 

no obstante estar separado de 
28501000000 Km. Este ai"
trónomo murió 30 años des
pués sin haber querido con
templarlo a través del teles
copio. 

Aparece Neptuno como una 
estrella de 8~ magnitud, vi
sible con un anteojo de tea
tro, siempre que se s~pa su 
situación en el cielo. 



-155-

ORBITA. - La distancia media de Neptuno al Sol es de 30,07 uni
dades astronómicas, siendo su órbita una elipse de excentricidad 
e = 0,008 Y emplea 165 años en recorrerla totalmente. 

DlME!fSlONES. - El diámetro de Neptuno es 
de 3,5 el de la Tierra y su masa 17 vecp.s 
mayor. 

SATÉLITES. - En su movimiento de traslación es acompañado 
por un satélite Tritón, probal?lemente muy semejante a nuestra Lu
r:a y cuya distancia media al planeta es de 352000 Km. 

] :33. Plutón. - Los instrumentos de los modernos observatorios 
han aumentado, como es lógico suponer, el grado de precisión en hm 

observaciones. Al observar a Urano y Neptuno se comprobaron peque
ñas irregularidades con respecto a las «verdaderas órbitas» que da el 
cálculo, lo que se explicó nuevamente por la atracción de un 
planeta que se moviera exteriormente a la órbita de Neptuno. 

Análogamente como Adams y Levet"l'ier en el caso de Neptuno, 
el Dr. Percival Lowell del Observatorio de Flagstaff (ATizona, E. 
Unidos) calculó hace algunos ruios la órbita del presunto planeta. 
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Muchos astrónomos creyeron en la existencia de este planeta; 
entre ellos el Dr. Pickering, y después de infructuosos años de bús
queda un joven del mismo Observatorio de Lowell logró observar 

en Marzo de 1930, al nuevo planeta, Plutón, cuyo movimiento res
pecto de las estrellas puede apreciarse en las fotografías adjuntas 

Piulo" 

1920 J927~1-'c~O~_J2t1', 
1.1920 . 

tomadas ('on tres rlías de inter-
valo iln dicho observatorio. 

ORBITA. - Después del des
cubrimiento de Pln~6n y del 
cálculo aproximado nI' su ór
bita, se buscaron en 1m; archi
vos fotográficos de los Obser
vatorios, las regiones del cieh\ 
donde debía encontrarse el 
planeta en años anterlQres. 

Se ha podido constatar la 
presencia de Plutón en pla
cas tomadas hasta en el año 
1919, ]0 que ha permitido cal

cnlar su órbita con mayor exactitud, sabiéndose actualmente que 
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es más excéntrica que la de cualquier planeta (0,25 de excen
tricidad), variando su distancia al Sol desde 76001000000 de Km 
en el afelio hasta 46001000000 en el perihelio (distancia menor qUE' 
la de Neptuno al Sol en la misma posición). 

El plano de su órbita forma con el de la eclíptica un ángulo d,~ 
17°, siendo por lo tanto la más inclinada de las órbitas planetaria¡;;, 
y emplea 250 años aproximadamente en recorrerla. 

DIMENSIONES. - El volumen de Plutón no ha sido encontrado 
todavía pero los cálculos indican que debe ser menor q,uc el de la 
Tierra. 

Plutón recibe 1600 veces menos luz y calor que nosotros, de ma
nera que de no contar con otra fuente de calor que la del Sol su 
temperatura sería vecina a 1820 bajo cero. 

133. Los Cometas. - Después de los planetas y sus satélites, es
tudiaremos otros elementos del sistema solar, los cometas, los cuales 
no poseen las características «normales» de los primeros, pues ade
más de tener según todos los datos, una vida corta, modifican sus 
órbitas y hasta su misma constitución física, como veremos al tra
tar los principales cometas conocidos. 

La cometas están formadas por un núcleo brillante rodeado por 
una at;nósfera gaseosa, llamada la cabellera, que forma con el nú
cleo la cabeza del cometa. 

Cuando se aproximan mucho al Sol, tienen una prolongación lu
minosa, más tenue que la materia que forma la cabeza, dirigida 
en sentido opuesto al Sol que es la llamada cola del cometa. 

La mayoría de los descubrimientos de cometas son hechos con pe
queños telescopios que permiten abarcar zonas extensas del cielo, 
o con cámaras fotográficas, descubriéndose término medio cin
co cometas por año, sin contar los conocidos cuya vuelta se tienen 
calculadas. 

Este número de nuevos cometas lleva a la conclusión de que cl 
sistema solar debe contener billones de estos cuerpos, dc los cuales 
san visibles a simple vista aquellos que tienen grandes dimensiones 
y que al aproximarse al Sol, forman grandes colas luminosas. T-la 
lnminosidad de los cometas se debe posiblemente a la 1uz reflejada 
elel Sol, y a una propia producida por sus átomos electrizados. 
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Las órbitas de los cometas son, en general, unas elipses muy 
achatadas cuyos planos forman todas las posiciones posibles con el 
de la eclíptica. 

Esas órbitas son recorridas en pocos años las pequeñas y quizás 
en miles de años las mayores. 

También hay cometas que describen hipérbolas o parábolas, es 
decir que no retornarán jamás hacia el Sol, habiéndose compro
bado que debido a la atracción de grandes planetas como Júpiter. 
han cambiado ciertos cOIl1etas su órbita elíptica por una de las otra¡:. 

134. Características de algunos de los cometas. - El come
ta más notable conocido es: 
sin duda el de Halley. En su 
aparición de 1682 el astróno
mo Halley, gran anlÍgo del 
célebre Newton, trató de cal
cular su órbita de acuerdo, a 
la entonces, nueva l~y de la 
gravitación. Con este estudio 
Halley llegó a la conclusión 
de que el cometa da 1682 el'U 
el mismo que habia apareci
do. en 1531 y en 1607, y el 
que, en base a su,; cálculos, 
debía volver en 1758. Esto úl
timo tuvo lugar y sil'vió para 
confirmar plenamente la bon
dad de las leyes de Newton. 

En su última aparición que 
se realizó en Mayo de 1910, 
el cometa llegó a tener una 
cola que abarcaba 1200 de al'-

Fotograna del cometa HaUey tomada en el CO O sea 30 000 000 Km de lar-
observatorio de Lowell en malo de 1910. go, estando formada por ma
El astro brillante es Venus. Ú f/.¡, ~ .• ,<;, . """'- teria tan tenue que cran per-

fectamente visibles las estrellas a través de ella. 
El cometa Enke, observado ya en 1786, es tillO de los más regu-
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lares teniendo un período de 3 Y2 años. El astrónomo Encke pu
do comprobar en 1818 que era el mismo que había sido ob
servado en 1786, 1795 Y 1805 Y calcular su órbita c(~n gran 
exactitud (ver figura de pág. 148). 

El mismo astrónomo constató el hecho de que el cometa dismi
nuía en cada pasaje su tiempo en 2 ~,'2 horas, lo cual hacía suponer 
que llegaría el cometa a estrell~rse contra el Sol, pero en 1868 se 
regularizó su movimiento, ha,bienilo sido observado su último pasa
je eI1 1927. 

La duración exacta de su revolución es de 2,30344 años y la in
clinación de su plano sobre el de -la eclíptica es de 12°30'. 

El cometa Biela estudiado por el astrónomo austriaco del mis
mo nombre en ] 826, fué · identificado más tarde con el cometa 
observado en 1772 y en 1805, siendo su período de 6 1"2 años. 
Su órbita está inclinada sobre la eclíptica unos 13 o, aproximada
mente. 

En 1845 se vió claramente al cometa dividido en dos pedazos que 
se movían juntos, pero al volver a aparecer, en 1852, ambas parte~ 
distaban 1.50qOOO Km. 

En los pasajes siguientes, en los años 1859, 1865 Y 1872, fué im
posible distinguirlo y este último año, en el cual debía pasar muy 
cerca de nosotros pudo notarse una caída de meteoros lo que 
·volvió a suceder en 1865 y 1892, confirmando la hipótesis de 
que el cometa se había desintegrado en enjambres dc meteo
ritos. 

El cometa B1'ooks, cuyo período actual es aproximadamente de 7 
años, tenía sin embargo un período de 30 años, alejándose más allá 
de los grandes planetas, como Neptuno. 

En 1880 pasó muy cerca de este planeta acortando su órbita haf:,
ta transformarla en la actual, volviendo en los años 1889, 1896, 
1903 Y 1911, pero cada vez más débil, siendo en la última fec1a 
visible solo con grandes telescopios. 

En 1921 nuevamente se aproximó mucho a Neptuno y cuando se 
lo creía perdido para siempre volvió en 1925 notablemente res
taurado. 
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Oometas caracterísHaos. - El cometa Morehouse de 1908, del que 
pudo observarse perfectamente la desaparición total de su cola y la 

.. formación de otra pocos días después. 

Fotografía del Cometa Brooks tomada en~el Observaturio de Yerkes en el año 1923. 

El cometa de 1744 formado por 6 enormes colas. 
El cometa de 1811 de enorme cola, que volvió repentinamente 

en 1861. 
El cometa Lexell de 1770 de una órbita de período de 5 1/2 años 

no fué observad{) más, así como el de Di Vico de 1844 de 64 años de 
período. 

La observación de todoi; los cometas ha llevado a la conclu
sión de que no obstante formar parte del Sistema solar, tienen 
11na vida relativamente corta, terminando por desintegrarse en me
teoritos. 

135. Los meteoros o astrolitos. - Los meteoros o astrolitos son 
pequeñas porciones de materia cósmica, generalmente menores que 
una nuez, que penetran en nuestra atmósfera con velocidades que 
alcanzan hasta 70 Km/seg. 
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La gran velocidad de que están animados, produce al llegar a 
nuestra atmósfera un rozamiento tan grande que elevan rápidamen
te su temperatura hasta ponerse incande centes, apareciendo ante 
el observador como un trazo luminoso que atraviesa una gran por
ción del cielo. 

La elevación de temperatura que alcanza hasta 6000 o, como lo 
revela el análisis espectroscó
pico, termina en general por 
quemar completamente al as
trolito, pero cuando ~u ma,>a 
es muy grande puede alcar!
zar a la Tierra antes de con
sumirse, estrellándo!'!e en ella 
con gran estruendo. 

El mayor meteoro conocido 
ha sido encontrado ('n Groe
landia, pesa más de 36 tonE'
ladas y se exhibe actnalmente 
en el Museo de Histeria Na
tural de New York. TJos geG-

El a.trolito Peary. conservado en el ;\ln8eo 

de Historia :8atural de Nueva York. 

lagos norteamericanos aseguran que el promontorio llamado Cooc
Butte que es un peñasco aislado de más de 1 Km de diámetro, que 
:;.e encuentra en el A.rizona, en una llanura sin ningún signo de 
acción volcánica, es también un meteoro. 

El análisis químico de los meteoros revela la existencia de com
puestos de hierro muy puro con algo de ruquel y cobalto. Estas 
combinaciones no se hallan naturalmente en la Tierra aun cuando 
se las pueden producir en el laboratorio. 

La velocidad con qne penetra un astrolito en nuestra atmósfera, 
Sf! determina al observarlo simultáneamente, desde do'l puntos de 
la Tierra. Se ha calculado que cualquier cuerpo que pertenezca a 
nuestro sistema solar no puede llegar a nosotros con una veloc1-
rlad superior a 42 Km/seg. 

De aquí que pueda asegurarse que hay meteoros que no pertene
cen a nuestro sistema, pudiendo ser restos de estrellas que han viaja
do miles o quizás millones de años a través del espacio hasta llegnr 
a nosotros. 
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Los meteoros lentos, es decir, aquellos que llegan a nosotros con 
velocidades menores de 42 Km./seg son por consiguiente miembr0s 
permanentes del sistema solar. 

La desintegración de algunos cometas ha dado lugar a enjambres 
de meteoros que han seguido la órbita del cometa y cuya presencia 
se nos revela en las épocas en que la órbita del cometa se aproxima 
a la de la Tierra. Tal es el caso del cometa Riela visto por vez 
primera en 1772 y por último en 1852, en que habí~ empezado ya 
a desintegrarse dando lugar en 1872 a la caída de un enjambre de 
astrolitos. 

Igualmente se han encontrado astrolitos que siguen la misma ór
bita que algún cometa como el de Halley o el de Pons-Winnecke. 

Se ha comprobado también que hay enjambres de astrolitos que 
se mueven alrededor del Sol y que la Tierra los encuentr.'t anual
mente produciéndose abundante caída de meteoros. Tal es el en
jambre llamado de las Perseidas que se produce desde mediado de 
Julio a mediado de Agosto, en el lugar del cielo ocupado por Ja 
constelación de Perseo. Se cree que probablemente sean los restos 
de algún planeta desintegrado hace millares de años. 

La abundancia de los meteoros nos daría una idea del vaClÍo rela
tivo del espacio interestelar a través del cual se mueve nuestro sis
tema. 

Desgraciadamente los datos que se poseen son muy incompletos 
pudiendo sólo asegurarse que caen anualmente, sobre la Tierra más 
de 10 millones de meteoros. 



CAPITULO XIV 

LA LUNA 

PROGRAMA. - La Luna. Movi1nicnto propio de la Luna. Rotaci6n y libraciones. 
Paralaje. Distancia a la Tierra. Radio del globo lunar. Constituci6n física. 
Eclipses en general. Eclipses de Luna. Eclipses ile Sol. Las mareas. 

139. La Luna. - Este cuerpo celeste, de la misma edad que la 
Tierra, fué probablemente el que inició al hombre eli. el estudio del 
cielo. La repetición regular de su aspecto (fases) y la duración de 
cada uno de ellos han sido el origen de los intervalos de tiempo lla
mad9s 'Ines y semana, respectivamente, es decir, del calendario por 
el ~ todavía nos regimos. 

La importancia que se le ha dado al est.udio de la Luna,/r ~ e~ 
un astro insignificante comparado con los innumerables que forman 
al sistema solar, se debe, además del particular interés que despier
ta en el hombre el hecho de ser el astro más cercano al planeta en 
Ilue habita, a que a dicho astro se deben las variaciones que sufren 
las posiciones de los planos fundamentales de la esfera terrestre, y a 
que tiene gran influencia sobre la producción ele las mareas. 

140. Movimiento propio de la Luna. - Si nos dedicamos a 
observar la Luna, aún a simple vista, veremos que ella también se 
levanta por el Este, aumenta de altura y luego se pone por el Oeste, 
vale decir, participa como todos los astros, del movimiento diurno 
a:garente. Pero si nos fijamos con más atención relacionando sus 
posiciones con las de las estrellas, cuya luz es perceptible cuando 
hrilla la Luna, veremos que se desplaza con respecto a ellas, esto 
es, que posee un movimiento propio. 
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Si desde un lugar cualquiera de la Tierra medimos diariamente 
el ángulo horario y la declinación de la Luna y representamos so
bre una esfera los punto determinados por esas coordenadas, po
demos observar que todas pertenecen a un plano muy poco inclina
do con respecto al de la eclíptica (5°8'48"). 

Como el plano de la órbita de la T.Juna corta a la eclíptica, re
¡¡nIta que las órbitas respectivas tienen una cuerda común 6"6'(5'. 
llamada línea de los nodo's, y que durante media r~vob('j6n dicho 
astro se mueve en uno de los hemisferios respecto del plano de la 
eclíptica y durante el resto en el hemisferio opuesto. 

El extremo .Q de esa cuerda por el que pasa el centro de la Lu
na del hemisferio austral al boreal se llama primer nodo o nodo as
cendente, y el otro 'eS' segundo nodo o clescendente. 

Le línea de los nodos, como la de los equinoccios, tiene también 
un movimiento que se llama 11etrogradación de los nodos. Esta lí
nea efectúa una vuelta completa al cabo de 18 años y medio, apro
xim "tdamente. 

De acuerdo a las leyes de Kepler la Luna describe una elipse al
rededor de la Tierra que ocupa uno de los focos, lo cual puede 
comprobarse al medir los diámetros aparentes de la Luna, que 
'Varían de 29'22" a 33'31", y calcular en base a ellos, como 
~o hicimos para el caso del Sol (nQ 80), sus distancias a la 
Tierra. 

La Luna efectúa una vuelta completa ah'ededor de la Tierra, o 
sea una revolución sideral en 27 d 7 h 43 min 5 seg. / 

La revolución sinódica de la Luna, l1tnación o mes lunar, que es el 
intervalo de tiempo transcurrido entre dos conjunciones o dos opo
siciones con· el Sol, es de 29,53 días medios. 

Esta revolución tiene una duración mayor que la sideral por las 
sigu1entes razones: supongamos que las órbitas de la Tierra y de la 
Luna sean circunferencias cuyos centros son el del Sol y el de la 
Tierra, respectivamente, y que pertenezcan al mismo plano, el de 
h eclíptica. (Figura en la página siguiente). 

Cuando la Luna está en L se encuentra en conjunción con el Sol. 
Si la Tierra no se trasladara, al dar la Luna una vuelta completa 
alrededor de ella y ocupar la posición L" (siendo TL 11 T"L') se 
encontraría nuevamente en conjunción con el Sol y el tiempo 
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transcurrido sería igual a una revolución sideral (27 días 7 h 
43 min 5 seg). 

Pero cuando la Luna ha efectuado una rotación completa sobre 
su órbita, la Tierra se ha trasladado y ocupa la posición T', luego 
para que la ('onjunción se verifique nuevamente es necesario que la 
Luna recorra además el arco L"L' y por lo tanto, que transcurra un 
tiempo mayor que el de la revolu
ción sideral. ' 

Teniendo en cuenta las dura
ciones de la revoluGión sinóruca y 

la de la Tierra alrededor del Sot, 
resulta que cuando éste da apa
rentemente una vuel~ completa 
a su órbita, la Luna ha cnmplioc 
13 revoluciones, por lo tanto mien
tras ella se retarda diariamente 
13 o, aproximadamente, respecto 
de las estrellas, el Sol solo se atra

~s , , 
, _ _ Á 

,'~\ , , 
, ' , ' , , , , , 

, 
\ , , , 

sa en 10 o sea la Luna se atrasa diariamente respecto del Sol 120 de 
arco o 48 min de tiempo, aproximadamente. 

Así, si un día vemos ponerse a la Luna poco después del Sol y 
a corta tlistancia del mismo, al siguiente eso se verificará con mu-

-- - ---"2:-

T"4ftcIq~/: - - • -

yor separación y 48 minutos más tarde, al siguiente de éste 96 min 
más tarde y la Luna tendrá una altura apreciable después de po
nerse- el Sol. 

Si hallamos el movimiento resultante de la composici(Í"n del dé 
traslación de la Tierra alrededor del Sol, con el de la Luna alrede-
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dor de la Tierra, resultará que la trayectoria real de la Luna refel'i
da al Sol, es una curva sinuosa como la de la figura, donde se han 
exagerado mucho las sinuosidades. 

La curva inferior muestra en escala verdadera la forma de esa 
órbita y su relación con la de la Tierra, y puede observarse en ella 
que la trayectoria del mo'vimiento ?-eal de la Luna respecto del Sol ('s 
una curva sinuosa qtte tiene dirigida siempre su concavidad !L.ada 
ese ast1·O. 

141. Rotación. - La Luna al mi8mo tiempo que se traslada al
rededor de la Tierra, gira sobre su eje efectuando una rotación com
pleta en un intervalo de tiempo exactamente igual al que emplea 
en efectuar su traslación, 

Como el eje de rotación es sensiblemente perpendicular al plano 
de su órbita, la igualdad de los tiempos empleados en la tl'aslación 
y en la rotación 110S indica que las velocidades angulares meru.as de 
dichos movimientos son iguales, lo cual hacé qtle sea visible al obser
vadO?' terrestre un mismo hemisferio, como puede comprobar'se fácil
mente al observar las irregularidades de su superficie y constatar 
que siempre son las mismas. 

En los primeros días de la Luna, ésta giraba, probablemente, con 
velocidad angular mayor que la de traslación. En esos tiempos la Tie· 
rra y la Luna eran masas líquidas o en estado pastoso y debido a 
la atracción de la Tierra sobre la Luna, se producían. mareas aná
logas a las que la Luna produce actualmente en las aguas de nues
tros mares, pero de mayor intensidad . 

La Luna siguió enfriándose y fué formándose una corteza sólida 
en su superficie, y las enormes cantidades de agua que se despla
zaban para permanecer frente a la Tierra pro!-'lujeron grandes fric
ciones, que actuando como un poderoso freno, llegaron con el tiem
po a conseguir que la Luna tuviera un intervalo de rotación igual 
al de traslación. 

Le apariencia de que la Luna no gira es casualmente la prueba 
de lo contrario, pues no podría mostrar siempre el mismo hemisfe
rio si se trasladara alrededor de nosotros sin girar. 

Los alumnos pueden apreciar esto, si dedican unos minutos en ca
minar alrededor de una mesa manteniéndose constantem~ntp. frente 
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11 un objeto colocado sobre la misma, pues constatarían que des
pués de haber dado una vuelta completa alrededor de la mesa, han 
girado completamente sobre sí mismos a pesar de no haberse preocu
pado de hacerlo. 

142. Efecto del movimiento propio. - FASES DE LA LUNA.
Toda la luz que nos envía la Luna es luz del Sol reflejada, :pues di
cho astro carece de luz propia. Como no es un buen espejo solo refleja 
el 7 % de la luz que recibe, de manera que se necesitaría la luz de 
4·50000 lunas llenas para obtener la del Sol, lo que nos da una idra 
cí.e la debilidad de su poder luminoso. 

Habíamos visto en el párrafo anterior, que por la igualdad de las 
velocidades de los movimientos de rotación y traslación del globo 
lunar sólo es posible ver desde la Tierra el mismo hemisferio, el 
cual aparece iluminado, en su totalidad o en parte según las posi
ciones relativas de la Luna, el Sol y la Tierra, presentando aspecto~ 
diversos que se conocen con el nombre de fases de la I:.wna, y se re
piten periódicamente en el mismo orden. 

Para explicarlas, supondremos que la Luna describe, alrededor 
de le. Tierra que permanece inmóvil, una circunferencia (en lugar 
dE; vna elipse) situada en el plano de la eclíptica, que los rayos 
del Sol son paralelos y perpendiculares al plano del círculo de ilu
minación, que es el que separa al hemisferio obscuro del iluminado, 
y que el disco baj o el cual se ve a la Luna desde la Tierra (con
torno aparente) es un círculo máximo de la Luna, cuyo plano es 
perpendicular a la recta determinada por los centros de los dos 
astros. 

Cuando la Luna está en conjunción con el Sol, posición. Lb su 
hemisferio iluminado es invisible para un observador terrestre 
puesto que está vuelto hacia el Sol, por eso no se ve a dicho astro 
en mnguna parte del cielo y se dice que se está en novilunio o que 
se tiene Luna nueva. 

Transcurridos unos tres días y medio ella alcanza la posición L2 

y se puede percibir una pequeña parte del disco iluminado, bajo la 
forma de una «: y qúe ésta va aumentando de espesor hasta que 
después de siete días a contar del novilunio, cuando está en La se 
presenta al observador como un semicírculo iluminado. Se dice er:-
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tonces que la Luna es creciente y que está en primer cuarto crecient,;; 
o en primera cuad1'at?tra. 
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En los días subsiguientes va aumentando la parte de disco ilu

minado visible y siete días después del primer cuarto, c~1ando la 
Luna alcanza la posición L;¡ puede verse todo el hemisferio ilumi
nado bajo la forma de un círculo L5 que recibe el nombre fie 
L?ma n ena o plenilwrvio. Cuando eso se verifica la Luna y el Sol 
están en oposición con respecto a la Tierra. 

En los días que siguen al plenilunio el disco va perdiendQ su luz 
hasta que al cabo de siete días vuelve en L7 a estar iluminauo sola
mente un semicÍrcu1o . 

.A. este aspecto de la Luna se le llama cua1'to menguante o seg?tn
da cuadratura. 

Después de haberlo alcanzado sigue disminuyendo hasta que al 
cabo de tres días y medio solo se ve un pequeño huso Ls que des
aparece al cabo de siete días volviendo a tenerse Luna nueva a 
partir de la cual se reproducen todos lo aspectos que hemos descripto. 

I 
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Cuando se verifican las oposiciones se dice que son las épocas de 
la,> sisigias, y en esos casos las diferencias entre las longitudes elel 
Sol y de la Luna son 0° Ó 180°, según se trate del novilunio o pJe- , 
nilunio, respectivamente. 

En la época de las cuadraturas las diferencias entre las longitu
des de esos mismos astros son de 90° y 270° en el primer y último 
cuarto, respectivamente. 

Conviene tener presente para las observaciones, que la Luna cs 
llene. cuando nace mientras el Sol se pone y culmina, por lo tanto, 
a media noche, y el} m edia I¿una cuando culmina en las lloras en 
que el Sol Se pone o nace. 

Las fases de la Luna han permitido probar que: dicho astro gira 
alrededrYr de la Tier¡'a, recibe su lw~ del Sol y es un cuerpo opaco 
de forma aproximadamente esférica (*). 

De todas las suposiciones que hemos hecho con el objeto de sim
plificar el estudio de las fases de la Luna, la que más interviene 
en hacer que las explicaciones dadas no se ajusten a la realidad, 
es 1¿1 de que la Tierra permanece inmóvil. Si así fuese, resultaría 
que el tiempo empleado por la Luna en dar una vuelta completa 
alrededor de la Tierra y el transcurso entre dos nivilunlos con
secutivos tendría que ser el mismo. 

Al definir las revoluciones sideral y sinódica vimos que eso no 
sucedía, y podemos decir que la Luna emplea en recorrer su ór
bita 27 días 7 h 43 min 5 seg y que en cambio la duración de una 
lunación o sea el intervalo de tiempo transcurrido entre dos no
vilunios consecutivos es de 29 días 12 h 44 min 3 seg. 

143. Libraciones. - Habíamos dicho en los párrafos anteriores 
que solo era visible para un observador terrestre un hemisferio lu
nar. Péro eso no es rigurosamente exacto, puesto que tal cosa había 
sido establecida suponiendo que el eje de la Lnna era perpendiculal' 
al plano de la órbita, q1te S1t velocidad de traslación f1tese constante 
y que el observador oC1tpaba el centro de la T1'en'a, hipótesis que son 
solamente aproximadas. 

Si tomamos en cambio las cosas tal como son, resulta que eS 

(*) La fo r ma real de la L'IDa es le. de 'ID e lipso ide ele tres ejes des ig uales, e l rna.,·or 

de l os c llales está. dirigido hacia la Tierra . 
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posible observar algo del otro hemisferio, y llegar a conocer \'1 
59 % aproximadamente de la superficie lunar. 

Efectivamente: el considerar 
la realidad correspondiente a 
las dos primeras hipótesis trae 
consecuencias iguales a las que 
se obtendrían si la Luna se ba
lanceara alrededor de su centro 
apartándose de su posición me
dia, lo que permitiría ver algo 
más de 1¿n hemisferio en lon
git1¿d y en latitt~d. La tercera 

hipótesis hace que un observador terrestre vea una misma mancha !n
nar en distintas posiciones a medida que varía la altura de la Luna. 

·Esas oscilaciones aparentes se llaman z.ibmciones y se dice que la 
Luna tiene una libración en longitud, otra en latit1¿d y una libración 
dú~rna .• 

El efecto de las libraciones puede notarse en las fotografías ad
juntas, observando que las mismas manchas lunares· están más cer
ca. del borde en la segunda fotografía que en la primera. 

144. Paralaje. Distancia a la Tierra. - Recordemos que se 
lluma paralaje, p, de un astro, la Luna por ejemplo, al ángulo bajo 
el cual se vería desde su centro al radio terrestre. Vjmos también 
que, en general, eran ángulos muy pequeños, de pocos segundos, y 

cuyo~ valores eran inversamente proporcionales a la distancia del 
astrG a la Tierra. 

En el caso de la Luna, como es el astro más cercano a nuestro 
planeta, la paralaje llega a superar a 1 0

• Su valor medio es de 57'; 
su máximo de 61' y su mínimo de 54'. 

La determinación de la paralaje lunar puede hacerse por cu::¡}
quiera de los mét{)dos siguientes: «por observaciones combinadas 
«en puntos del hemisferio austral y boreaJ pertenecientes al mismo 
« meridiano; por la observación de ocultaciones de las estrellas por 
«la Luna efectuadas desde diversos puntos de la Tj erra, por el 
«cálculo teórico de la distancia que la Luna tiene que tener para 
«describir su órbita alrededor de la Tierra en el tiempo de revolu-
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«ción que las observaciones le asignan », etc., etc., y cuyos detalles 
no corresponden a un curso elemental de Cosmografía. 

Conociendo el valor de la paralaje oe la Luna, es posible hallar 
la distancia de ese astro a la Tierra procediendo como lo hicimos 
para hallar la del Sol (nQ 80). 

En efecto: llamando p", a la paralaje lunar media, Ro al radio 
medio terrestre y d a la distancia media entre el centro de la Luna 
y el de la Tierra, tenemos: 

d= 
Ro 

sen p 
_R--,o~ ~ __ R-""o_ 
sen 57' medo 57' 

[1] 

y como tomando la medida del arco en radianes, se tiene que: 

¡'esulta: 

57 X 2'1t 1 
medo 57' = ~ -- reemplazando en [1] 

21600 60 

d = + = 60 R I d = 60 R I vale decir que 

60 

La distancia de la L1¿na a la Tie1'ra es, aproximadamente, igual a 
60 radios terrest1'es. 

Tomando para el radio de la Tierra el valor Ro = 6370 Km ten
dríamos que la distancia media Tierra-Luna expresada en kilóme-
tros es 

el = 60 X 6 370 Km = 382 200 Km. 

145. Dimensiones del globo lunar.·- Habíamos visto (n° 81) 
que se podía calcular el radio de un astro en función d('l radio 
terrestre R o de la paralaje p y del semidiámetro () de dicho astro, 
mediante la fórmula: 

R _ _ Ro ' sen o 
t.(. - -":::s-e-n-p--

Como el semidiámetro oe la Luna varía entre ()ma", = 16'46" Y 
5"'in = 14'41" siendo su valor medio ()m = 15'43" operando con 
este valor tendremos 

Ro sen 15'43" 
R (( = ~ 

sen 57' 

Ro medo 15'43" ~ 

medo 57' 

~ 
Ro  n 
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o sea 

El radio de la Luna es aproximad(JJmente ig1wl a los ~ (casi un 
11 

cuarto) del de la Tierra. 

SUPERFICIE y VOLUMEN DE LA LUNA. - Recordando que la razón 
entre las superficies de dos esferas es igual al cuadrado de la ra
zón entre sus radios y que la de sus volúmenes es igual al cubo de 
esa última razón, se tiene: 

SUP(i ( R(i)2 (3)2 9 1 
SuPo = Ró = 11 = 1:21 g¡ 1t 

luego I SUP([ g; -&- SUPo es decu': 

La superficie del globo lunat" es, aproximadamente, la.:t:ÜÚ ava 
p(Jff'fte de la terrestre. 

~:~~ = ( ~~ y = (* r = ~ g; 

Juego 
1 

Vol ee g¡ 50 Volo 

1 

50 

vale decir; 

El voltl-mel'l de la Lima es, ap1"oximadamente, la cincuenta ava 
parte del de la Tierra. 

La masa de la Luna pude ob
tenerse en base a la de la 1'jerra 
y a la distancia entre ambas, me
diante la aplicación de la ley de 
gravitación univerf'al. En esa 
forma se ha calculado qae la 
masa de la L~¿na ()S la ochenta y 
una ava parte de la tenestre, !J 
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la densidad de la materia ltmar el 0,6 de la ter¡'estre o sea 3,.1 veces 
la del agua. 

146. Constitución Física. - La densidad 0,6 de la terrestre nOb 
dice que la Luna ",:"tá foro 
mada por rocas similares a 
las que se encuentran deLa
jo de la corteza terrestre, lo 
que concuerda con la hipóte
sis que hace nacer a la Luna 
y a la Tierra de la misma ne
bulosa terrestre, cuando ésta 
estaba en estado líquido opas· 
toso. En ese caso los materia
les más livianos fueron los 
que se desprendieron que
dando en el núcleo los más 
pesados como el hierro. 

La Luna está tan ceJ.'l'a de 
nosotros que a "imple V1Sta. 
o mejor con un anteojo de 
teatro, pueden observaro:e zo
nas claras y obscuras que 
son las montañas y llanurus 
lunares que han podido ver

Fotogl'aüa tomada en el Observatorio de 

lIlonte Wilson 

se claramente con los grandes telescopios. 
El de Monte Wilson da fotografías directas de la Luna como si 

tuviera un d~ámetro aparente de 76 cm, lo que permitiría ver de· 
talles del tamaño de las pirámides de Egipto. 

Las montañas de la Luna son relativamente más altas que las de 
la Tierra, pues las hay casi tan elevadas como el Monte Everest en 
una esfera cuyo radio es * del de la Tierra. Se miden sus alturas en 
base a las longitudes de las sombras que proyectan sobre la superficie. 

Las montañas lunares tienen la curiosa característica de ser cir
cos cerrados que alcanzan a tener diámetros mayores que 150 Km, 
generalmente con un pequeño cono surgiendo en el centro y que 
parecen han sido producidas, en tiempos pasados, por la caída e.e 
enjambres de meteoros en la superficie de la Luna. . 



-174-

La Luna carece de atmósfera lo que se explica porque una masa 

Fotografía tomada en el Observatorio ,le Yerkes 

80 veces menor qu~ 
la de de la Tierr?, 
no ha podido rete
ner por atraucióu 
las molécnlas ga
seosas de EU prjllli
tiva atmósfc,ra, que 
como en Tudos los 
gases están en con· 
tinuo movimiento. 
Probablemente con
serve, como parece 
resultar d.e acuer
do a las obsel'vacio
nes, pequeñas por
ciones de g a s e s 
muy pesados y de 
vapor :le agl'U. 

La ausencia de atmósfera y sus cansas erosivas son las que pro
ducen el gran contraste entre la montaña y el va1le, lo que da al pai
saje lunar un carácter muy distinto al que se observaría desdE' la 
Luna al mirm' a la Tierra. 

. 147. Eclipses. - Cuando un cuerpo opaco como la Tierra o la 
IJUna, intercpptan los rayos solares que caen sobre cualquiera de 
ellos, se produce el fenómeno llamado eclipse. 

El mecanismo de un eclipse se explica fácilmente teniendo en cuenta 
las distancias Tierra-Sol o Tierra·Luna y las dimensiones de estos 
astros. 

Debido a ]a forma casi esférica de la Tierra y de la Luna, los 
rayos del Sol producen detrás de cada uno de estos astros cone's 
de sombras dentro de los cuales los rayos del Sol no pueden 
llegar. Si trazamos las tangentes exteriores comunes a las cir
cunferencias que representan al Sol y a la Luna (o a la Tierra), 
se fornG un cono de vértice O y generatriz ü"LS. .BU cono 
de vértice O y generatriz OL es el cono de sombra COl'l'espon-
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diente a la Luna. Si P es un punto interior al mismo, los rayos del 
Sol no llegan a él. 

Trazando las tangentes interiores comunes a ambas cireunferen
cias se forman dos conos opuestos por el vértice O'. El cono de vér
tice O' y directriz C (L;') (*) se llama cono de penumbra y contie-

ne al cono de sombra. Todo punto P' situado en el interior del cono 
dE' penumbra y exterior al cono de sombra, recibirá solo parte 

de los rayos solares, es decir, verá solo una porción del disco 
¡oolar. 

Cuando la Luna al moverse -en su órbita alrededor de la Tierra, 
se coloca exactamente entre un punto de la Tierra y el Sol, el cono 
de su sombra cae sobre la Tierra, ocultando para los observa
dores colocados en los lugares donde llega dicho cono al disco sohr, 
produci~ndose entonces el f~nómeno llamado eclipse de Sol. 

En cambio cuando la Tieta queda exactamente entre el Sol y la 
Luna intercepta los rayos del Sol que alumbraban a la Luna, ocul
tándola no solo para todos los observadores terrestres que tienen a la 
Luna en el horizonte, sino para un supuesto ubservador colocado 
fuera de la Tierra. Este fenómeno es el llamado eclipse de L1tna. 

De lo dicho anteriormente se deduce que un eclipse de Sol debe 
suceder cuando hay luna. nueva y un eclipse de la Luna cuando hay 
ltma llena, pero como la órbita del movimiento de la Luna alrede
dor de la Tierra, pertenece a un plano distinto al de la órbita apa
rente del Sol en su traslación respecto de la Tierra, no s1tcede 1m 
eclipse a cada luna llena o luna nueva. 

LL' 
(.) La notación e ( z:~) significa: circunferencia de radio - 2 



-176-

148. Eclipse del Sol. - Vistos desde la Tierra los diámetros 
apare~tes del Sol y el de la Luna son casi iguales, aun cuando el diá
metro real de] primero es 400 veces mayor que el segundo, pero co
mo casualmente está el Sol aproximadamente 400 veces más alejado 
que la, Luna, es por lo que parecen tener el mismo disco. 

Sieudo la órbita 
de la Tierr.a una 
elipse, su distancia 
al Sol varía de 51 a 
63 radios terreskes 
y como al mismo 
tiempo la' distancia 
de la Luna al Sol va-
ría también, cambia 

la altura del cono de sombra de la Luna de 51 a 59 radios terrestres, 
lo que da 1ugar El. distintas posibilidades en los eclipse:; de Sol. 

Cuando la altura del cono de sombra de la Luna, excede en lon
gitud a la distancia Tierra-Luna dicha sombra alcanza a la Tie
rra solo en algunas regiones, puesto que cualquier sección de ese 
cono es muy inferior al diámetro de la Tierra, teniendo lugar en 
esos puntos un eclipse total del Sol, puesto que el Sol es ocultado por 
completo en dichas regiones. 

En cambio cuando el cono de sombra no llega a alcanzar a la 
Tierra, el Sol es ocultado por la Luna, parcialmente, quedando un 
:millo de luz alrededor del disco negro de la Luna, sucediendo lo 
que se llama un eclipse anular de Sol. La observación de la figura 
arljunta basta para aclarar el concepto. 

En el caso de eclipse de Sol más favorable, la intersección del 
eono de sombra con la Tierra no alcanza a tener un diámetro .le 
300 Km. Pero teniendo en cuenta el movimiento de rotación de la 
Tierra la sombra de la Luna puede recorrer sobre la primera hasta 
13000 Km. 

Fuera de esta estrecha faja barrida por el cono de sombra y de 
la cual la mayor parte cae generalmente sobre el mar, existe una 
faja mucho más ancha ocupada por el cono de penumbra, desde el 
cual un observador verá ocultarse una parte del disco , solar, suce
cliendo el llamado eclipse parcial de Sol. 



· Como el camino recorrido por la sombra de la Llma puede cal
cnlarse con anterioridad al eclipse, es posible anticipar para que 
lugares de la Tierra será visible. . 

La sombra de la Luna se traslada sobre la superficie de la Tierra 
a razón de unos 1500 Km por hora en el Ecuador, lo que limita la 
duración de un eclipse a un intervalo menor de 8 minutos de 
tiempo, y en nuestra latitud, debido a que la velocidad de rotación 
de la Tierra disminuye a medida que se aleja del Ecuador y es1i, 
velocidad se resta a la de la sombra de la Tierra, que se mueve en~ 
mismo sentido que el de ésta, la duración de un eclipse no pasa de 
6 minutos. 

149. Eclipses de Luna. - Siendo la Tierra una esfera de diá
metro cuatro veces mayor, aproximadamente, que el de la Luna, y 
alcanzando su cono de sombra a tener una altura de 216 Ro' es 
posible que esta última al efectuar su movimiento 'alrededor de la 
primera, penetre en dicho cono, y quede en algunos casos total-

mente sumergida en él, pues el diámetro de la seCClOn 
sombra hec,ha a una distancia del centro de la base igual a di ancia 

media 'rierra-Luna (60 Ro) es 2 ~ mayor que el diámetro lunar. 

Los eclipses de Luna son visibles desde todos los puntos de la 
Tierra que tengan a Llma sobre su horizonte en el intervalo en que 
St. pro~uce, y la duración de los mismos puede alcanzar a 1 h 40 miJJ 
como máximo. 

Habíamos dicho que los eclipses de Llma tenían lugar en la época 
de Luna llena, pero, como hicimos notar, no en todos los novi
lunios se producen, puest-o que como el plano de la ecllptica y el 
de la órbita lunar no son coincidentes y solo tienen dos .puntos co
munes, los nodos, es necesario que la Luna se encuentre en' la men-
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cionada época muy cerca de uno de esos puntos (una distancia an
.. guIar menor de 12°) para que penetre en el cono de sombra de la 

Tierra y se produzca, por lo tanto, eclipse de Luna. 
Estos eclipses pueden ser parciales o totales pero nunca an~tlare3, 

pues como la Luna carece de luz propia al interponerse la Tierra entre 
ella y el Sol, que es quien le envía la luz, sufre una privación de la mism<~. 

No debe creerse que en los eclipses totales de Luna ella desapa
rezca por completo, por el contrario se la puede ver con un color 
rojizo surcado de manchas ~bscuras, producido por los rayos sola
res refractados ppr la atmósfera terrestre. 

Como debido a' su l;ll.ovimiento~ de retrogradación la linea de los 
nodos da una vLtelta completa a la órbita lunar, al cabo de 18 años 

11 ! días, y los eclipses de Luna solo tienen lugar cuando ese as

tro se encuentra en la proximidad de los nodos resulta que esos 
fenómenos se repetirán al cabo de ese tiempo casi en las mismas 
fechas y en igual orden. 

Ese período de 18 . años Íl ! días se conoce desde la antigüedad 

con el nombre de Saros, y se utiliza para las predicciones de los 
eclipses. Actualmente sé emplean con el mismo objeto tablas astro
nómicas de datos muy precisos. 

Como un Saros no está formado por un número entero de días, 
los eclipses de Sol, que como hicimos notar, son fenómenos locales, 
se reproducirán después de cumplido uno de esos períodos en dis
tintos lugares de la Tierra. Así, por ejemplo, el eclipse total .ob
servable en los Estados U nidos de Norte América en el 24 de Enero 
de 1925, se reproducirá en S'iberia el 4 de Febl'ero de 1923, en J a
pón, Francia, Italia y Rusia el 15 de Febrero de 1931 y solo después 
de 64 Saros, o sea en el año 3075 volverá a ser observable en los 
Estados Unidos. 

En el período de un Saros tienen lugar 70 eclipses, de los cuales 
41 son de Sol y 29 de Luna. Los primeros son más frecuentes porque 
para que se produzcan basta que la Luna penetre en el tronco de 

cono de base C (T;') Y e ( s:') que es mucho mayor que el cono 

ce sombra de la Tierra, dentro del cual debe penetrar la Luna para 
quedar eclipsada. 
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150. Importancia .de las observaciones de los eclipses. - El 
corto intervalo de tiempo que duran los eclipses totales de Sol, y los 
trabajos que significan trasladarse y hacer instalaciones en aleja
das regiones donde se producen esos fenómenos, son sin embargo 
compensados por las importantes observaciones que únicamente eIl
tonces es posible efectuar. 

Así, el estudio de la cO)'ona solar se ha hecho en los pocos minutos 
de los eclipses totalcts acaecidos últimamente, revelándonos el espec
troscopio como vimos la constitución química, densidad, tempera
tura, -etc. 

Otras experiencias importantísimas han sido las tendientes a com
probar la moderna Teoría de. la Gravitación de Einstein, que 
significa una aproximación mayor que la Teoría de N'ewton en el 
conocimiento de las leyes de la Naturaleza. Se ha tratado en esas 

TierrIJ 

• ___ ;t.A 
___ - - - - Estrs/ro 

-;t.A' ~::..=.:::---=:::--.::.::..--¡----

B~ 

~B 
Edrallo. 

experiencias de medir la desviación que sufre un rayo de luz pro
veniente de una estrella, al pasar cerca de una gran masa celeste. 
Para ello, en el momento de un eclipse total ele Sol, se fotografía 
una estrella elegida convenientemente, ele manera que, en el instante 
del eclipse, un rayo de su luz roce el disco solar ocultado; y si se 
compara su posición: sobre el fondo de las otras estrellas, antes y 
después de la experiencia, se comprueba perfectamente que la des
viación sufrida por el rayo de luz está expresada por un ángulo 
igual al calculado teóricamente por el mismo Einstein. 

Las observaciones de los eclipses totales efectuadas en el Brasil 
en Mayo de 1919 por el Real Observatorio ele Greenwich, y en 
Australia en 1922, han confirmado ampliamente las conclusíones 
de la Teoría de Einstein, que por otra parte no son explicables por 
la Teoría de Newton. 

Otra observación muy importante hecha en el momento de Jos 
eclipses, ha sido la de una raya color amarillo-verdoso 'que aparece 
en el espectro de la corona solar y que se atribuyó a la presencia de 
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un gas, al que se le llamó cOíonio, no pudiendo ser identificada di
cha raya con la de ninguna sustancia conocida en la Tierra. Sin 
embargo, la teoría sobre la constitución de la materia permite ase
gurar (*) que en las estrellas no se encontraran más sustancias que 
las existentes en la Tierra. 

«Los físicos han logrado establecer el esquema ordenado de los 
« elementos; y en este esquema se ve que no quedan lugares vacíos 
« que puedan ser ocupados por elementos nuevos» que podrían apa
recer en las observaciones astronómicas. 

El coronio no es pues un elemento 1V1~evo, «es algún elemento, 
« que nos es sin duda familiar, pero que no podemos identificar fá
« cilmente por haber perdido varios de sus electrones. Un átomo que 
«ha perdid() un electrón es como un amigo que se ha afeitado el bi
« gote; sus antiguos conocidos no lo reconocen ». 

Efectivamente las rayas características del coronio han sido 
identificadas con las del nitrógeno y del oxígeno ionizados en 
la atmósfera muy enrarecida de la corona y de la cromoRfera solar, 
comprobando al mismo tiempo las notables hipótesis sobre la cons
titución de los átomos y por lo tanto de la materia. 

Sobre la naturaleza de la luz emitida por la corona solar se han 
hecho también interesantes estudios, para c()mprobar si dicha luz 
es reflejada o tiene emisión propia. Se cree actualmente de que di
cha luz es producida por electrones libres, que como sabemos son 
partículas sumamente pequeñas que llevan cargas de electricidad. 

Los eclipses de Luna permiten estudiar las condiciones de limpie
za y opacidad de nuestra atmósfera, de acuerdo al color y brillo que 
la Luna adquiere cuand() penetra en el cono de sombra ele la Tierra. 

151. Mareas. - Se conoce con ese nombre el movimiento regu
lar y periódico a que están sujetas las aguas de los mares, y debido 
al cual el nivel de las mismas varía constantemente durante un día. 

Si ese fenómeno se observa en un lugar determinado de la orilla 
del mar, se ve que las aguas comienzan a subir, o lo que es le) mismo 
se origina el fl1,(,jO hacia la costa, cuya duración es de 6 h 13 min, 
hasta que alcanzan una altura, llamada alta marea o pleamar, que 

(*) ]jJst,.erlus y Atomos, de A. S. EDDINo'roN, pág. 89. Los párrafos tl'anscriptos a con

tinuación son del mismo autor. 
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no vuelven a superar y en la que se mantienen por espacio de media 
hora, aproximadamente. • 

Transcurrido ese tiempo comienza el descenso o reflujo de las 
aguas, cuya duración es también de 6 h 13 min, y termina con un 
estado estacionario que dura también media hora, y en el cual las 
aguas tienen el nivel mínimo, por lo que se dice que están en hajrt 
marea o baja mar. Después de esto el nivel de las aguas comienza a 
aumentar y se rppiten los hechos que acabamos de describir y cuyo 
conjunto constituye, como dijimos más arriba, el fenómeno de las 
mareas, que tiene lugar dos veces por día. 

SI} debe a Isaac Newton la primera explicación de ese fenómeno, 
y ella se basa, como veremos a continuación, en su ley de gravita
ción, con la que se llega a establecer que el fenómeno de las mareas 
es una consecuencia de la atracción de la Luna y del Sol (principal
mente de la primera) sobre las aguas de los mares. 

Que el fenómeno de las mareas está estrechamente vinculado con 
1"1 movimiento de la Luna es fácil de comprender si se observa: 19 Que 
la duración de dicho fenómeno es de 24 h 52 min o sea un intervalo 
de tiempo casi igual al empleado por la Tierra en efectuar una rota
rión completa alrededor de su eje; 29 el atraso de cada pleamar so
bre la anterior es de 50 min, es decir igual al atraso de un pasaje de 
la Luna por eI meridiano con-l'espec1 '~..al.-.a~r.ioJ:; 39 que para un 
lugar determinado, cuando la Luna está en sisigias la hora de la 
plena mar es aproximadamente la misma; 49 cuando la Luna está 
en el perigeo las mareas son las más fuertes que se producen y son 
más débiles cuando está en apogeo. 

Que ese fenómeno depende también del Sol puede comprender'le 
si se tiene en cuenta el aumento que sufren las mareas cuando el Sol 
está en el perigeo, y que las mayores mareas que se producen en un 
determinado punto, tienen Jugar cuando en la época de los equinoc
cios la Luna está cerca del Ecuador y en la proximidad de su pe
rigeo. 

Se ha podido determinar que la influencia de la Luna sobre la 
producción de las mareas es 2,3 veces mayor que la del Sol. 

VE,amos ahora la manera en que dichos astros actúan en la pro
uucción del fenómeno. 

Supongamos a la Tierra esférica y totalmente rodeada 'por una 
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delgada capa de agua. Consideremos una masa de agua A situa
da en un meridiano terrestre cuyo plano pase por el centro de la 
Luna, y la masa D diametralmente opuesta. Como de acuerdo 

, 
I 

I 

I,~, :* 

\ 
\ 
I 
I 

con la ley de gravitación dos cuer-
pos se atraen con un¡¡, fuerza pr0-
poréional a sus masas e inversa
mente proporcional al ruadrado 
de la distancia, la fuerza atracti
va que la Luna ejerce sobre la ma
sa A es mayor que la que ejerce 
sobre la D. Como este mi':lmo ra-
zonamiento es válido para todas 
las moléculas resulta que en tor
no de A debido a la atracción lu
nar las aguas pierden su tenden
cia a estar ligadas a la Tierra y 
se elevan formando un pequeño 
promontorio dirigido h,wia la Lu
na. En torno de D, también las 
aguas se elevan pero alejándose 

de la Luna, pues como la atracción de ésta es menor que la que se 
E'jerce en A y en el centro C de la Tierra y por lo tanto éste tiende 
a acercarse a dicllO astro. 

En las proximidades de los puntos B y E situados en el plano 
perpendicular a la recta determinada por los centros de la Tierra 
y de la Luna, las aguas sufren una depresión, de manera que la capa 
acuosa ABDE que habíamos supuesto esférica toma la forma ele nn 
elipsoide alargado A'B/D'E'. 

El fenómeno que acabamos de describir es el de las mareas ~tlnarcs. 
Un razonamiento análogo puede hacerse para explicar las nW1-eas 

so~ares, vale decir, la transformación de la envoltura acuosa en un 
elipsoidc alargado cuyo eje mayor está dirigido hacia el Sol. 

Habíamos dicho que la marea lunar era 2,3 veces mayor que la 
solar, y esto que parece extraño, si se tiene presente que la maga 
del Sol es 26 millones ele veces mayor que la ele la Luna, eleja de 
serlo si se piensa que la distancia de la Luna a la 'l'ierra es 400 

veces menor aproximadamente que la de esta última al Sol. 
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Lbs acciones de la Luna y del Sol (.:,) sobre las aguas de los mares 
se ejercen simultáneamente, combinándose. las dos mareas descrip
tas para dar lugar a la ?'es~tltante única llamada marea l~tni-solar. 

L&s mareas que tienen lugar en los días de Luna nueva o llena 
son las de mayor altura, porque como en el primer case la Luna y 
el Sol se encuentran en el mismo meridiano superior y en el se
gundo uno en el superior y otro en el inferior sus acciones se suman 
y ambas tienden a hacer levantar las aguas. Estas mareas que se 
llaman mareas de las sisigias, alcanzan su máximo en la época de los 
equinoccios, es decir, las ma?"eas de las Sisl:gias eq~tinocciales son las 
mayores del año. 

Por el contrario cuando se tiene Luna en cuarto menguante o 
r:r eciente, las mareas, llamadas de cuadraiu?"a, son de pequeña al
tura, pues las acciones de los astros, cuyas longitudes difieren de 
90°, se contran'e tan. Las mareas de las cuadrat~tfaS equinocciales 
¡:on las menores que se producen durante un año. 

Se ha podido observar en todos los puertos de mar, que las ma
reas no tienen lugar exactamente en los instantes en que tendrían 
que producirse por las posiciones que ocupan la Luna y el Sol con 
r especto al meridiano de esos puertos, sino con atrasos, variables de 
un lugar a otro, que pueden ser hasta de dos días. 

Por ejemplo las má~ grandes mareas que, como hemos dicho, ten
urían que producirse tn el mo~ento de las sisigias-titm~n lugar 30 ó 
40 h más tarA e, sientLo constante el atraso en esa época para cada 
lugar. 

Ese atraso es debido a que las aguas no cubren totalmente a la 
'I'ierra y po~ lo tanto influye en la propagación de su movimiento la 
coniiguración de las costas y la inercia que deben vencer las aguas 
para modificar la velocidad que tenían por efecto de la marea an
terior. 

Sr:> conoce con el nombre de establecimiento del p1tefto en un lu
gar determinado, al atraso de la hora de la pleamar con respecto a 
la del pasaje de la Luna por el meridiano superior de ese lugar, 
('uando en el día de una sisigia equinoccial ella se encuentra a su 
distancia media con respecto a la Tierra. 

(*) La influencia de los demás planetas sobre la producción de las mareas es insig" 

nificante. 
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CAPITULO XV 

ESTRELLAS Y NEBULOSAS 

PROGRAMA. - Estrellns j/ constelaciones. Enjamb¡'es ele estrellas. Nllll?1losas ga, 
seosas. La Vía Láctea. Neb1üosas espirales. Hipótesis de LapZace. 

150. Estrellas. - NOMENCLATURA. - Antiguamente se acostum
braba a nombrar las estrellas más brillante de un grupo de ellas, 
llamado constelación, con un nombre propio, griego o árahe gene
ralmente, o indicando la posición de dicha estrella en la constelación. 
Así, por ejemplo, se decía Sirio la estrclla más brillante del cielo, 
las est1'cUas del cinturón de Or·iÓn, etc. 

Más tarde estuvo en auge el designar a las estrellas por letras 
griegas siguiendo el dibujo de la constelación y teniendo en cuenta 
su brillo. Así tenemos que a Betelgeuse se le llamó a Orionis, a Rí
gel, B 01'ionis, y a Bellatn'ce, y Orionis, etc. 

Cuando las letras del alfabeto griego no eran suficientes para 
designar las estrellas de una constelación se usaban las del abece
dario latino. 

Actualmente el empl~o de los grandes telescopios y el de la fo
tografía en especial, han permitido aumentar considerablemente el 
número de las estrellas determinadas con toda precisión, estimán
dose en 2 millones, aproximadamente, ese número, entre los 3 ó i~ 

millones de 'estrellas que revelan las placas fotográficas. Por esta 
razón resultan deficientes las notaciones que habíamos señalado en 
los párrafos anteriores y en nuestros días se nombra a lilla estrella, 
según el caso, por cualquiera de estos procedimientos: 10 por sn 
antiguo nombre si es una de las más brillantes, 20 por cualquiern 
de las notaciones explicadas si es una estrella visible a simple vista, 
~- en los demás casos, 39 por el nombre del catálogo en que figura 
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y el número de orden que ocupa en el mismo. Se dice, por ejemplo, 
125 Lacaille, 284 Groombrigde, 243 Córdoba, etc., o 4Q por sus coor·
denadas ecuatoriales absolutas. 

1\fAGNITUD DE UNA ESTRELLA. - Si se observa a simple vista el 
cielo estrellado, llama la atención inmediatamente, el hecbo de qua 
las estrellas presenten diversos grados de brillo o luminosidad. Los 
griegos babían clasificado a las estrellas de acuerdo con su brillo, 
en seis clases o magnit'udes, que distinguían con las letras a, ~, y, / 
b, E, ~. 

Esta manera de clasificar a las estrellas, fué utilizada durante 
mucho tiempo hasta que Flamsteed, utilizó cifras en lugar de letras 
griegas, llamando estrellas de primera magnitud a las más brillan
tes, y de sexta magnitud a las de menor brillo, pero observables a 
simple vista en nocbes sin Luna por las personas de vista normal. 
Las magnitudes intermedias s€ establecieron en forma tal que el 
aumento o disminución de la sensación percibida por el ojo al pesar 
de una magnitud a otra menor o mayor, respectivamente, fuese el 
mismo. 

Esta escala fué prolongada más allá de la sexta magnitud, para J 
comprender a las estrellas visibles solamente con el empleo de ins
trumentos, pero como estaba basada en un hecho puramente fisioló
gico carecía de exactitud, como lo prueba el que apoyándose en ella 
se obtuvieran distintos valores para la magnitud de una misma es
trella. 

En la actualidad con el objeto de armonizar los resultados obte
nidos por la aplicación de las distintas escalas adoptadas en los an
tiguos catálogos, se establecen las magnitudes de las estrellas en 
forma tal que mientras los números que las expresan aumentan en 
progresión aritméHca de razón 1, la intensidad luminosa disminuyt> 

5 

en progresión geométrica siendo -V 100 ~ 2,512 su razón. Esta es
cala se conoce con el nombre de ley de PogsO'n, y su cero se ha ele
gido en forma tal que los resultados obtenidos mediante su aplica
ción concuerden, en lo po ible, con el Durchmusterung (catálogo) 
dE' Bonn. 

De acuerdo con ella resulta que una estrena es de segunda mag
nif1td si es 2,512 veces menos brillante que una de primera, de ter ce-
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1'a si es 2,512 menos que la de segunda o sea 2,5122 veces menos brillan

te que la de primera, etc., de sexta magnitud si es (~ 100 r = 100 
veces menos brillante que una de primera. Como ejemplos de es
trellas de primera magnitud tenemos a Vega y Arturo. 

Se dice que una estrella es de rnagnit1¿d cero cuando es 2,512 ve
ces más brillante que una de primera, que es de magnitud -1, 
- 2, ... etc., cuando es 2,5122

, 2,5123 etc., más brillantes que la de 
primera magnitud. Canopu¡;; es una estrella de magnitud -1, Sirio 
de - 2. Apreciando en esa misma escala la intensidad luminosa de 
la Luna y del Sol resulta que las magnitudes de dichos astros son 
- 12 .y - 27 respectivamente. 

La magnitud de una estrella se indica con la letra rn. 

NÚMERO DE ESTRELLAS. - Como los anteojos tienen la propiedad 
de concentrar en su objetivo mayor cantidad de luz qU'3 el oJo huma
no, con el empleo de los mismos se ha conseguido aumentar consi
derablemente el número de las estrellas observables a pesar de 

. . ... . 
.*". • . . . 

. . . . .. 

Constelación de Orión, obsel'vnda a simple vista y con un anteojo de poco aumento. 

«Le Oiol». f ,\ "" 

~ 
ser de un orden de magnitt¿d muy elevada o sea de brillo muy 
débiL 

Así, por ejemplo, con un anteojo de teatro se pueden ver estrellas 
de 9~ magnitud; con la ayuda del telescopio del Observatorio de 
Lick, cuyo objetivo' tiene un diámetro de 90 cm, se observan 
estrellas de la 171J. magnitud y con el telescopio del Observat<lrio de 
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Monte Wilson de 2,5 m de abertura de objetivo, se alcanzan a ver 
hasta las de magnitud 19~. 

Empleando la fotografía se han podido obtener placas con im
presiones de estrellas de la 21 ~ magnitud o sea cuyo brillo es 1 000 000 
de veces menor que el de las de 6" magnitud. 

El número de estrellas visibles a simple vista es,' teniendo en 
cuenta su magnitud, el siguiente: 

1'1- 'In 20 ; 2~ m 53; 3'1- 'm 157; 

4a m 506; 5'" m 1740; 61). 'In 5170. 

Puede observarse que el número ae estrellas ele 1/ma magnitud es, 
aproximadamente, t1"eS veces mayor q~¿e el de las de Mden imnedia
to infe1·im". Esta ley aproximada parece conservarse hasta las de 
J7~ m. 

Un observador situado en el Ecuador donde, según sabemos 
(nQ 18), todas las estrellas son visibles, alcanza a ver sin el empleo 
de instrumentos, unas 6000 estrellas, número' mucho menor que el 
que uno se imagina al mirar simplemente el cielo estrellado. 

En cualquier otro punto de la Tierra solo es posible ver unas 
3000 estrellas. 

151. Naturaleza y temperatura de las estrellas. - El análi
sis espectral cuya utilidad en el estudio de la Naturaleza del Sol, 
que es la est1"ella más Ce1"Cana a nosotros, hicimos notar en su OpOl'
tunidad (nQ 84), ha permitido también determinar la composición 
química de las sustancias existentes en las estrellas y la temperatu
ra a que se encuentran dichas sustancias. 

Así, en los espectros estelares se encuentran rayas negras de ab
sDrción, que muestran que ellas poseen un núcleo incandescente ro
deado por una atmósfera gaseosa menos densa y de temperatura 
más baja, que es la que absorbe las rayas brillantes. 

El estudio de los espectros estelares al permitir determinar las 
temperaturas de las estrellas, ha dado lugar a la clasificación de 
las mismas de acuerdo con esa temperatura y color, que damos a 
continuación: 
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GRUPO 1Q 
- Estrellas blancas, Vega y Sirio por ejemplo, de muy 

elevada ternperatu1'a, de 27000° a 8000°. Sus espectros presentan 
pocas rayas negras, en las que predominan las correspondientes al 
hidrógeno y al helio. 

GRUPO 2Q 
- Estrellas amarillas, Arturo y Capella por ejemplo, 

de elevada temperatura, de 8000° a 5000°. Sus espectros presentau 
numerosas rayas negras que denotan la existencia de vapores metáli, 
cos como los de calcio, hierro, manganeso, siendo menor, en cambio, 
el número de las rayas de hidrógeno. 

El Sol por el espectro de su luz podría catalogarse entre estas 
estrellas. 

T<'otografias de tipos de espectros estelares. Observatorio de LoweU. 

Nebulos 
de Urión 

Sirio 

Procy on 

Sol 

Arturo 

Botelgeuge 

lIfira Ccti 

GRUPO 3Q 
- Estrellas 1'ojas de 6000 0 a 4500° temperatura, Betel

geuse y Antarés por ejemplo, cuyos espectros presentan las raya3 
obscuras correspondientes al óxido de titanio. 

GRUPO 4Q 
- Estrellas rojas de 4500° a 3000° tcrnpm'atura, cuyos 

espectros revelan la existencia de óxido de carbono. 
Esta clasificación, debida al padre Angel Secchi, que nos muestra 

la relación existente entre t>] color de una estrella y su temperatura, 
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nos permite afirmar que las estrellas blancas son las más calientes 
y las rojas las rnás frías. 

Conviene hacer notar que la preponderancia de las rayas corres
pondientes a un elemento, en el espectro de la luz de una estrella 
no debe interpretarse como abundancia de ese elemento en la com
posición química de la última, pues generalmente la presencia de 
las mencionadas rayas es consecuencia de la temperatura de esta 
última. Así, por ejemplo, cuando la estrella es muy caliente, los 
gases más livianos como el hidrógeno y el helio, flotan por encima 
de los demás y absorben sus rayas. 

Una aplicación muy interesante del conocimiento de las tempe
raturas de las estrellas, cs el cálculo de los volúmenes de las 
misIllab. 

Teniendo en cuenta que en una estrella la cantidad de luz irra
diada por unidad de superficie depende de su temperatura; que 
ésta puede medirse por el espectro de su luz y que es posible cal
cular su irradiación por la luz que de ella se recibe en la Tierra, 
resulta que con estos últimos valores se determina la superficie de 
irradiación y por lo tanto el valor absoluto de su diámetro. 

El astrónomo Hertzsprung predijo en 1905 los diámetros de va
rias estrellas que luego las mediciones modernas directas han con
firmado ampliamente. 

Para efectuar estas mediciones se ha recurrido al aparato llama
do interferómet1'0, con el que en el Observatorio de Monte Wilson se 
han medido directamente los de varias estrellas 1'ojas y amarillas 
muy visibles. Como son éstas las estrellas de menor temperatura, 
resulta que para producir el brillo que tienen necesitan ser de un 
gran volumen, y por lo tanto, son las más favorables para hacer po
sible la medición de sus diámetros aparentes. 

Se han medido así estrellas rojas de un diámetro aparente de 
0"05 de arco y amarillas de 0"02; en cambio no se ha podido medir 
directamente, todavía, el diámetro aparente de una estrella 
blanca. 

Con estas determinaciones se han obtenido resultlj.dos verdadera
mente curiosos. Por ejemplo, hay estrellas, como Arturo y Capella, 
que tienen la misma temperatura que el Sol y que siendo sus diáme
tros 10 veces menor que el de dicho astro, presentan un diámetro 
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apa1'ente de tan solo 0"007 de arco, lo que da una idea de la dis

OR6iTA o~ M4"r~ 

(}tTELG(JE, é' 

tancia enorme que las separa de nues
tro planeta. 

Otras estrellas, como net\~lgcu"e por 
ejemplo, tienen un diámetro 3(10 veces 
mayor que el del Sol y por lo tanto un 
volumen 25000000 veces mayor, e11 cam
bio su densidad es solo 0,001 de la de 
nuestra atmósfera, lo que pn:eba 10 su
til de la materia que forma a dicJ:;r., es· 
trella. 

Para dar una idea del tam!lño de 
Betelgeuse pensemos en que estarí!l 

contenida en ella la órbita de la Tierra y que casi alcanzaría a tocar 
a la de Marte como se muestra en la figura. 

152. Distancia de las estrellas a la Tierra. - El conoci
miento de las distancias a que se encuentran las estrellas del centro 
de nuestro planeta, es uno de los problemas astronómicos más im
portantes y necesarios. Vimos la gran dificultad que se prese:::t
taba al medir la distancia Sol-Tierra tomando una bas~ tan reducida 
como lo es, con respecto a esa distancia, una cuerda terrestre, por 
lo pequeños que son los ángulos que se utilizan en dicho cálculo. 
Esa dificultad es tan grande en el caso de las estl;ellas que hace im
posible la opera;;i.ón con la mencionada base, :{ explica el he
cho de que antiguamente no se conocieran ninguna de esas 
distancias. 

Moviéndose la Tierra alrededor del Sol, si se observa una estrella 
E cercana a nosotroiS, debe vérsele describir, en el transcurso de 
un año, una pequeña elipse sobre el fondo de las estrellas más le
janas. Esta fué, como vimos antes, una de las pruebas que se le 
exigió a la teoría heliocéntrica de Copérnico para su aceptación, 
pero que recién en los tiempos modernos pudo comprobarse, dada la 
enorme distancia que nos separa de la más próxima que es de 275000 
unidades astronómicas. 

Para medir la distancia de la Tierra a una estrella muy próxima, 
se tomó como base el eje mayor de la órbita ele la Tierra que mide 
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dos unidades astronómicas (aproximadamente 300 000 000 Km). 
:Th'lidiendo los ángulos ET'T'" y ET"'T' pudo hallarse el ángulo 
p = T'ET'" que las visuales desde la estrella E forman con el diá-
metro mayor de esa órbita. Dicho án·· 
gulo se llama par'alaje I1IY/II,wl de la es
trella. 

Para expresar las distancias que 
nos separan de las estrellas, ha sido 
necesario adoptar una unidad mucho 
mayor que la ~.nidad astnjnómioa, 
siendo la más empleada el 0,110 l~.z () 
sea el camino recorrido éll cabo de 
un año, por un rayo ~e luz, quc 
se propaga con una velocidad cons
tante de 300.000 Km por segun
do. 

E" 7(E.' 

Una estrella situada a 100 años luz tiene un paralaje anual ele 0,03 
de segundo de arco, que es perfectamente apreciable con ~os instru
mentos de que disponen los astrónomos modernos. Se han medido 
las distancias de todas las estrellas visibles alejadas menos de 300 
eños luz con gran precisión y aproximadamente las de aquellas cuya 
separación es menor de 1000 años luz. 

Las magnitudes de las que hemos hablado en los párrafos ante
riores se llaman rlwgnitt.des vistwles apa'rentes, pues se establecen 
sin tener en cuenta las distancias de las estrellas a la Tierra, y por 
lo tanto, poco dicen respecto de la luminosidad real de las mismas, 
pues, de acuerdo con lo estudiado en Optica, sabemos que la inten
¡;idad de la luz que recibimos de una fuente luminosa \~s iuver
samente proporcional al cuadrado de la distancia que nos separa 
de ella. 

Como las distancias de las estrellas a la Tierra son muy variables, 
con el objeto de comparar la intensidad de la luz de las mismas, se 
ha definido la magnitu.d absoh.ta o l1¿rninosidacl intrínseoa de una 
esfrella, que es la ·magnift.cl que tendría esa esfr'ella si esttwiese si
tt.ada a 33 años lt.z de la 'l'ieg·r-a. 

De acuerdo con esto resulta que el Sol es una estrella de 5~ mag
nitucl absoluta (su magnitud aparente era - 27), Betelgeuse es de 
- 3~ magnitttd absoltda y Rígel de - 6~. 
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Se acepta de acuerdo a las Ideas de Hertzsprung que existe una 
relación entre lwminosiclacl, color y temperat1wa de las estrellas, de 
manera que determinando las dos últimas con ayuda del análisis 
espectral, pueele determinarse la luminosidad de la estrella y con 
ella su magnit1~d absoluta espectroscó'IJica. 

Este método indirecto, ha dilatado el conocimiento de las di:ltancias 
estelares hasta 50 000 años luz. 

153. Estrellas próximas al Sol. - Entre las estrellas más cer
canas a nosotros, se encuentra Sirio con sus dos componentes A y B 
(siendo visible a simple vista la A de - 11). magnitud mientras su 
compañera B es de 8" magnitud). 

El compafiero débil de Sirio y la estrella llamada de Va1~ llIaanen 
de 12'-' mago pertenecen a las llamadas estrellas «enanas blancas »), 

de un volumen muy pequeño comparado con el Sol y de una densi
dad muy grande. 

Según la explicación del astrónomo Eddington estas estrellas 
constituyen una de las pruebas evidentes de las modernas hipótesis 
sobre la estructura de la materia. 

El compañero de Sirio da 400 veces menos luz que el Sol, siendo 
en cambio más caliente qne él pues es una estrella blanca. Da má" 
luz por unidad de superficie que el Sol, es más pequeño que Urano 
pero en cambio es tan pesado como el Sol. 

De su masa y volumen se deduce su densidad que es ' 27000 veces 
la del agua, es decir, un elm3 de la sustancia de Sirio B p'~sa 27 
toneladas. 

Pero lo más extraño es que el análisis espectral revela la existen
cia de hidrógeno, el gas más liviano () = 0,0001 de la del agua). 

La explicación de este fenómeno debemos buscarla en las ideas 
modernas sobre la constitución de la materia. 

En una sustancia cualquiera existen muchísimos espacio~ vacíos, 
pues el átomo, la parte más pequeña de la materia, es un diminuto 
sistema planetario formado por un pequeño núcleo, el p1'otón, alre
dedor del cual giran otras partículas mucho más livianas, los elec
trones. 

El átomo de hidrógeno, por eJemplo, tiene un protón pesado y 
un solo electrón, mientras otros cuerpos simples tienen varios elec
trones .. 
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En circunstancias {)rdinarias en nuestro planeta, los electrones 
giran a gran velocidad dentro de una órbita fija siendo el átomo un 
ente muy estable. 

El tamaño de un átomo en estas circunstancias está dado por el 
tamaño de la órbita del electrón más alejado, de manera que si ésta 
tiene un diámetro de un billonésimo de centímetro, por ejemplo, esa 
sustancia, que puede ser el hidrógeno, podrá comprimirse hasta con
tener un billón de átomos por centímetro. 

Pasemos ahora al interior de una estrella en que la temper'l
tura alcanza, probablemente, millones de grados (en el Sol la tem-

Tres fotografias mostrando el movimiento propio de Pr6",ima y de 11 QjSnta"To. 

(Fotografía. del Observatorio de Hl1rvard). 

peratura interior debe ser 40 000 000 O) y elevadísimas pre;¡ioues, 
los átomos han perdido sus electrones quedando formados únicamente 
por sus potrones, disminuyendo enormemente de tamaño y la sustan
cia que compone a la estrella se comprimirá hasta alcanzar densida
des desc{)noeidas en la Tierra, como sucede en el compañero de Sirio. 

Las estrellas Próxima y a del aenta~trO son las que se encuen
tran más cerca de nosotros (4,2 y 4,3 años luz) formando parte de 
un grupo de estrellas que se mueven juntas. 

La primera fué descubierta en 1911 y su desplazamiento a través 
de las estrellas que le sirven de referencia se ve en las fotografías 
tomadas en los años 1901, 1910 y 1925. 
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Respecto de a del Centauro su movimiento la lleva a aproximar
se a ~ del Centauro lo que traerá como consecuencia dentro de 4000 
años, que se nos presenten como una estrella doble y después de di
cho lapso de tiempo se separarán nuevamente. 

154. Movimientos propios de las estrellas. - Se creía hasta 
principios del siglo XVIII, que las posiciones de las estrellas eran 
invariables, . y solíase llamarlas estrellas fijas en contraposición a 
los planetas pues este nombre, como dijimos oportunamente, quiere 
decir astros ermntes. 

En el año 1718 el astrónomo Halley, pudo comprobar por la com
paración de los valores de las coordenadas de las estrellas Arturo, 
Aldebarán y Sirio calculadas ese año, con los que daban los catá
logos de épocas anteriores, que dichas estrellas habían cambiado de 
posición. Sus trabajos fueron confirmados y ampliados más tarde 
por los astrónomos Cassini y Mayer. 

Como los cambios de posición notados por los astrónomos citados, 
se encontraron después de efectuar las correcciones para eliminar 
la influencia que sobre la posición de las estrellas tienen la refrac
ción y la aberración de la luz y la precesión de los equinoccios, 
(!onstituye una prueba de que las estrellas poseen un movimiento 
propio, vale decir, que se mueven unas respecto de otras. 

En nuestros días se admite, sin ninguna restricción, que todas 
las estrellas se mueven, y el estudio de la determinación precisa (le 
esos movimientos constituye uno de los problemas más important':!s 
y difíciles de la Astronomía Estelar. 

Se comprenderá su dificultad si se tiene en cuenta qile los des
plazamientos angulares son pequeñísimos y sumamente lentos, pues 
en muchas no alcanza a valer 1" por año y el máximo es de 10" en 
ese mismo tiempo. 

Siendo enormes las distancias de las estrellas a la Tierra, resulta 
que a esos pequeños movimientos angulares corresponden recorri
dos muy grandes y velocidades tangenciales considerables. Así, por 
ejemplo, la estrella Sirio recorre anualmente un arco de 1", lo que 
significa que emplearía aproximadamente 1400 años en recorrer una 
distancia angular igual al diámetro aparente de la Luna, pero 
dada la distancia de esa estrella a la Tierra resulta que el reco-
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rrido real es de 640 000 000 Km por año siendo su velocidad de 
10 Km/seg. 

Hay estrellas como SiTio y Antarés cuyos desplazamientos anua
les son iguales y sin embargo como Antarés está 40 veces más ale
jada de nosotros que Sirio, su velocidad real es 40 veces mayor. 

Además del movimiento que acabamos de señalar y cuya diTec
ción sería para cada estrella perpendicular a la visual dirigida a 
las mismas desde la Tierra, ellas poseen otro, según esa visual, de 
acercamiento o alejamiento de la Tierra. 

La velocidad del movimiento en esa dirección, llamada velocidad 
radJial, ha sido determinada en intensidad y sentido con mncha Pre
cisión por medio de la aplicación del principio de Doppler a los 
espectros de la luz emitida por las estrellas, donde se han medido fl 
corrimiento de las rayas de los mismos (oi) . 

.En base a lo ~nterior se ha podido determinar que Betelgeuse, 
Rigel, Regulo, Castor, etc., se alejan de la Tierra con velocidades 
de 20 Km/seg, 15 Km/seg, 28 Km/seg y 15 Km/seg respectiva
mente, y en cambio, se acercan a ella, a del Cisne a razón de 
39 Km/seg, Vega a 46 Km/seg, Arturo a 55 Km/ seg, etc. 

El movimiento real de las estrellas es el que resulta de la com
posición de los que hemos explicado, y trae como consecuencia el 
cambio de forma de las constelaciones y por lo tanto el aspecto del 
cielo. Conviene sin embargo 
insistir en que dada la pe
queñez aparente de esos mo
vimientos, deben transcurrir 
miles de años para qne esas 
deformaciones sean aprecia
bles a simple vista. 

Habíamos dicho que el 
Sol era también una es
trella, la más cercana ':i 

nosotros. Cabe, pue.;;, hacer 

Aspecto de las constelaciones de la Orua del 

Sur y del Oentauro en la actualidad y den

tro de 4000 alios. 

(*) El principio de DOPPler'~stablece que: 

Si una fuente luminoBa Be acerca (ulcjr¡,) d. un obBervador, las rayaB del eBpectro de 

BU luz /tufren, con Teapeeto a laB pOBicioneR de laB miamaB cuando la fuente .. td. (¡ja, un 

corrimiento hacia el TOjO (violeta) proporcional a la velocidad a:el movimiento 
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notar que respecto de su movimiento propio se comporta también 
como tal, pues se traslada en el espacio con una velocidad de 
20 Kg/seg, aproxi.madamente, seguido por todo el sistema solar; di
rigiéndose hacia un punto próximo a la est.rella Vega o sea a de la 
Lira, como ha podido establecerse por el estudio de los movimientos 
de las estrellas. 

155. Estrellas dobles. - En el año 1650 con el empleo del te
loscopio, se descubrió que la estrella Zeta de la constelación de 
la Osa Mayor estaba formada por dos, es decir, era una estrella 
doble. 

Actualmente sc conocen más de 20000 estrellas dobles, pues el 
telescopio del Observatorio de Monte Wilson, por ejemplo, permite 
observar las dos componentes de una de esas estrellas, cuando la 
separación aparente entre las mismas alcanza hasta un 0"1 de ar
co (*). Con el empleo del interferómetro pueden evidenciarse es
trellas dobles cuyas componentes están a una distancia aparente de 
hasta de 0"01 de arco, y por último la aplicación del principio de 
Doppler a los espectros estelares ha permitido descubrir estrellas y 
calcular, de acuerdo con las variaciones de esos espectros, las órbi
tas de esos astros tan lejanos comprobando, además, que se rigen por 

SIRIO A 

la ley de la gravitación de 
Newton. 

Otra estrella doble muy 
conocida es Sirio, de cuya 
componente débil Sirio B 
hablamos anteriormente. 

La eristencia de la com-
pañera de Sirio, como se la 

llama comnnmente, es uno de los hechos que, como en el caso de 
Neptuno y Plutón, fueron aceptados antes de su descubrimiento 
por el telescopio. por las predicciones hechas mediante el cálculo. 

Siendo Sirio una estrella «cercana », distante 10 años luz, se ha
bía podido constatar en ella, perfectamente, un movimiento de vaivén 
que de acuerdo con las leyes de la gravitación debía ser producido 

(*) Apreciar 0"1 de arco equivale a distinguir los faroles delanteros de un automóvil 

a 1300 Km. de distancia y "preciar 0"01 es distinguirlos a 29000 Km. 
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por la atracción de otra estrella. Se la llamó Sirio B y se calculó 
que el movimiento de rotación alrededor del centro de gravedad del 
sistema formado por Sirio y Sirio B se efectuaba en unos 50 años 
aproximadamente. Algún tiempo después el telescopio lo descubrió, 
confirmando una vez más las leyes de la gravitación. 

Se calcula, en nuestros días, que el número de estrellas dobles al
canza a un 10 % del número total de estrellas. 

Es también una estrella doble (l del Centauro con un período 
de revolución de 80 años. 

Paralela a (l del Centauro se mueve Próxima, la estrella más cer~ 
ca a nosotros, formando con (l del Centauro una ,estrella doble apa
rente, pues en realidad son independientes y están separadas por 
millones de kilómetros. 

156. Estrellas dobles de luz variable. - Entre la enorme 
cantidad de estrellas dobles hay algunas en que el plano de sus ór
bitas pasa por la Tierra. En tales casos cuando una de las compo
nentes es de débil brillo se producen, periódicamente, una especie 
de eclipse en el momento en que la componente obscura tapa parcial 
o totalmente a la brillante, produciendo una variación periódica 
de brillo. 

Este es el caso de la estrella Argol o ~ de Perseo en que la com
ponente débil A tiene un diámetro algo mayor que la B, cambiando, 
por lo dicho anteriormente, periódicamente de 2/10 a casi 4~ magnitud, 
lo cual puede comprobarse a simple vista. 

Actualmente se han encontrado más de 2Q0 estrellas dobles va
riables. 

157. Estrellas simples variables. - A diferencia de las varia
bles dobles cuyo cambio de luz ha sido fácil de explicar, se han 
descubierto estrellas simples, que sufren variaciones en su luz sin 
que intervengan otros cuerpos. El número de estrellas de este tipo 
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conocidas en nuestros días pasa de un millón y se clasifican en los 
siguientes grupos: 

ESTRELLAS CEFEIDAS. - Son estrellas cuya luz sufren variaciones 
aparentes de una magnitud. 

La primera estrella en que se observó este fenómeno fué ~ de 
Ce/ea, de la cual tomaron el nombre genérico de ce/eidas. 

La estrella más brillante que se conoce de este tipo es la Estrella 
Polar. 

Se caracterizan las cefeidas porque sus intervalos de variación 
son rigurosamente iguales, y de acuerdo a la hipótesis más acepta
da de los astrónomos Shapley y Eddington, son producidas por 
cambios de volumen, sufriendo la estrella una especie de «pul
sación ». 

Estas estrellas están situadas cerca de la Vía Láctea y su movi
miento real es de 8 a 10 Kmjseg. 

Hace algunos años (1912) la observación de las cefeidas, llevó a 
la conclusión de que había una íntima relación entre su «magnitud 
real» y su período de ptüsación. 

Así, por ejemplo, si la pulsación de una cefeida es de 2 días su 
magnitud real, cualquiera que sea el lugar donde se encuentra, es 
6,2 ?nj si su pulsación es de 3 días es de 7,1 rnj si tarda 10 días es 
de 8,2 'In, etc. 

Conociendo su magnitud real y midiendo la aparente, se ha po
dido calcular la distancia a que se encuentran estas cefeidas. 

Cuando se observan grandes agrupaciones de estrellas, como 
f:,on, por ejemplo, las Nubes de Magallanes, y se logra encontrar entre 
ellas a estrellas variables, lo que es fácil por el hecho de ser estas 
estrellas unas 1000 veces más brillantes que el Sol, puede calcu
larse aproximadamente la distancia inmensa que nos separa de esas 
agrupaciones. Gracias a ellas ha podido sondearse al espacio hasta 

/

reciar distancias de millones de años luz. 

GRUPOS VARIABLES. - Se han encontrado, además, grupos de es
M'ellas vm'iables de período menor que el de las cefeidas, algo irre-
~ular, y que tienen con éstas grandes analogías. Estos grupos va
riables no tienen preferencia por ningún lugar del cielo y están 
animados de gran velocidad, que pasa de los 100 Km/seg. 
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ESTRELLAS VAHIABLES DE LARGO PERÍODO. - Son todas estrellas 
del tipo rojas gigantes, teniendo grandes dimensiones como BE'
telgeuse y Antarés y dotadas de rápido movimiento (más de 
60 Kmjseg). 

Tienen un período aproximado de un año para sus variaciones de 
brillo, que oscilan de 2~ a 9~ magnitud reaL 

La primera estrella de este tipo que se observó fué Mim Ceti. 

VARIABLES PARTICULARES. - Fuera de estas clases variables hay 
otras cuy{)S cambios no guardan ninguna ley de variación conocida. 
Se acepta, de acuerdo a las observaciones, que los cambios de brillo 
de esas estrellas son producidos por moverse dentro de un medio 
opaco. 

Se han encontrado variables de este tipo en la Nebulosa de Orión 
y en la nube de la constelación de la Corona A1tstral. 

~58. Estrellas Novas. - La observación continua del cielo re
vefa, a veces, la transformación rápida de una estrella muy débil, e 
casi invisible, en otra cuyo brillo sobrepasa al de todas las es
trellas. 

En el breve intervalo de tiempo que se produce ese fenómeno, la 
'estrella aumenta su volumen hasta hacerse millones de veces mayor, 
con una velocidad radial de más de 1000 Kmjseg. hasta alcanzar, 
al cabo de algunos meses o años, su máximo esplendor, después de 
lo cual la estrella decae de brillo para volver, al cabo de un período 
relativamente breve, a ser nuevamente una débil estrella o desapa
recer por completo. 

A estas estrellas se les llama me,cvas o novas y aparecen, término 
medio, una por año, no pudiéndose por lo tanto atribuir su cambio 
de brillo a choques entre estrellas, pues según dijimos, las distan
cias que las separan son enormes y las velocidades con que se mue
ven son escasas; luego un encuentro solo es posible en un período 
no menor de un billón de años. 

Se trata de explicar este fenómeno suponiendo que la nova, atra
viese una nebulosa . formada por tenue gas, y que el frotamien
to producido es tan grande que provoca el aumento de su lumino
&idad. 
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Dado el escaso conocimiento que se tiene sobre la naturaleza in
terna de las estrellas, también puede admitirse la posibilidad de que 
ese fenómeno dependa de su naturaleza interna. 

La primera nova metódicamente observada fué la Nova de 1572 
en la constelación de Casiopea efectuada por Tycho Brahe. El bri
llo de esa estrella superó al de Júpiter siendo visible en pleno 
día. Actualmente ha descendido al de una estrella de 12" mag
nitud. 

Otra nova importante fué la de 1604 observada por Kepler. 

La nova de 1818 en la constelación del Aguila, aumentó de 10' 
magnitud a la - 1 a o sea 300000 veces más brillante que el Sol, en 
hillo absoluto. El aumento de su diámetro se efectuó con una 
velocidad de 1500 Kmjseg. 

La nava Pictoris. de 1925 ha sido la más importante de los últi
lfiOS años. Aumentó de la magnitud 12~ hasta a ocupar el lugar de una 
de las estrellas más brillantes, decayendo después para ser ahora 

Fotograflas del Observatorio de llarvard. 

una estrella de 7~ magni
tud. 

La 1 $ fotografía mues
tra a la estrella en 1902, 
en Mayo 25 de 1925 ha
bía aumentado su diá
metro hasta llegar a sr.r 
50 veces el del Sol y en 
Junio 9 del mismo año a 
100 veces. La 2$ fotogra
fía muestra a N ova Pic
tOJ'Ís en Septiembre de 
1925 cuatro meses des
pués de haber alcanzado 
su máximo brillo. 

159. Enjambres de estrellas. - La observación de las distan
cias y velocidades de las estrellas nos revela una tendencia general 
a agruparse formando los llamados enjamb1"eS, c{¡,r¡mlos o montones 
de estrellas. 
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El más cercano de todos parece ser un enjambre de 30 estrellas, 
entre las que se encuentran Sirio y las estrellas de la Osa Mayor. 
Estando nosotros casi entre ellas y como aparecen las estrellas muy 
distantes, sólo después de miles de años, cuando el enjambre se ha
lle alejado de nosotros, disminuyendo aparentemente sus distancias, 
se verá fácilmente el agrupamiento. 

El enjambre de las Hyades, formado de estrellas de 4~ y 5l¡. mag., 
uituado a 150 años luz, se encuentra ya en esa posición, formando 

Fotografía de la Pequeiút nube de Magallanes tomada en el Observatorio 

Harvard (Arequipa) 

1m grupo cerrado alrededor de la estrella Aldebarán en la conste
lación del Toro. 

El enjambre de las Pleiacles, situado también en la constelación 
del Toro, dista de nosotros 400 años luz. 

El enjambre de Pm'seo, formado de estrellas de 8~ magnitud 
está todavía más distante, viniendo luego los llamados enjam
bres dispersos formados por estrellas telescópica.s, en númer08 
de cientos o miles, con una estrella más brillante en el centro. 
En nuestros días se ha determinado más de 200. grupos de esta 
clase. 
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Los enjamtbres globulares están formados por estrellas cuyo nú
mero no se ha podido determinar, pues el telescopio de más poder 
no ha conseguido «resolverlo» completamente. 

Estos enjambres son todos telesc6picos a excepci6n del enjamb1'e 
ro Oentauro, visible a simple vista como una estrella difusa de 4' 
magnitud, estando formado en realidad por estrellas de 101/0 mago 

Fotografia del enjambre globular Omeua Oen/auro, el más cercano a nosotros 

(20000 años luz) , Observatorio Harvard. 

El nombre de enjambres globulares, cuadra perfectamente con 
sus imágenes telesc6picas que son enormes agrupamientos esféricos, 
tan c1ensos en sus centros que tienen la apariencia c1e un globo. 

Se han encontrado en esos enjambres estrellas peri6c1icas y novas 
y en base a ellas se ha podic1o determinar las distancias que nos se
paran de psos enjambres. En el caso de ü) Oentauro, el enjambre 
más cercano, dista 20000 años luz. Otros alcanzan c1istancias de 100 a 
200000 años luz. 
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160. Nebulosas ~aseosas. - Las nebulosas gaseosas son enormes 
masas gaseosas brillantes u opacas, formadas según Eddington por 
condensaciones del « gas» que llena los espacios interestelares. 

Las nebulosas deben tener una densidad tan pequeña, que sería 
muy superior al «vacío» obtenido por los mejores métodos de nues
tros laboratorios. 

Fotogrl1fía de la nebulosa gaseosa Oabeza de Oaballo cerca de la estrella '" Orión, 

Observatorio Monte Wilson. 

Podemos tener una idea del grado de enrarecimiento de esa ma
teria al suponer que 1 cms de la misma está expandido en un vo
lumen de 1 Kms. 

Ouando son brillantes es porque se encuentran en las inmediacio
nes de una gran estrella, de la cual reflejan la luz. Se admite también 
que su brillo es producido por sus áto~os ionizados por la luz de 
la misma. 

Ouando son opacas, aparecen como «agujeros negros », llamados, 
tn la Vía Láctea, sacos de Ca1'bón, los que se ponen de manifiesto 
por contraste con un fondo de estrellas brillantes, como sucede 



- 204-

en las proximidades de la Cruz del Sur, como se ve en la foto
grafía. 

161. La Vía Láctea. - Se conoce con el nombre de Vía Láctea a 
una enorme faj"a luminosa de bordes difusos, de aspecto luminoso 
y blanquecino, de un espesor y brillo variables, que da vuelta 
al cielo. 

Nosotros estamos en inmejorables condiciones para observar
la, pues su parte más brillante está en las proximidades de la 
Cruz del Sur. 

En la constelación del Cisne se divide en dos ramas, c<lntinuando 
la principal a través de las constelaciones de Aguila y Sagitario, 
mientras la otra rama llega hasta la constelación de Ofiuco donde 
desaparece. 

En muchos lugares y especialmente en la constelación de Sagita
rio donde es muy brillante, se forman verdaderas nubes de estrellas, 
apareciendo C<lmo contraste con ellas manchas obscuras o «sacos de 
carbón », que, como vimos, eran nebulosas opacas que ocultaban el 
brillo de las estrellas. 

A pesar de su aspeeto de nebulosa el telescopio muestra que está 
formada por gran número de débiles estrellas. 

L<ls astrónomos Herschel y Kapteyn dedicaron gran parte de sus 
vidas a estudiar la estructura o forma del espacio ocupado por todas 
las estrellas del cielo, y en especial por las estrellas que forman la 
Vía Láctea, llegando a la c<lnclusión de que todas las estrellas cons
tituyen un conjunto armónico, llamado desde entonces Sistema de 

la Vía Láctea o Galaxia. 
Según estos astrónomos la 

Galaxia tiene la forma de 
un reloj <l sea la de un elip
soide achatado. Esta forma 
explica por que aparente
mente hay regiones más den

sas de estrellas que otras, que serían las que corresponden al eje 
mayor del elipsoide. 

Trabajos más recientes han ampliado el Sistema Galáctico, ha
ciendo depender de él todos los enjambres globulares de estrellas como 
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C!? Centauri, con lo cual el Sistema de Kapteyn pa.<;a a ser un sistema 
local, como se ve en la figura. 

El diámetro de la Galaxia tiene ahora 250.000 años-luz y el sistema 
local, del cual el Sol es una de tantas estrellas, está a 50.000 años-luz 
del centro de la misma. 

El sistema galáctico tiene un movimiento de rotación alrededor 
de su centro, lo que explica que las estrella.<; del borde puedan esca
par a la atracción de la.<; estrellas centrales. 

Dicho sistema no gira como un block· sino que las estrellas más 
cercanas a su centro giran m~ rápidament~ que las más ale
jadas, en forma análoga a la que lo hacen los planetas alrede
dor del Sol. 

162. Las nebulosas espirales. - Independiente del sistema de 

Fotografía de la nebulosa no 101 de la Osa jJ[ayor tomada en el Obs. de Monte \Vilson. 

la Vía Láctea y separadas por distancias que alcanzan a millones y 
quizás billones de años luz, se han encontrado otros sistemas llama

dos nebulosas espirales o ~miversos islas, qu~ aunque no llegan a 
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tener las proporciones de la Vía Láctea son sin duda sistemas aná
logos al que pertenecemos. 

Se ha estimado en millones el número de nebulosas espirales, 
especialmente en las constelaciones de la Virgen y de la Cabellera 
de Berenise. 

Fotografía de la gran nebulosa de Andrómeda tomada por el Obs. Jerkes. 

El espectroscopio revela en las nebulosas la existencia de los mis
mos elementos que en nuestro sistema· tales como hierro y 
calcio, teniendo el espectro de su luz cierto parecido con el de la 
del Sol. 

Además el principio de Doppler muestra que las nebulosas se 
mueven hacia nosotros con velocidades de 300 a 1000 Kmjseg. 

La mayor nebulosa espiral conocida es la de Andrómeda, di':ltan
do de nosotros más de 300.000 años luz. 

Se ha determinado aproximadamente la posición a otras muchas 
nebulosas alcanza:r..:lo a distancias que llegan a 1000 000 de años luz, 
empleando para todos los casos la relación del período de las estre
llas variables del tipo cefeidas con sus brillos absolutos. 
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Según la teoría matemática del astrónomo inglés Jeans, en las 
diversas formas de las ne
bulosas puede seguirse las 
distintas etapas de su evo
lución. En el comienzo 
son como jnmensas esferas 
de gas que después de tri
llones de años se aplasta::J. 
y comienzan a condensarse, 
formándose brazos espira
les que llegan a envolver
las. Después de otros tri
llones de años las nebu
losas' comienzan a desinte-
grarse para terminar en 

Fotografía de la nebulosa N. G. O. 811 en An-

drómeda, tomada en el Obs. Monte Wilson 

('njambres de estrellas como en las Nubes de Magallanes. 

163. Hipótesis de la nebulosa de Laplace. - De todas las 
hipótesis sobre la formación del sisterna solar, la de Laplace es, sin 
ninguna ,duda, la que mayor aceptación ha tenido para explicar ra
('ionalmente este grandioso fenómeno ocurrido hace millones de años. 
Esta hipótesis sostiene: 

19 Toda la materia del sistema solar estuvo primitivamen
te al estado de gas a una elevadísima temperatura, formando lo 
que se lla~a una «nebulosa» animada de un movimiento de rO
tación. 

29 La nebulosa tenía primitivamente la forma de un inmenso 
esferoide cuyo diámetro alcanzaba al planeta más alejado (Plutón 
descubierto en el año 1931). 

3Q La nebulosa tuvo un proceso de enfriamiento que produjo 
('ontracción y aumento de movimiento y como consecuencia un acha
tamiento ecuatorial. 

49 La fuerza centrífuga producida por la rotación llegó a so
brepasar en el Ecuador a la gravitación, separándose un anillo ~e
mejante a los de Saturno. 

59 Nuevas pérdidas de calor, seguidas de nuevos aumentos de 
rotación provocaron el nacimiento de nuevos anillos. 
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69 El núcleo de la nebulosa se convirtió en el Sol. 
79 Por condensación de cada anillo se formaron los planetas, 

los que fueron en sus comienzos esferoides calientes y gaseosos ani
mados de movimientos de rotación alrededor de sus respectivos ejes 
y de rotación ah'ededor del núcleo. 

89 El enfriamiento de la masa gaseosá del planeta produjo, aná
logoamente, el aumento de su rotación, que llegó en algunos de ellos 
a desprender anillos independientes, que dieron origen, luego, a los 
sat~1jtes de esos planetas. 

99 Además la pérdida de calor produjo contracciones, formán
dose materias sólidas y líquidas. En el caso de la Tierra el volumen 
que llegaba hasta la Luna tomó el diámetro actual. 

109 Los elementos más livianos formaron la atmósfera que fué 
sin duda más densa y profunda que ahora. Luego se condensó en 
la atmósfera el vapor de agua, se produjeron lluvias, formando los 
ríos y océanos. 

OBJECIONES A LA TEORÍA. - La formación de los planetas habría 
sido producida dE' acuerdo con la teorla de Laplace por exceso de ro
l ación, y el 95 % de este movimiento puede medirse actualmlmte en 
el movimiento de traslación del planeta Júpiter. Ahora bien la nebu
losa anitmada de un movimiento angular no ha podido producir los 
arvillos. 

Es curioso de que siendo Laplace un gran matemático no haya 
tratado de confirmar por el cálculo lo que él imaginó. Reciente
mente se llevó a cabo esta investigación y la conclusión es la siguien
te: La teoría de Laplace explica perfectamente la transformación de 
una nebulosa en soles, pero reducida a 1ma « escala pequeña» no pue
de explicar la formación de los planetas de 1¿n sol. 



CAPITULO XVI 

TRIANGULO DE POSICION y PROBLEMAS 

YROGRAMA. - Corrección de las observaciones. Refracción y aberración. T1"iá',,
gtllo de posición. Conociendo la altum, el azimut de un astro y la latitud 

del hlgar, llallar el ángulo horario y la declinación do! astro. ldera, cono
ciendo la f7eelinaci6n de tm astro y 811 ángulo horario, llallar la altw'a y el 
azilnilt elel astro. Hal101' la época de la salida y de la puesta (/e un astl'o, 
Calcular la amplitue¡ de un astro, llallal' la al/ura y el azimut de un astro 

cuando se encuentra en el cíToulo ele las 6 hOl'as, Halla¡' el ángulo horario, 

el azimut y la altilra <1e un astro en el instante de su 1nayor elongación. 

164. Corrección de las observaciones, - Las coordenadas que 
se miden con el empleo de los instrumentos, teodolito, ecuatorial, etc., 
requieren ser corregidas antes de ser empleadas en los cálculos, de 
los errores instrumentales y, además, de otros independientes de ellos 
como son la 1'efracción y la aben'ación de la luz. -165, Refracción, - En Física se conoce con el nombre de ?'e-

!mcción de la luz a la desviación que sufren los rayos luminosos 
cuando pasan de un medio a otro de distinta densidad. 

Este fenómeno se produce con los rayos de luz proveniente' de 
jos astros al propagarse en la atmósfera, pues la d'ensidad de ésta 
aumenta a medida que se aproxima a la superficie terrestre. 

Con el objeto de dar una idea sencilla del fenómeno de la refrac
ción, que es sumamente complejo, y calcular las correcciones que 
obliga a hacer en las observaciones, supond'remos formada a la atmós
fera por upa serie de capas concéntricas y homogéneas. 

En la figura se han representado algunas capas solamente, exa
f$erando su espesor. 

Consideremos un rayo EA de luz proveniente de una estrella E, 
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el que al encontrar a la atmósfera en A se refracta acercándose a 
la normal n puesto que la capa ab es más densa que la inmediata 
superior. Este rayo refractado incide en B a la capa bc y al atra
vesarla se refracta acercándose a la normal n', puesto que dicha ca-

/ ¡n 
I A; 

a----·--·- -¡ ------,----

/ ni, ¡ 
I al 

b--- -- - -/-. - - ., 
'n il . 

(' _____ -le: -- - ------,. 
I ¡ -----,- - -----------

-----r e ---- ----------

pa bc es más densa que la abo 
En esta forma continúa el 

rayo luminoso sufriendo suce
sivas refracciones al atravesar 
las distintas capas y llegar al 
ojo del observador, que ve al 
astro en E' en lugar de verlo 
en su verdadera posición E. 

La figura formada por el 
rayo considerado y sus sucesi
vas refracciones, es una poli
gonal plana como lo enseña la 
Física. Si se duplica sucesiva
mente el número de capas de 
que se supone compuesta la 

atmósfera, con lo cual el espesor ele las mismas disminuye, se obtie
Den poligonales tales como la ABe ... M, las cuales tienden a 
confundirse con una curva característica cuando dicho espesor tien
ele a cero. Dicha curva, que es el verdadero camino del rayo lumi
noso EA, se llama curva de 1·efracción y como se estudia en Física 
depende de la temperatura, presión, altitud, estado higrométrico de 
la atmósfera, etc. 

De acuerdo con lo visto resulta que en todas las observaciones 
astronómicas las alturas de los astros aparecen aumentadas de un 
cierto ángulo que se llama refracción asü·onórnica. 

En la figura la refracción astronómica sería en ángulo EME' 
que está enormemente aumentado, puesto que la refracción normal 
Ca 0° de temperatura, al nivel del mar, a los 45° de latitud, a 
760 mm de altura barométrica) corre.spondiente a la altura apa
rente M'ME' = 75° es de 16". 

Luego vemos que si E'MM' = ho es la altura obsel·vada del as
tro E, E'ME = l' es la 1'efracción 1w1'mal y EMJVI' = h'i) la altu
ra verdadera, se tiene: 

.. 
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A A 
E/MM' - E/ME o sea hv=ho-r 

Los valores de la refracción han sido consignados en tablas, que 
dentro de la complejidad de los factores que influyen sobre la re
fracción, dan apro::imaciones notables. 

A continuación damos una tabla de refracciones normales, donde 
puede observarse que la refracción disminuye con la altura, siendo 
máxima en el hOTizonte y nula en el zenit. 

Altura I 00 10 I 2
0 

1 3
0 

1 JO 1 50 6
0 

1
70 

RO 1
90 

1
100 

Refrac. 36'36" 2:/37) 19'7" 14'59" 12'J2" 10'10" 8'-16" 7'39" 6'47" 6'-1" 5'30" 

Altura l IJO 1
120 

1 130 U
O 

1150 1 160 1 170 1 180 1 190 1 200 1 ~;)O 1 30~ 
Reft·ac. 5'1" 4'3ü"¡4'15" 3'57" 3'-11" 3':n" 3'1.!" 3'3" 2';)3" 2'-!-!" 2'8" }'-!-!" 

AILura 
35

0 
1"'0 ' \ .,15

0 
50° 1550 1 600 650 70" 

75
0 

1 SOl.) IS5
0 

1
900 

--- --- --
Refrat, 1'26" l' 12" 1'0" 50" -12" 35" 28" 22" 16" 11" 5" O" 

Ouando las observaciones no son efectuadas en las condiciones 
que exige la refracción normal, hay que corregir a ésta de acuerdo 
con dichas condiciones para lo cual se utilizan también tablas. 
Ejemplo las de la «O, des T, ». 

166, Corrección de las alturas 
de los astros del sistema solar. 
- Para medir la altura del Sol, 
de la Luna o de un planeta, 'le 
dirige la visual a uno de sus bor
des y se le suma o resta el valor 
del semidiámetro (n9 70) según 
que dicho borde sea el inferior o 
el superior. 

Oomo las observaciones se refie- -
ren siempre al centro de la Tie
rra, es necesario todavía agregar-

E' E 
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le la paralaje. Así: llamando ho a la altma observada, corregida de 
la refracción y demás errores, 1) al semidiámetro del astro, p a la 
paralaje y h a la altura geocéntrica, tendríamos: 

() .f" • 

l' 1 

167 Aberración. - Las coordenadas de un astro, referidas a la 
f.clíptica y al ecuador verdaderos se llaman coordenadas verdadet'as 
del mismo. 

Para obtener las coordenadas aparentes es necesario, todavh, 
corregirlas de la aberración de la lnz, que es la desviación que su
fre un rayo luminoso proveniente de un astro, al componerse la 
velocidad de su luz con la del observador, puesto que estando éste 
en la Tierra está animado de los movimientos de traslación alre
dedor del Sol, de rotación alrededor de su eje y a·e traslación del 
sistema solar. 

De estas tres velocidades de que 

A 

está animado el observador, la 
que tiene mayor influencia es la 
de traslación alrededor &1 Sol 
(30 Kmjseg aproximadamente) 
produciendo la aberración amtal 
que tiene por efecto hacer des
cribir a liada estrella una pe
queña elipse cuyo semi-eje ma
yor es paralelo a la eclíptica 
e igual, para todas las estre
llas, a 20"47 (constante de abe-

., ) I , 
rraC10n . / 

Para comprender ésto, con
sideremos una estrella E. Si A. 
es el lugar de observación, un 
rayo luminoso EA que parta 
de E y llegue alojo del obser

vador, tiene una velocidad de 300 000 Kmjseg (lo que equivale a 
suponer que el observador se acerca a E con esa velocidad), repre
sentada por AB, la que al componerse con la velocidad AC del ob-
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servador da por resultante la AD, por lo cual la estrella en lugar 
de verse en E se vería en E'. 

Como al cabo de un año la ve:locidad de la Tierra supuesta cons
tante, ha tomado todas las direcciones sobre la eclíptica, al efectuar 
para cada instante la composición de velocidades explicada, se ob
tendrán las sucesivas posiciones aparentes E' que formarán una 
eJipse de centro E que será descripta aparentemente por dicha 
estrella E. Esa elipse pertenece a un plano paralelo al de la 
('('líptica y al ser proyectada sobre la bóveda celeste ")os da otra 
r e lpse. 

168. Triángulo de posición. - Las coordenadas horizontales y 
las ecuatoriales horarias 
de un mismo astro A me
didas desde un mismo lu
gar de observación y en 
el mi mo instante, deter
minan sobre la esfera ce
leste un triángulo esféri
co que tiene por vértices 
al polo sur P s, al cenit 
Z y al astro A, que pue
de ser una estrella o el 
centro de un astro cual
quiera del sistema solar. 
Dicho triángulo esférico 
I s ZA se llama triángulo 
de posición correspondiente al astro A. 

Los elementos de ese triángulo son: 

'" ~ 

z 

\::---:r------j$ 

AZPs = azimut de A = SB expresado en grados = a 
A .---.. 

ZP sA = ángulo horario de A = MC expresado en grados = t 
A 

P sAZ = ángulo de posición o paraláctico del astt'o A = P 

Lado ZPs ~ 90° - <p ~ co-latitt6d del lugm' de observación 

» 

» 

Az ~ 90° 

APs = 90° 

h z = distancia cenital de A 

ca-declinación del astro A 
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El estudio del triángulo de posición permite resolver mportan
tes problemas de astronomía y navegación, como verem más ade
lante, y dicho estudio puede hacerse mediante la a licación de 
las fórmulas fundamentales de la trigonometría esfér ca. 

Trabajaremos con los valores absolutos de los datos' I , 0, t ... etc., 
~ obtendremos los valores absolutos de las incógnitas por la aplica
ción de las fórmulas trigonométricas convenientes, como se verá a • 
continuación. Los signos de dichas incógnitas los determinarem03 
de acuerdo con las convenciones admitidas para los signos de las 
coordenadas. (Ver capítulo IV), 

169. Problema. - Oonociendo la alt1u'a Y' el azimut de 1tn astn 
y la latitud del lttgar de observación hallar el ángu~o hm·ario y la 
decünación del mismo. 

z 
DATOS 

<p = - 35° 

h = 4P 

a = 75° 

INCÓGNITAS 

t = x 

SOLUCIÓN. - Como en el triángulo de posición ZAP S conocemos 

A 

ZA = 90° - h Z,Ps = 90° - <p y AZP s = a, 

o sea, dos lados y el ángulo comprendido, podemos encontrar el la
do opuesto a dicho ángulo aplicando el teo1'e'rna del coseno que 
dice; El coseno ele 1~n lado es igual alproduGto de los cosenos de 
los otros dos, más el pr;od1wto de los senos de estos mismos dos Zaa,os 

p~ ,1 CO"'~:'r7,;'v~es:; f?O '" 
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cos (90 - y) = cos (90 - h) cos (90 - q:¡) + 
+ sen (90 - h) sen (90 - q:¡) cos a 

Recordando que el seno y el coseno de un ángulo son respectiva
mente iguales al coseno y al seno de su complemento se tiene: 

sen y = sen h sen q:¡ + cos h cos q:¡ cos a 

Reemplazando los valores absolutos de los datos resulta: 

sen y = sen 41 ° sen 35° + cos 41 0 cos 35° cos 75 0 

Trabajando con los valores naturales de las funciones trigonomé-
tricas reslllta: ~ 

sen y = 0,656. 0,574 + 0,755.0,819.0,259 

sen y = 0,376 + 0,161 = 0,537 

Para sen y = 0,537 corresponde el ángulo y = 32°28'. 
Como la altura h del astro es positiva y su azimut es menor que 

90° debe el astro pertenecer al hemisferio Sud, siendo por lo tanto, 
negativa su declinación 

luego 

CÁLCULO DE t 

Como el ángulo t es opuesto al lado conocido ZA y además sabe
mos el valor de otro lado ZPs y el ángulo a comprendido entre 
esos dos lad'os, podemos calcular el ángulo t aplicando el teorema de 
la cotangente que dice: La ootangente de un lado por el seno de otro 
es igual al ooseno de éste por el ooseno del ángttlo oomprendido, más 
eZ seno de este mismo ángulo por la ootangente del ángulo opuesto 
al primer lado. Luego 

cotg (90° - h) . sen (90 ° - q:¡ ) = cos (90 o - q:¡) . cos a + sen a . cotg x 

o sea tg h . cos q:¡ = sen q:¡ . co a + sen a cotg x 
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Despej ando cotg x resulta: 

cotg x 

o sea 

cotg x 

tg h cos <p - sen <p cos a 
sena 

tg 41° . cos 35° - sen 35° . cos 75 0 

sen 75 0 

Trabajando con los valores naturales de las funciones trigonomé
tricas, resulta: 

cotg x = 
0,869.0,819 - 0,574.0,259 

0,966 

Para cotg x = 0,583 corresponde el ángulo x = 59 0 45'. 

Como el azimut del astro es menor que 180 0 resulta que se en
C'uentra al Oeste del meridiano del .lugar siendo, por lo tanto, el 
{mgulo horario obtenido el buscado 

luego t = 59°45' = 3 h 59 min 

MÉTODO GRÁFICO (*). - Este problema puede resolverse aproxima
(lamente, con el empleo de la regla, el compás y el transportador, uti
lizando las proyecciones ortográficas sobre el meridiano del lugar y 

rebatimientos apropiados sobre el mismo plano. 
Trazamos la circunferencia NMS que representa al meridiano del 

lugar, al diámetro NS que es la proyección ortográfica del horizon
te sobre el plano del meridiano. Como conocemos <p =- 35 0 trazamos 
PSPN y la proyección QQ' del ecuador. Llevando a partir de N el 
arco NH = h = 41 0 y trazando lal cuerda HH' 11 NS obtenemos 
la proyección ortográfica HH' del almicantarat ( '1'). 

(*) Una. s olución g ráfica. más d etallada del triángulo d e posi ci ón , puede encontrars e 

en la «R. C. E. I. » en el nO 205 d e Julio 1919, en un articulo de los Prof. Ings. L. 1tI. 

PmoRA y J. BAJlHn. 

(**) Se llama almicant';"'al»ae un astro al plano paralelo al horizonte del lugar que 

pasa por el astl·O. 
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Como el azimut de un astro se puede medir sobre su almicantarat, 
haciendo girar este último alreded'or de su proyección HH' hasta 
que su plano coincida 
con el del meridiano, 
se tiene la circunferen
cia de diámetro HH' 
que es el rebatimiento 
del almicantarat. 

Llevando 

H'(A) = a = 75° 

se obtiene el rebati
miento (A) del astro 
A, y trazando por (A), 
(A)A 1. HH' resulta 
que lA) es la proyección 
elel astro A sobre el me
ridiano. 

Trazando por A, MM' 11 QQ' se tiene la proyección MM' del pa
ralelo d'el astro. El arco M'Q' nos da la declinación buscada que re
sulta ser 1\ ~ - 32°30'. 

Para hallar el ángulo horario t rebatimos el paralelo del astro 
sobre el plano del meridiano. Trazamos A (A') 1. l\IM' hasta cortar 
a la circunferencia de diámetro MM' en el punto (A') que es el re
batimiento del astro. 

El arco M(A') nos da el valor del ángulo horario buscado que 
resulta ser t ~ 60° = 4 h. 

Obsérvese que con este problema se ha resuelto el pasaje de las 
coordenadas horizontales de un astro a las ecuatoriales horarias del 
mismo. De idéntica manera podría resolverse el problema recíproco 
que se enunciaría así: 

En un lugar de latit1¿d <p, conociendo la declinación y el ángulo 
h01'ario de 1¿n ast1'o hallar la altura y el azimut del mismo. 
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170. Problema.- Halla1' la época de la salida o p1tCsta de un 
astro (y del Escorpión) en un l1~g(J¡r de latitud conocida, el día 9 
de Marzo de 1931. 

DATOS 

a = 15 h 02 seg 
N 

INCÓGNITAS 

t :t 

SOLUCIÓN, ~ En el triángulo de posición ZPsA conocemos el la
do ZA = 90° puesto que en la salida o puesta el astro está eh el 
horizonte, siendo por lo tanto 

---h = O; Y además ZPs = 90° - cp y PsA. = 90 0 
- ~ 

Para calcular el ángulo t = x comprendido entre dos de esos la
Jos podemos aplicar el teorema del coseno (enunciado en el proble
ma anterior), que nos da: 

(;oS 90° = cos (90 0 
- cp) cos (90° - ~) + 

o sea 

de donde 

+ sen (90° - cp) sen (90 0 
- 1)) cos x 

O = sen cp sen 5 + cos cp cos ~ cos x 

sen cp sen ~ 
cos x = - = - tg cp tg ~ 

cos cp cos ~ 

Reemplazando los valores absolutos resulta: 

cos x ~ - tg 35° _ tg 25° 
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Trabajando con los valores naturales de las funciones trigonomé
tricas resu\ta: 

111 ego 

cos x = - 0,700.0,466 gg - 0,326 

x = t = 109 0 gg 7h 16min 

[1] 

Como cos x es negativo existen dos soluciones para la [1], una 
perteneciente al segunde cuadrante y otra al tercero. 

La primera es el ángulo horario de la puesta y la segund·a el de 
la salida. Si convenimos en contar los ángulo horarios de 00 a ± 180 0 

o de O h a ± 12 h, según que el astro esté al O o al E del meridiano, 
se tiene: 

Homrio de la p1testa = x = t = 7 h 16 min 

Horario de la salida = x' = t' = - 109 0 
= - 7 h 16 IDÍn 

La hora siderea de la salida la obtenemos mediante la relación 

~ = (l + t = 15 h O min 02 seg + 7 h 16 min = 22 h 16 min 02 seg 

Vamos a hallar la hora civil correspondiente procediendo como lo 
indicamos en el (nQ 63). 

Fecha {Hora siderea de la puesta . . . . = 22 h 16 min 02 seg 
9/3/931 (*) Hora sideral de Es. As. a O he = 11 h 03 mm 32 seg 

Intervalo sidereo 18 . . . . 
Con'ección = 9,829 seg 18 . 

Hora legal de la puesta en Es. As. 

11 h 12 min 30 seg 
1 min 50 seg 

11 h 10 min 40 seg 

Análogamente se calcula que la hora legal de la salida son las 
20 h 37 min 07 seg del día 8 de Marzo. 

MÉTODO GRÁFICO. - Trazamos la circunferencia :t\TMS que repre
senta al meridiano del lugar y al diámetro NS que es la proyección 
ortográfica del horizonte sobre el plano del meridiano. 

Como conocemos c:p = - 35 o trazamos PSPN, Y la proyección 
QQ' del Ecuador. 

(.) La hora sideral de Bs. As. es igual a la hora sideral de Greenwich a O h. mis 

11, 856 seg X 4. 
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Llevando a partir de Q el arco QM = () = - 25° Y trazando la 
cuerda MM' 11 QQ' obtenemos la proyección ortográfica del parale

lo del astro. 
La intersección A de 

. las proyecciones del pa
ralelo <lel astro y del 
horizonte es la proyec
ción del astro sobre el 
meridiano en el ins
tante de su salida o de 
su puesta. 

Rebatiendo el plano 
del paralelo sobre el 
lel meridiano, alrede· 
dor de su proyección 
M]\1', se obtiene la cir
cunferencia de diáme-
tro MM'. El punto (A) 

de la misma representa el rebatimiento del astro A en el instante de 
su puesta. 

El arco M(A) = 109° = 711 16 min es el ángulo horario del as
tro en el instante de su puesta. Con ese valor se puede calcular la 
hora siderea de esa salida y luego la civil correspondiente en la for
ma que indicamos al resolver el problema analíticamente. 

171. Problema. - CalC1tlat· la amplit1td de ~tn astro en 1tn l~tgar 
de latitud conocida cp. 

Se entiende por amplitud de un astro en el instante de su salida o 
puesta, a su azimut, contado a partir del punto cardinal O o E. 

Tomando los datos del problema anterior podemos calcular el azi
mut del astro med'iante el teorema del coseno y luego su amplitud: 

cos (90 0 
- (\) = cos (90 0 

- cp) cos 90° + sen(90° - cp )sen 90° cos a. 

o sea sen () = cos cp cos a pues cos 90 0 = O y sen 90° = 1 

Juego cos a = sen () sec cp 

• 
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Reemplazando los valores absolutos de los datos se tiene 

cos a = sen 25° . sec 35° 

cos a ~ 0,423. 1,221 ~ 0,516 luego a = -t- 58°56' 

de acuerdo con la convención hecha para los azimutes. 

Como el valor absoluto del azimut es menor que 90° el astro sale 
fntre el E y el S y se pone entre el O y el S. Luego los valores de 
amplitud serán: 

Amplitud de la salida = - (58°56' - 90°) = + 21°4' 

A:mplitud de la puesta = 58°56' - 90° = - 21°4' 

172. Problema. - Halla?· la alttwa y el azimut de un astro de 
d.eclinación conocida C1wndo se encnentra en el círculo de las 6 h co
nociendo la declinación del mismo y la latit1¿d del lugar de obser-
1,ación (.). 

DATOS 

q> = - 35° 

~ = - 29° 

t = 6h = 90° 

INCÓGNITAS 

h = x 

a = y 

N 

SOLUCIÓN. - El triángulo de posición ZPsA es rectángulo pues
to que el ángulo ZPsA = t = 6 h = 6 X 15° = 90° Y conocemos 
sus catetos ZPs = 90° - q> y PsA = 90° - 5. 

Para resolverlo aplicamos la regla del Pentágono de Neper. 

(*) Se llama círculo de laa 6 " al meridiano que forma COJl el del luga.r un ingulo 

f == 90· == 6 h. 
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Recordando que: el seno del argumento de 1¿n lado es igt¿al al 

gO·-(90!.X).>; 

o sea 

p1'oducto de los cosenos de los a1'g1¿mentos de 
los lados no adyacentes o al producto de las 
tangentes de los argumentos de los lados (¡d
yacentes, se tiene: 

sen x cos (90° - <p) cos (90° - ~) [1] 

I sen x = sen <p sen ~ I [1'] 

Reemplazando los valores absolutos de los datos resulta: 

sen x = sen 35° . sen 29°' 

Trabajando con los valores naturales de las funciones trigonomé· 
tricas se tiene: 

sen x = 0,574.0,485 ,,' 0,278 

Análogamente 

sen (90 0 
- <p) = tg (90° - y). tg (90° - ~) [2] 

1 
cotg '!J cotg ~ = cotg y --~-

tg o 
cos <p 

ere donde cot~ y = cos <p tg ~ I [2'] 

cotg y = cos 35° tg 29 0 

cotg Y = 0,819. 0,554 = 0,454. 

Para cotg y = 0,454 corresponde el ángulo y = 65°35'. 
Como el astro está en el hemisferio Sud, pues ~ es negativa y al 

Oeste éfel meridiano por cortar al círculo de las 6 horas, su azimut 
debe ser menor que 90° 

luego 
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MÉTODO GRÁFICO. - Trazamos la circunferencia NMS que represen
ta al meridiano del lugar y al diámetro NS que es la proyección or
tográfica del horizonte sobre el plano del meridiano. 

Como conocemos qJ = - 35° trazamos PSPN Y la proyección 
QQ' del Ecuador. 

Llevando a partir de Q, el arco Ql\'I = () = - 29° Y trazando la 
cuerda 1'11\1:' [[ QQ' obtenemos la proyección ortográfica del para
lelo del astro. 

Por otra parte como la 
recta PSPN es la proyec
ción ortográfica del círcu
lo de las 6 h, la intersec
ción A de PSPN con 11M', 
es la proyección ortográ
fica del astro A sobre el 
meridiano en el instante 
en que se encuentra en el N 
círculo de las 6 h. 

Trazando por A la 
cuerda HH' [[ NS se ob
tiene la proyección orto
gráfica del almicantarat 
del astro en el instante 
considerado, luego el ar-
co NH ~ 16° es la altura buscada. 

s 

Rebatiendo el almicantarat sobre el meridiano, alrededor de su 
proyección HH' se tiene la semicircunferencia de diámetro HH' y 

el punto (A) representa el rebatimiento del astro en el instante de 
!':l paso por el círculo de las 6 h. 

El arco H' (A) ~ 66° es el azimut buscado. 
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173. Problema. - Hallaq' el áng~tlo hora1'io, el azimut y la altura 
de un astro en el instante de su rnaym- elongación en un lugar de 
latitud oonooida <p. 

z DATOS 

<p = - 35° 

b = - 65° 

p = 90° 

INCÓGNITA 

t = x. 

a = y 

h=w 

SOLUCIONo - Observemos que cuando tilla estrella circumpolar pa
sa de su culminación superior a la inferior su ailÍmut aumenta de 0° 
a un cierto valor máximo a partir del cual decrece hasta anularse 
nuevamente en su culminación inferior. 

Cuando el azimut alcanza el valor máximo el vertical Z,A del as
tro es tangente al paralelo M]\,I' del mismo y perpendicular al círculo 
de declinación de A. Luego el ángulo de posición o paraláctico p es 
recto y se dice que la estrella está en su maym' elongaoión, 

Igualmente se observa al pasar de su cul-
minación inferior a la superior y contan· 
do los azimut es de 0° a-180° en sentido 
retrógraelo. 

El triángulo de posición ZP s A es rec
tángulo en A, y como conocemos su hi· 
potenusa ZPs = 90° - <p y el cateto 
pS A = 90° - b podemos resolverlo apli·· 
cando la regla ele Neper. 
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sen (90 0 
- x) = tg (90 0 

- b) tg <p 

sen (90 0 
- b) = cos (90° - y) cos <p 

sen <p = cos (90° - b) cos (90 0 
- w) 

de [1] I cos x = cotg b tg <P I 
de [2] cos b 

1 
= sen y cos <p = seny--

sec <p 

Juego I sen y = cos () sec <p I 
de [3] 1 sen <p = sen () sen w = ---- sen IV 

cosec a 
luego sen w = sen <p cosrc () 

Reemplazando los valores absolutos de los datos, resulta: 

cos x = cotg 65 0
• tg 35° 

sen y = cos 65°. sec 35° 

sen w = sen 35 0
• cosec 65° 

Trabajando con valores naturales, se tiene: 

[1] 

[21 

[31 

[1'] 

[2'] 

[3'] 

cos x 0,466 . 0,700 '" 0,326 

0,423 . 1,221 '" 0,516 

x = t '" 71 o = 4 h 44 min 

sen y 

sen w = 0,574.1,103 '" 0,633 

Como () ~ - 65 0 el astro es una estrella circumpolar para nos
otros, su ángulo horario t, su azimut y su altura no pueden alcanzar 
a 90°, luego los valores ele x, y y w son las soluciones elel problema. 

MÉTODO GRÁFICO. - Trazamos la circunferencia NZS que repre
renta al meridiano del lugar, y al diámetro NS que es la proyección 
ortográfica del horizonte sobre el meridiano. Trazando PsP~ tal 

" 
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que PsTS = cp = - 35° Y QQ' 1. PSPN obtenemos la proyec· 
ción QQ' del Ecuador. 

Llevando a partir de Q' el arco Q'M" 3 = - 65° Y trazando 
la cuerda MM' II QQ' se tiene la proyección del paralelo del astro. 

Por otra parte como el vertical del astro y su paralelo son tangen· 
tes en el punto A, tienen común la recta tangente r en ese punto y 

ella corta a la vertical TZ del lugar en un punto R. Como la r ecta 
pertenece al paralelo cuya proyección es MM' y ésta corta a la ver
tical en R dicho punto es el de intersección citado. 

Rebatiendo el paralelo sobre el meridiano alrededor de su proyec· 
ción MM' se tiene la cir-

N /---------'~'=-F:"'-----_; 

cunfercncia de diámetro 
MM'. Trazando por R, 
que permanece inmóvil 
en el rebatimiento, la tan· 
gente R (A) obtenemos en 
(A) el rebatimiento d,el 
astro. Luego si trazamos 
(A)A 1. l\1JYI' resluta que 
A es la proyección orto
gráfica del astro sobre 
el meridiano, y el arco 
1'.1:(A) es el ángulo horario 
t = x = 71 o = 4 h 44 min 
buscado. 

Trazando por A la 
cuerda HH' II NS obte
nemos la proyección del 
almicantarat del astro, 

luego el arco NH = h = Y ~ 39°17' es la altura buscada. 
Rebatiendo el almicantarat sobre el plano meridiano alrededor d~ 

su proyección HH' se obtiene el arco H' (A') = a = y ~ 31°4' 
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