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CAPITULO I 1

ESFERA CELESTE

PrOGRAMA, — Esfera celeste. Su movimiento aparente, rotacién de la tierra,
Eje del mundo; los polos, el Ecuador, los circulos paralelos, los circulos de
declinacion. Coordenadas geogrificas. Circulos y meridianos terrestres. Lon-
gitud y latitud geogrdficas. Vertical de un lugar terrestre, cenit, nadir. Planos
verticales. Horizonte: definiciones diferentes. El meridiano y la meridiana.
Altura del polo es igual a la latitud terrestre.

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

DeriNto16N.—Se llama
esfera celeste, a una su-
perficie esférica de radio
arbitrario lo suficiente-
mente grande para’ con
respecto a él resulte des- |
preciable el radio terres-
tre y euyo centro es un
punto cualquiera de ia
Tierra.

colests

Hsta definicién estd
de acuerdo con la idea :
que uno se forma al econtemplar el cielo (pero econviene hacer notar
que eso es solo una apariencia producida por la naturaleza de la
atmésfera) y con las siguientes consideraciofnes:
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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 interseccién se denomina esfera estrellada.

Si se consideran dos astros ecualesquiera A y B cuyas distancias al
observador O sean distintas, como el dngulo que forman las visuales
correspondientes a estos astros es inddpendiente de dichas distancias
y el arco que las intersecciones dé esas visuales determinan sobre
cualquier superficie esférica de centro O tiene la misma medida que
ese angulo, resulta que puede prescindirse de las distancias de los
astros al observador si se consideran en lugar de éstos sus proyeceio-
nes sobre la esfera celeste. Asi lo haremos en lo sucesivo. Ademés sien-
do el radio de la tierra muy pequefio (6300 Km) con respecto a las
distancias de la misma a las estrellas (41,000,000,000,000 Km para
a del Centauro que es una de las mas cercanas) resulta despreciable
en comparacion con esas distancias, por lo que la Tierra puede consi-
derarse como un punto.

2. Movimiento aparente de la esfera celeste.— La observacion
del cielo en una noche estrellada permite constatar que los astros es-
tan animados de cierto movimiento, pues se ven algunos surgir en
un punto del horizonte, aumentar de altura hasta alcanzar una mé-
xima, después de la cual descienden hasta desaparecer bajo el mismo,
mientras que otros efectian su movimiento completo sobre el hori-
zonte. En este tiltimo caso, se nota que esas estrellas deseriben circun-
ferencias alrededor de un punto fijo del cielo. Si suponemos que to-
dos los astros estdn fijos en la esfera celeste y que todos se mue-
ven en la misma forma, se puede aceptar la signiente:

CoNVENCION. — La esfera celeste estd animada respecto de la Tie-

rra, de un movimiento de rotacion alrededor de uno de sus didmetros. | !

3. Rotacion de la tierra.— FEl movimiento eirewlar de rotacion
admitido en el parrafo anterior para la esfera celeste, es equivalente
al de rotacién de la Tierra alrededor del eje mundo, en sentido con-
trario, y supuesta inmévil a la esfera celeste. _
~ Esto significa que las leyes de los fenémenos astronémicos dedu-
cidas por cualquiera de estas dos hipétesis son las mismas, lo cual se
prueba en Mecénica.
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4. Eje del mundo; los polos. Ecuador, paralelos, circulos de
declinacion. — Drrmnicion 1. — Se llama eje del mundo PsPy al
didmetro alrededor del cual gira la esfera celeste respecto de la
Tierra. Se llaman polos celestes a los extremosPg y Py de ese did-
metro. 4 ¥ ;{ \

;.\—'-/&y;r 7

Derivicién 11 — Se llama ,Eeuadw—celem al plano perpendi-
cular al eje del mundo en el centro de la Tierra.

La interseccién de ese pla-
no con la esf:afa celeste es
una eircunferencia maxima
MNM' que también lleva el
nombre-de Ecuador celeste.

Derintorén IT1. — Se 1la-
ma paralelo celeste a todo
plano perpendicular al eje
del mundo. Las interseccio-
nes de esos planos con la es-
fera son circunferencias me-
nores tales como el QRS
llamadas también paralelos.

DEFINICI(‘)N IV.— Se lla-
ma/n(s,} wyioe de declinacion \
o memdmnos célestes a los planos que pertenecen al eje del mundo.
Las circunferencias méximas tales como PgNPy intersecciones de
esos planos con la esfera celeste se llaman también meridianos (*).

5. Coordenadas geograficas. — Habiamos aprendido, al estu-~
diar Geografia, que las coordenadas geogrdficas sirven para deter-
minar un punto enalquiera de la Tierra.

Esas coordenadas eran la longitud terrestre, la latitud terrestre

y la eltitud, y sus definiciones las s1gu1éntes
shuz cuando sa
g_. n mch/ sop
0, a.sos

o

S ]




N, s

DeriNiciON. — Se llama longitud terrestre de un lugar A (con-
siderado como un punto) al 4ngulo diedro que tiene por caras a un
meridiang que se toma como origen y al meridiano de ese lugar.

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

luego tiene por medida la del
P"<>""\ arco BC que abarcan sus lados.»

El meridiano que nosotros
tomaremos como origen es el
meridiano del Observatorio de
Greenwich, adoptado univer-
salmente.

El plano del meridiano de
Greenwich divide a la Tierra
en dos hemisferios. A los pun-
tos situados en el hemisferio
Occidental se le atribuye longi-
tud positive v a los del otro he-
misferio longitud mnegativa.

Las longitudes se miden,
a partir del meridiano origen

COORDENADAS GEQGRAFICAS DEL LUGAR A. e -
Longitud = », latitud = o y atitud =, ~ DOSitivamente hacia el Oeste y

Llr negativamente hacia el Este y

de 0° a 180° o de 0 horas a 12 horas.

Noracién. — Las longitudes se designan con la letra griega o.
DeriNiciéN. — Se llama latitud terrestre de un lugar A (consi-

derado como un punto) al dngulo de la vertical de ese lugar con
el plano del Eeuador (*). .
Si se supone a la Tierra esférica, la latitud de un lugar seria igual .

= X fivio Y

P R R
al arco del meridiano A’B comprendido entre el lugar y .elzpie-de

q
(*) Recuérdese que se llama édngulo de una recta con un plano el dngulo agudo que
ella forma con su proyeccion sobre el mismo.
)

.

S : : Bg “L.)
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su meridiano sobre el Ecuador, puesto que el dngulo @ por ser

un 4ngulo central tiene por medida la del arco f?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-
rian de 0° (en el Ecuador) a --90° o —90° (en los polos).

Noracién. — Las latitudes se representan con la letra griega .

DrrINIcION. — Se llama altitud o cota de un 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 (*).

A los puntos situados exteriormente a esta superficie se le atri-
buye cota positiva y a los situados interiormente, cota megativa o
depresion. Las altitudes se expresan en metros.

Noracién. — La altitud se designa con h.

6. Vertical de un lugar terrestre, cenit, nadir. — DgrINICIO-
NES. — Se llama wvertical 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 asecendente corta a la esfera celeste se
llama cenit y el de interseccion de esa esfera con la vertical des-
cendente se llama nadir. '

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

7. Planos verticales. — DgriNiciéN. — Se llaman planos verti-
cales a todos los planos que contienen a la vertical de un lugar. Las
intersecciones de esos planos eon la esfera celeste son circulos que
quedan divididos por la vertical en dos semieirculos.

(*) A la figura 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 supuestos prolon-
gados bajo los continentes. ¥
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El semicireulo que contiene a un astro se llama plano vertical del =

astro.

8. Horizontes. — Derinicion I. — Se llama horizonte matemd-
tico de un punto de la superficie terrestre al plano perpendicular

a la vertical del mismo en .ese
punto. 5

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

Derixicién I1. — Se llama
horizonte racional de un pun-
to de la Tierra, al plano §
perpendicular a la vertical del
mismo que pasa por los o0jos

de un observador situado en ese lugar.

DeriNier6n II1. — Se llama horizonte geocéntrico de un punto

de la Tierra, al plano y
perpendicular a lavertical
del mismo, que pasa por
el centro de la Tierra.

OBSERVACIONES. — Lios
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-
¢e a un punto, esos tres
horizontes coinciden.

K En la figura adjunta se

Horizonte  coleste

ha dado a la Tierra C un radio desproporcionado respecto del de
 la Esfera celeste, con el objeto de hacer ver que el horizonte, la
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vertical, y el meridigno de un lugar A de la Tierra, pertenecen a
sus correspondientes de la esfera celeste.

En adelante cuando se dibuje a la esfera celeste convendre-
mos en representar a la %
Tierra por el centro de
la esfera y al horizonte

de un lugar por un pla-
no horizontal respecto del

lector. 7\

9. El meri d
meridiana. Z=Abs :
cI6N. — Se llama mem-
diano de un punto de la‘
%uperflcx‘e terrestre al i)la-
no deterr&:nado por la ver-
‘tical de cse punto con el
eje del mundo. g

La interseccién de ese plano con el horizofite se 'ha\ma la meri-
diana o linea Norte-Sud. o

El eje del mundo divide al plano meridiano en dos semiplanosy El

que contiene al cenit

*E se llama meridiano

3 superior y el que no
Zent 1o eontiene meridia-
: no mfer 107 del Tu-

gar.( v, OA Nn,{fﬁ,g\“.

10. Altura de un
astro.— DEFINICION.
— Se 4llilma altura
de un astro sobre el
horizonte al &ngulo
formado por la vi-
sual dirigida a ese
astro con el plano
P, b del horizonte.

ano y la

Ps

Ejo dol mundo




_(12{ = \) R

Esempro. — El dngulo & es la altura del astro E sobre el hori-
zonte del lugar A. '

11. Relacion entre la latitud y la altura del polo en el mis-
mo lugar. — Teniendo presente que el radio de la esfera celeste
< es muy grande respecto del
de la Tierra, resulta que la
visual dirigida a wun polo
celeste desde un punto-de la
Tierra resultard paralela al
eje de la Tierra que es una
parte del eje del mundo.

g

En la figura la visual APg
dirigida desde A al polo ce-
leste Py es paralela al. eje
del mundo PgPy.

A8
P e sewene vy o vl
<" yortical del lugar 3

TrorEMA. — La altura del
polo en un lugar de la Tierra
es en valor absoluto, igual a
la latitud terresireg del mis- &
ma. .

L4
En simbolos: Si en el lugar A es % la altura del polo Pg # Lj
¥ @ el valor absoluto de la latitud del lugar A ;
DEMOSTRACIGN. — Siendo 7 'la altura del polo. P, ‘la visual

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

7N It
CA | AH, es decir, h + 1 = 1 Reeto [1]

Siendo ¢ la latitud de A la vertical CA forma con el eje del

mundo PgPy el éngulo 2 que es el complemento de @, pues
PPy L MC por serlo al Ecuador, luego \

Y
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¢ + 2 = 1 Recto (-4) (2]
™\ N\
Pero 1 — 2 por correspondientes entre APg || PsPx y secante
AC por lo tanto de [1] y [2] resulta

h — ¢ por tener complementos iguales.

OsservacION. — Esta propiedad nos muestra que si se conoce la
posicién del polo visible en un lugar A, se halla la latitud de ese
lugar midiendo, con un aparato apropiado, el &ngulo 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 segmenio que se obtiene prolon-
gando tres veces y media el brazo mayor de la Cruz del Sud, de
la cabeza hacia el pie. Fgbfead

El valor aproximado de la latitud de la Ciudad de Buenos Aires
es @ = — 34°36’. Este es un valor medio, pues dada la gran ex-
tensién de esta ciudad, ella varia de un punto a otro. Asi por ejem-
plo la latitud determinada en la Dérsena Norte es ¢p — — 34°35’38"/,
y en la Aduana Vieja es ¢ =—34°36'30". (Ver Trigonomeiria
esférica y Coordenadas Astronémicas del Ing. D. Manuel Ordéiiez).
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CAPITULO 1II

MOVIMIENTO APARENTE DE LA ESFERA CELESTE

ProOGRAMA. — Movimiento aparznte de la esfera celeste; uniformidad de este
movimiento. El dia sideral. Aspecto del cielo en la latitud de Buenos Aires;
esfera oblicua. Estrellas circumpolares. Pasos por el meridiano, arco diur-
no y mocturno. Esfera recta y esfera paralela.

13. Movimiento aparente de la esfera celeste: uniformidad de 3
este movimiento. — El movimiento de rotacién de la Tierra dlre-
oy dedor de su eje, trae co-
mo consecuencia, segin di-
jimos, el movimiento apa-
P, rente de la esfera celeste.
Si con la ayuda de ins-
trumentos apropiados, que
estudiaremos mas adelan-
“|S  te, seguimos el movimien-
to de varias estrellas cua-
lesquiera, llegamos a la
conclusién de que todas
ellas describen en el mis-
mo tiempo, circunferencias
- cuyos centros pertenecen
al eje del mundo, y que se mueven con velocidad angular constante.

del lugar

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

La esfera celeste estd animada respecto de la Tierra de un movi-
miento aparente circular uwwmiforme alrededor de su eje en sentido :
E, N, O llamado sentido retrigrado. 6&
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14. El dia 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 &n-
gulos iguales son descriptos en tiempos iguales.

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

DermNiciON, — Se llama dia sideral al intervalo de tiempo trans-
currido entre dos pasos consecitivos de una misma estrella (*) por
el meridiano superior de un lugar.

El dia sideral se divide .en 24 pa%es iguales llamadas horas side-
rales y cada una éstas en 60 minutos sidergles y eada uno de esos
minutos en 60 segundos siderales. 3

15. Aspecto del lo en la latitud de Buenos Aires. — Ha-

Luego si representa-
mos los planos y ejes fun-
damentales para ese punto
tendriamos que ZNS es
el meridiano, TZ la verti-
cal, NAS el horizonte, PsPy
el eje del ‘mundo, dibuja-
do en forma tal que:

e
PATH —'p = — 34°35/,

MM’ es el Ecuador. N
Supongamos a un observador situado en el punto T del honzonte.
Si éste dirige su vista hacia el Este (cara al E.) cuando comienza

(*) Veremos mas adelante que en lugar de tomar una estrella o sea un punto real
de la esfera celeste, se puede. y es conveniente, tomar un punto geométrico de la mis-

ma, el punto Verm{l o punto y, que pertenece al Ecuador.
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a anochecer, observari 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 CIRCUMPOLARES. — Si el observador dirige su mirada
hacia el Sud (cara al Sud) ve ciertas estrellas que deseriben toda
su orbita por encima del horizonte, es decir, que no tiene salida ni
puesta. Dichas estrellas se llaman circumpolares.

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

su menor altura en el meridiano.
En el primer caso se dice que
el astro estd en su culminccion
superior y gn el segundo en su

circum®olares. y puede notar
que todas las que observa per-
manecen menos tiempo sobre el
horizonte a medida que se acer-

Fotografia mostrando las trayectorias de estre-
llas circumpolares, de ¢« Lw Cier pr BEreuT » can hacia el Norte.

ARCOS DIURNOS Y NOCTURNOS. — Los paralelos de las estrellas
que no son cireumpolares quedan divididos por la interseeeién con el
horizonte en dos arcos. Los situados por encima del horizonte se
llaman arcos diurnos y los que quedan debajo arcos mocturnos de
esas estrellas.

De la observacién de la figura de la pigina anterior resulta gue:

Las estrellas cuyos paralelos estin comprendidos entre el que
pasa por el punto S y el polo Sud Pg son circumpolares, mientras
que las comprendidas entre el que pasa por el punto N y el polo
Norte Py son invisibles. Las estrellas restantes tienen salida y
puesta y permanecen sobre el horizonte menos tiempo que 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 easo son iguales los tiempos men-
cionados. !

16. Esfera oblicua. Todos los observadores de lugares cuya
latitnd (en valor absoluto) esté comprendida entre 0° y 90° o sea
los situados entre el Ecuador y los polos, podrin haeer observacio- o
nes andlogas a las que se acaban de referir, es deeir: . 4

1° Que las orbitas aparentes de las estrellas pertenecen a pla-
nos oblicuos respecto del horizonte:

2° Que existen estrellas circumpolares.. /  ; :

3° Que existen estrellas invisibles. W‘ '

4° Que todas las estrellas wisibles culminan en el meridiano.

5° Que los arcos diurnos y mocturnos son desiguales excei‘g)to
para las estrellas que recorren el Ecuador;

La esfera celeste correspondiente a estos observadores se llama

esfera oblicua. 3
X
X

a la altura del polo. sobre
el horizonte, ¥ que en el
polo la latitud ¢ = 90°
resulta que en los polos el
eje del mundo coincide con
la vertical y por lo tanto el
Ecuador coincide con elg ppf
horizonte.

Luego para todos los ob-
servadores situados en el
polo, la esfera celeste pre-
sentard el aspecto.~de la
figura, es decir, observa-
Tan: ? . V= Pun

%. 1° Que las drbitas aparentes de las estrellas pertenecen a pla-
nos paralelos al horizonte.
2° Todas las estrellas visibles son circumpolares.

Eja del munas
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3° Que las estrellas mo tiemen culminaciones puesto que des-
eriben circunferencias de igual altura.
4° Que solo son wisibles las estrellas pertemecientes 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 @ = 0 resulta que el eje del mundo pertenece al plano del
horizonte y por lo tanto e! Ecuador eoincide con el primer vertieal

/ (perpendicular &1 meri-
diano del lugar).

Liuego para todos los ob-
servadores situados en el
Ecuador la esfera celeste
presentard el aspecto de
la figura, es deeir, ob-
servaran :

? 1° Que las drbitas
aparentes de las estre-
llas pertenecem a planos
perpendiculares al hori-
zomte.

2° Que 70 existen es-

trellas circumpolares.
3° Que todas las estrellas culminan en el meridiano.

4° Que los arcos diurnos y mocturnos son iguales.
5% Que-son visibles todas las estrellas;

La esfera celeste correspondiente a estos observadores se llama -
esfera recta. :

e o ) 2 7 ;’;—*-

Z Horidian,

a2

del lugar

Vertical

-——""
/ astro

< o s

t del astrg

B Paralalo del

Morizonte
|
|

it

Pparalelo

—
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CAPITULO III
] A ot
DETERMINACION DEL MERIDIANO Y DEL EJE DEL MUNDO S

R Y
PROGRAMA. — Kl teodolito. El ccuatorial. Altwra h y distancia cenital z de un
astro. Determinacion de la posicién del meridiano. Método de las alturas co-
rrespondientes. Método del gnomon. Determinacion de la posicion del eje del

mundo ¥y, eon esto, de la latitud terrestre. Distancia cenital del polo.

20. El teodolito. — Es un instrumento que se emplea para me-
dir los 4ngulos que la visual dirigida a un objeto forma econ la

INDICACIONES - 20

1 Base triangular

8 Tornillo de presion

4 Tornillo de presion

5 Tornillos de nivelacion

6 Tornillo de pequeiios movi-
mientos del limbo

7 Tornillo de pequefios movi-
mientos de la alidada

8 Lente de aumento =

9 Ventanilla

10 Circulo vertical

11 Lente-de aumento >~/

12 Ocular

18 Anteojo

14 Eje horizontal

17 Nivel

18 Nivel

19 Espejo giratorio

20 Nivel de reversion

21 Brujula

22 Soporte

238 Pié del tripode

24 Resorte de fijacion

25 Plataforma
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vertical o eon la horizontal y el que la proyeccién de dicha visual
sobre un plano horizontal forma con una semirrecta fija (por
ejemplo eon la direceién Sud) del mismo.
Se compone de las siguientes partes:
a) Un circulo A llamado azimutal, que puede ponerse hori-

R T 7N
RN
0

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

b) Un ecirculo B situado en un plano pelpendlculal 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 circulo.

c) De un anteojo C ecuyo eje se mueve sobre

l -
— un plano paralelo al del vertical, girando alrededor
de un eje e’ perpendiculdr a ese plane en el eentro

i !

de dicho ecireulo.
"Q

MoviMmENTO Y GRADUACION. — El azimutal A estd

formado por un cireculo graduado de 0° a 360°, ol

limbo ¢ cubierto casi totalmente por una camisa, alidade d que es
la que lleva el nivel y tiene dos aberturas diamentralmente opues-
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tas en cuyos bordes existen verniers, las lecturas de los ‘cuales se
hacen mediante lentes de aumento. A
El limbo y la alidada pueden girar unidos o independientemente.
El circulo vertical se compone de un limbo fijo f graduado de 0°
a 360° (el cero corresponde al cenit cuando el instrumento esté

nivelado), cubierto por una camisa g que lleva también dos abertn- |

ras diametralmente opuestas con nonius y los lentes correspondientes.
El anteojo al girar alrededor del eje e arrastra a la alidada vertical.

Ademés de este movimiento el anteojo puede girar alrededor del
eje del instrumento.

Maxgso pEL TEODOLITO. — Colocado el instrumento en un lugar
elegido para la observaecion, se lo nivela cuidadosamente.

Se hacen.coineidir los ceros del limbo y de la alidada del azimu-
tal, y se hace girar el anteojo que arrastra a ambos, hasta que la

aguja magnética pavonada de la brijulah situada en el centro del

‘limbo,/marque el punto S.

Con esta operacién se consigue que el anteojo esté en la direccién
Norte-Sud magnética y que los dngulos azimutales tengan como la-
do de origen la semirrecta determinada por el punto de observa-
cién y e]\ punto Sud magnético (¥).

Luego se fija el limbo con el tormillo correspondiente y se deja
libre la alidada. Se dirige el anteojo al punto elegido y se inmo-
vilizan las alidadas del eirculo azimutal y del vertical.

La lectura que se hace en el cireulo azimutal nos da el valor del
dngulo que forma la direccién NS magnética con la proyeeccion de
la visual sobre el plano horizontal, y la lectura efectuada e_ﬁ’el circu-
lo vertical nos da el del angulo que forma dicha visual con la ver-
tical, con lo cual queda determinada la posicién del punto dado.

21. El ecuatorial.
mos elementos que el teodolito, pero el circulo correspondiente

al azimutal se lo sita en un plano paralelo al Eeuador y-por lo

tanto su eje es paralelo al eje del mundo.
BEsta ademés_provisto de un mecanismo de relojeria que impri-

(*) No es imprescindible que el cero de la graduacién esté en la direceibn N.B.
magnética,

Es un instrumento que consta de los mis- -
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me a todo el aparato un movimiento de rotacién 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 movimiento diur- 25

no de cualquier estrella
visible.

Con. esa experiencia se
comprueba practicamente
que el movimiento apa-
rente de la esfera ce-
leste, respecto de la Tie-
rra, es circular unifor-
me como se habia in-

dicado anteriormente (n?
13).

i
H
i
H
|
H
\
W

22. Altura y distancia cenital de un astro. — DurINICION. —
Se llama altura de un astro en un lugar determinado, al Angulo for-
mado por la visual dirigida al mismo con el plano del horizonte de

ese lugar, v distancia ce-
nital del mismo al angu-
lo que forma dicha vi-
sual con la vertical del
lugar.

Vertical dol lu!ﬂ\N

Noractén, h representa

la altura y z la distancia
cenital de un astro.

Horszonts

CororArI0. — La altura
y la distancia cenital de
un mismo astro en unm mismo lugar son dngulos complementarios.

En simbolos: h +2=90° osea h=90°—z y 2z=090°—h.

23. Determinacion de la posicion del meridiano.— MfTopo pE
LAS ALTURAS CORRESPONDIENTES.. — Las alturas iguales que una mis- -
ma estrella aleanza antes y después de su paso por el meridiano de
un mismo lugar, se llaman alturas correspondientes.
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PROPIEDAD DEL PLANO MERIDIANO. — Kl meridiano de un lugar
¢s bisector de los diedros cuyas caras son los verticales de una mis-
ma estrella cuando alcanza alturas correspondientes.

La propiedad del plano meridiano que acabamos de citar,

se utiliza para la determinacién del mismo, en la forma si-
guiente:
_Se busca una estrella conocida, de la cual se sabe por ob-
servaciones hechas en dias anteriores y a simple vista, que cul-
mina a una hora apropiada para la observacién, las 22 h por
ejemplo.

Se instala un teodolito y se lo prepara para la observa-
cion poniendo el cero del limbo en 1a direccién TS de una
mira. ATy g LS 7 : - :

Unas 'dos "horas) antes de la culmmaclon se busca con el anteo,)o
por el Oriente a la estrella elegida. Cuando ésta esti dentro del
campo del anteojo se fijan las alidadas y con los tornillos de peque-
nos movimientos se busca la coincidencia de la estrella con el eru-
ce de los hilos del reticulo.

Obtenido esto se efectiia la lectura en el cireculo azimutal y se
anota el resultado que llamamos ay y luego se deja libre la alidada
azimutal dejando fijo el anteojo.

Después de las 22 h se nota que la estrella comienza a descen-
der, y momentos antes de
las 24 h, se dirige el an-
teojo hacia el punte donde
se ve la estrella y se cons-
tata que ésta, esta en el
campo. / \

Se. fija nuevamente la
alidada y con el tornillo
de pequeiios movimientos
de la misma se trata de
que la estrella coineida
nuevamente con el centro
del reticulo, en cuyo ins-
‘tante se obtiene la altura
correspondiente a la observada en la pnmera operaelon.

\
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Se efecttia la segunda lectura en el circulo azimutal y se anota el
resultado que llamamos a;.
Si colocamos el anteojo en forma tal que en la alidada se lea
@y + a4
2

el plano del meridiano del lugar.

Si bien €l fundamento de este método es muy sencillo, en la
practica no se le utiliza por existir otros mas adecuados por su ma-
yor rapidez y precisién.

una graduacién igual a el eje de dicho anteojo esta en

24. Método del gnomon. — El método de las alturas corres-
pondientes se aplica también en otro procedimiento llamado método
del gnomon, pero en lugar de emplear el teodolito se hace uso de una
varilla recta (gnomon) 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. 4

La sombra del gnomon se proyeeta sobre el plano horizontal ha-

cia el Oeste antes de la

culminaciéon del Sol y va

*SSal . . .
/3 disminuyendo a medida
SH*LM . que el Sol aumenta de al-

tura hasta el instante del
paso por el meridiano que
se trata de determinar, a
partir del cual la sombra
se proyectaré hacia el Este
y su longitud ird aumen-
tando a medida que la

Hogmion

Norte T

Meridiana

Plano YY) altura del Sol dismi-
Horizo ntal ~
nuye.
Osste 4
Conviene tener presen-
te que:

1° La sombra del gnomon, en un instente dado, pertenece a la
interseccion del plano vertical del Sol en dicho instante com el ho-
rizonte, puesto que el gnomon es wvertical;
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20 Sombras iguales son proyectadas por el Sol cuando alcanza
alturas correspondientes.

“En efecto: los angulos 2 y 2’ son iguales por pertenecer a’los

tridngulos rectingulos MTS; y MTS’; que son iguales por tener
sus catetos respectivamente iguales.

3 Que los angulos formados por los pares de sombras iguales

son las secciones mormales de los diedros formados por los vertica-

les correspondientes.

En efecto: El plano horizontal es perpendiecular a la arista co-
mun de esos diedros que es vertical.

4°) La bisectriz comin a todos esos dngulos determina con 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.

ProcepimieNTo. — Teniendo presente que el Sol eulmina méis o
menos a medio dia, una hora antes, por ejemplo a las 11 h, se ob-
serva la sombra delfnogmon y cuando la extremidad de ésta cae so-
bre una de las circunferencias trazadas se marca el punto S; y se
Io 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 cirecunferen-
cia que pasaba por S; se marca esta segunda posicion Sy/ y se
traza TS,’.

Se construye la bisectriz TN del dngulo S;TS;’, con lo que se
obtiene la traza del meridiano sobre el horizonte (meridiana).

Este método que es uno de los més antiguos usados para la de-
terminacién del meridiano, es muy poco preciso, dada la natura-
leza del instrumento empleado y porque el movimiento del Sol, co-
mo veremos més adelante, es distinto que el de las estrellas.
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25. Determinagjén de la posicién del eje del mundo. — Pro-
PIEDAD DEL EJE DEL MUN-
po. — Kl eje del mundo
es bisectriz de los angulos
cuyos lados son las visua-
les dirigidas a una misma
estrella circumpolar en sus
dos culminaciones..

En efecto: Si PsPy es el
eje del mundo y CC’ el
paralelo de una estrella
cirecumpolar visible cuyas

culminaeiones son C y C/,
—_— — 3

v TC y TC’ las visua-

les dirigidas a dichas

Vartical del lugar

posiciones de la estrella se tiene:

PsPx L CC' por ser PgPy L plano del paralelo

A et g
y como CTC’  es isosceles por ser TC = TC' = radio
resulta TPg bisectriz del angulo CTC’
0 sea PPy bisectriz del angulo CTC’

OBsERVACION. — Llamando 2 a la altura de la estrella en su cul-
minacién superior, 2’ la de la inferior, y hp la altura del polo
sobre el horizonte se tiene que: . L}'

; h —+ I 2+ h— I
7
. luego hp = h—_;—h—- lo que nos dice que:

La altura del polo sobre el horizonte es igual a la semiswma de
las alturas de una misma estrella circumpolar en sus dos culmina-
ciones,
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- La observacién que acabamos de hacer se podrialtilizar para la
determinacién del eje del mundo, pues midiendo, con la ayuda de
un teodolito, las alturas h y A’ de una estrella cireumpolar cono-
cida en sus dos culminaciones se obtiene la altura hp del polo me-
diante la férmula deducida.

En la practica no se procede asi porque las dos eulminaciones
se verifican con doce horas de intervalo.

26. Determinacion de la latitud terrestre. — Con el problema
anterior queda también résuelto el de la determinacién de la lati-
tud terrestre puesto que ésta es igual, segiin hemos visto (n® 11),
a la altura del polo sobre el horizonte.

En nuestro hemisferio no existe ninguna estrella visible a simple
vista que coincida eon el Polo Sud. La estrella més préxima al mis-
mo es ¢ Octantis que dista del polo menos de un grado. Es una es-
trella de magnitud 5,5 que puede ser observada con el teodolito y
utilizada por lo tanto para determinar con una sola observacién y
a cualquiera hora, 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 Cruz del Swr a partir de su pie
(n® 11) o en el punto medio ‘del segmento determinado por f§ del
Centauro y Achernar.

En el hemisferio Norte la estrella o de la Osa Menor que es de
212 magnitud dista poco més de un grado del Polo Norte y es
visible a simple vista.

27. Distancia cenital del polo.— Como existen teodolitos en
cuyos cireulos verticales pueden leerse directamente las distancias
cenitales de una estrella, en lugar de sus alturas, puede determi-
narse con ellos, signiendo un camino idéntico al sefialado en el ni-
mero anterior, la posicién del polo, hallando su distancia cenital zp
por la férmula
z + 2

21) = 2

El teodolito que hemos descripto es de este tipo.
Este dngulo que es el complemento de la latitud se llama colafi- .
tud del lugar.
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PROGRAMA. — Cobrdenadas celestes. Coord las hoNzontales, azimut 3 y altu-

ra h. Coordenadas ecuatoriales. Pripvey-sistema, dn¥ulo horario t y declina-

cion 8. Equinoccio de primavera, punto vernal. Segyndo sistema ecuatorial,
ascension recta e« y declinacion 9. }j::l‘ida de la declingcion de una, estrella, la
relacion 8 = @ — 2,

71

30. Coordenadas celeste(s.— Recordemos que punto de un

plano queda determinado en él, por sus.coordénadas -cartesianas
P4 que ;
ros/(Arit. 111, n® 95),

Analogamente, un punto
de la esfera celeste queda
también determinado por
dos coordenadas que son
arcos de circulos maximos
o sus angulos centrales co-
rrespondientes, convenien-
temente elegidos.

En efecto: tomemos un
circulo méximo de dicha
esfera, un punto del mis-
mo como origen de los ar-
cos y un sentido como po-
sitivo, y el didmetro perpendicular al plano de ese eireulo. El plano
del ecirculo se llama plano fundamental, el didmetro perpendicular
se llama eje principal y sus extremos polos. |

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

Eja principal




- eje principal un semicirculo que corta al eireulo principal en un
punto que llamaremos pie del mismo y que se toma como origen
para medir sus arcos.

El arco AB determinado por el origen A del eirculo principal y
el pie B del semicireculo que pasa por el punto dade C y los polos,
v el arco BC determinado por el pie B del semicirculo citado y el
punto dado, son lo que se llaman las coordenadas celestfas del

- punto C.

31. Signos de las coordenadas. — Como al decir arco AB no se
sabe a cual 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 distinguir esos sentidos se le atribuye, a uno el signo
més y al contrario el signo menos.

El signo mas o menos de la segunda coordenada se establece con-
vencionalmente de acuerdo con el hemisferio, respecto del circulo
prineipal, al cual pertenece el punto dado.

Teniendo en cuenta lo dicho anteriormente resulta:

Que a todo punto de la esfera celeste le corresponden un par de
arcos, sus coordenadas.
Reciprocamente: Dados en un cierto orden wum par de arcos le
~ corresponden sobre la esfera celeste un solo punto, que tiene a di-
chos arcos por coordenadas.

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

32. Sentido directo y retrogrado. — Un moévil puede recorrer
el cireulo principal, en dos sentidos, contrarios uno del otro, y que
se los distingue llamando a uno directo y al opuesto retrdgrado, de
acuerdo con-la siguiente:

x i
-/'_”— ' . .
Convenci6N. — Tomaremos como sentido directo de los arcos del
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CoronArIO. — El sentido del movimiento de rotacion aparente de
¥V la esfera celeste, es decir,

C ) A ;
SN el del movimiento diurno

es retrogrado.
En efecto: Todo obser-
vador del hemisferio Sud
ve salir los astros por el E
subir hacia el N y pe-
nerse por el O, es deeir,
‘§, que se mueven en sentido

contrario al de las agujas
de un reloj situado en
uno cualquiera de los pa-
ralelos de dichos astros
mirando hacia el polo sur.

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

33. Coordenadas horizontales. — Los elementos caracteristicos
de este sistema son:

PLANO FUNDAMENTAL: ¢l plano del horizonte, tomando como ori-
gen para medir sus arcos al punto cardinal S.

EJE PRINCIPAL : la vertical del lugar, con su polo principal el eenit,
Con estos elementos pueden definirse las coordenadas horizonta-
les de un astro cualquiera A en la siguiente forma:

DeriNiciéN 1. — Se llama azimut de un astro A al arco de hori-
zonte SB comprendido entre el punto Sud y el pie del vertical de
dicho astro, medido de 0° a 360° en sentido directo, es decir, de
S a N pasando por el O.

(¥) Para todos los observadores del hemisferio norte el sentido que para nosotros
es directo es para ellos 7etrogrado, puesto gque el polo correspondiente a esos observa-
dores. es el antipoda del correspondiente al nuestro y reciprocamente.



DEELN‘ICIé\I II. — Se llama altura de un astf'ro A al arco AB de
su vertlcal comprend1d0 ;
Fr\ ﬁ"“’u

entre el astro y su pie

sobre el horizonte, medido ’
de 0° a 4+ 90° 0o a — 90°,
a partir del horizonte, se-
ghin 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.

Noracrones. — Con a
se designa el azimut,
con h la altura de un ! :
astro y con 2 la distancia Azimut de A = é?i en sentido directo de 0° a 3607 .

CoORDENADAS HORIZONTALES DEL ASTRO A,

- v N
cenital. Altura de A = BA de 0° a = 90°

OB=ERVACION. — Como el horizonte y el vertical son circulos ma-
% B i A

ximos los arcos SB y AB tienen la misma medida (Geom. IT, n® 146)

que sus angulos 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. i
Las coordenadas horizontales se miden directamente con el teo- :

dolito, como se ha visto al resolver los problemas de la determina-

cién del meridiano y del eje del mundo en un lugar determinado.

p—34. Coordenadas ecuatoriales horarias. — ILos elementos ca- P f\.

racteristicos de este sistema son: : / o
. - i Y"

PLANO FUNDAMENTAL: el circulo ecuatorial, tomando como ori-
‘gen para medir sus arcos el pie del meridiano superior del lugar K /!

(mediocielo).
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S, BEJE PrRINCIPAL: linea de los polos con su polo primeipal el Polq
\ Sud.
. Cgn estos elementos pueden definirse las coordenadas ecuatoriales
\\”.; ' horarias de un astro

Z 2400p;0p
%

i.riiil"’

, cualquiera A en la si-
*d\" guiente forma:

Drerinioién I. — Se 1la-
ma dngulo horario de un
astro A al arco de Ecua-
dor MB comprendido entre
el mediocielo M y el pie
del meridiano de dicho as-
tro, medido de 0° a 360°
ode Oh a 24 h en sentido
retrégrado.

i ol ey [ DEFIN.ICIGD-T’ I1.— Se lla-
CoorpENADAS ECUATORIALES HORARIAS DEL ASTRO A ma declinacién de un as-
St ; tro A al arco de su meri-
Angulo horario = MB en sentido retrogrado de 0° a di AB did
360° 0 de 0 h a 24 h. a0 comprelf o
entre el astro y su pié so-
bre el Eeuador, medido
de 0° a +90° o a —90° a partir del Ecuador, segin que el
astro esté situado en el hemisferio Norte o Sud, respectiva-
mente.

Declinacién = AB de 0° a == 90°

Noraci6n. — Con ¢ se designa el dngulo horario y eon § la de-
clinacion de un astro. ]
i

ConsecuENciA 1. — Como el dngulo horario de un astro 'se‘m“ide‘&

en el sentido de su movimiento aparente, y éste es uniforme, resul-
ta que: dicho dngulo horario auwmenta 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 4ngulo horario,
tarda 24 horas siderales (n® 14) en dar la vuelta completa so-
bre el Ecuador, cuya circunferencia vale 360°, llamando 6 al tiem-




la proporcionalidad anteriormente senalada, que como todo astro:
En 24 h siderales recorre un arco de 360°

360°
en 1 h recorre un arco de 51

el dngulo horario de uw astro awmenta a razén de 15° por hora si-

= 15° lo que nos dice que s

deral.
i :
] ‘&En la préctica se utiliza esta equivalencia para expresar los &n- :
éu'nlos horarios en unidades de tiempo. :
Asi, por ejemplo, un angulo horario ¢ — 120°30'45"/ H
se puede expresar también asi t — 8h 2min 3 seg.
Consecvencia II. — Como las estrellas se mueven sobre planos

paralelos al Ecuador, las visuales dirigidas a una misma estrella
son generatrices de una super-
ficie eéniea circular que tie-
ne por eje al eje del mundo,
luego el dngulo que ellas for-
man eon dicho eje es constan-
te. Por lo tanto los Angulos
que esas visuales forman con
el plano del Ecuador son tam-
bién iguales, por ser comple-
mentos de los anteriores, asi
como también sus arcos co-
rrespondientes que son las de-
clinaciones de la estrella. En
consecuencia: La declinacién
de una estrella es constante (*).

Nora. — La deelinacién del Sol no es constante, pues tiene una
pequefia variacién diaria, no obstante se puede suponer que dicho
astro recorre sensiblemente un paralelo en cada dia. e

El sistema de coordenadas ecuatoriales horarias se dice que es un

(*) La declinacion de una estrella sufre en rigor, pequeiiisimas variacio 85 pero por 4
ahora podemos considerarla como constante. '\
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sistema semilocal, pues el origen de los dngulos horarios es distinto
para cada lugar.

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

35. Equinoccio de primavera.— Si en un lugar cualquiera de
la Tierra medimos diariamente y durante un afio el &4ngulo hora-
rio del Sol en cierto instante y la declinacién del mismo, y repre-
sentamos sobre una esfera
los puntos determinados
por esos pares de coordena-
das, podremos observar que
todos pertenecen al plano
de un circulo méaximo, 1la-
mado ecliptica, que forma
con el plano del Ecuador
un angulo diedro de 23°277.
Este valor se llama obli-
cuwidad de la eclipiica.

Como el plano del Eeua-
dor divide al de la Eelip-
tica en dos semiplanos si-
tuados en ‘semiespaeios
opuestos respecto del primero, resulta por la convenecitn de signos
hechas para la declinacién, que durante medio afio, aproximada-
mente, la declinacién del Sol es positiva (es decir el Sol estd en
el hemisferio Norte) y durante el resto del afio es negativa (el Sol
estd en el hemisferio Sud). )

El didmetro comiin a la Eecliptica y al Ecuador se Ilama Eﬁnea
de los Equinoccios.

El extremo de ese didmetro por el que pasa el Sol del hemisferio
Sud al Norte se llama punto Aries, punto Vernal o punio y, y con
esa letra y se lo designa siempre. En nuestro hemisferio se ]_.lama

_también Equinoccio de Otoiio.

El otro extremo de: cese didmetro se lama Eqm'noccw dle Prima-

vera o punto Libra (=).

fhdass i T SIS ) g
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36. Segundo sistema de coordenadas ecuatoriales. Coorde- ;
nadas ecuatoriales absolutas. — Los elementos caracterlstlcos de
este sistema son:

PLANO FUNDAMENTAL: el circulo ecuatorial tomando como origen
para medir sus arcos al Equinoccio de Otofio o punto v.

EJE PprINOIPAL: linea de
los polos con su polo principal
el polo Sud.

Con estos elementos pueden
definirse las coordenadas ecua-
toriales absolutas de un astro
cualquiera A en la siguiente
forma :

del

I.ridi‘"' Yugap

DeriniciON I. — Se llama
ascensién recta de un astro“A’
al arco de Ecuador yB com-
prendido entre el punto Ver-
nal vy y el pie del meridiano
fgicho anero, medida de 0 COORDENADAS ECUATORIALES ABSOLUTAS - /

a 360° 0 de 0 h a 24 h en sen- M A o o
tido directo.

—
Ascensién recta = yB en sentido relabesado de
0° a 360°

Derinicion IT, — Se llama ek
Declinaciéon = AB de 0° a == 90°.

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

Noracién. — Con a se designa la ascensién recta y con § la de-
clinacion de un astro.

¢} ConsecueNcias. — Los dos sistemas de coordenadas ecuatoriales 8 ©
""”tienen una coordenada comun: la declinacion. 3 !
Este sistema de coordenadas ecuatoriales se dice que es un siste-
“ma absoluto puesto que la ascensién recta y la declinacién de un
astro son para un instante dado constantes e independientes del
Iugar de observacion. Por esta razén hay tablas donde se registran
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los valores de esas coordenadas para todos los astros, y que sirven
para cualquier observador.

Como el punto Vernal estd animado de un pequeilo movimiento
en sentido refrégrado, como veremos oportunamente, resulta que
la ascensién recta de las estrellas sufre un pequeilo aumento anual,
que también se registra en esas tablas. Esto nos dice que, en rigor,
la ascensién recta de un astro no es constante, pero nosotros la
consideraremos como tal, dado que son muy pequenaq las varia-
ciones que sufre en un afio.

En cuanto al Sol cabe decir que se mueve, respecto de las os-
trellas, lo que puede notarge observando que ¢l Sol se pone junto
con constelaciones de estrellas que van variando con el tiempo,
y cemo recorre la ecliptica dando una vuelta completa en un afio,
en sentido directo, su ascemsidn recta aumenta diariamente un gra-
do (1°) aproximadamente.

U\) 37. Medida de la declinacion de una estrella. — Teniendo
en cuenta la definicién de declinacién y el hecho de que esta coor-
denada es constante, resulta que puede hallarse su valor sobre cual-

quier meridiano del astro, utilizando el Ecuatorial.

Sin embargo en la préctica dicha determinacién se efectfia en el
meridiano del lugar de observacién, en el instante del paso de la
estrella por el meridiano superior, utilizando un instrumento, lla-
mado circulo meridiano, porque su anteojo se mueve en-diche plano.

Esto puede hacerse porque existe una relacién sencilla que liga
la latitud ¢ del lugar, la declinacién & de la estrella y su distancia
cenital 2 en su paso por el meridiano de dicho lugar,que permite
calcular § cuando se conocen ¢ y 2. Hsta filtima es la que se mi-
de con ayuda del cireculo meridiano.

38. Relacioén entre 3, ¢ yz(*).—La declmamon de una estrella
es igual, en valor absoluto y en signo, a la entre la lati--
iud de wn lugar y la distancia cenital de dicha estrella em su paso
por el meridiano superior de ese lugar.

En simbolos: \ 8\ =| q;‘\ :t-l‘z.“l

(*) Recuérdese que cuando se escribe un niimero en « negrita » se gquiere indicar que
puede ser positivo o negativo. \

A
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CONVENCION. ——NM dzstazm l de un astro en sw paso por

el meridiano, e segun que dicho astro culmine
entre el cenit y el Sud o entre el cenit y el Norte, respectivamente.

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

r 1 \J
y el cardinal N. e /‘ZS e

o
1¢r Caso. — Kl astro cul- 7, ) il i 74 e
nina entre cl cemit y el s \ I
Polo Sud; o sea el punto Z ; \ Ef 7 5
. . o B ,/;\l'“ i
es interior al MA luego por & T —'( é.\;’é" ?
definicion de suma de arcos: T Y0 |
L 4 Meridiana
~ ~ ~ s S
MA = MZ + ZA e
O Y
Pero MZ=PS=|—¢|=
7~
= ]_'_ z| —
7
Yy MA=|-3 = a
osea 3 = ¢ + z y multiplicando por —1 da —3 =—¢— (4 2)
o lo que es lo mismo 3= <p+z
M/ ’:*P-‘{" —_ Kot 9¢ (aso.— El astro cul-
723 LG mina entre el cemit y el
g Ps Ecumdor; o sea el punto Z
ey P 7~
A es exterior al MA, luego
R o ct por definicién de diferencia
gt r Je de arcos: §
N sty ) ~ —~ o~ !,
direste MA = MZ ‘—‘Z;& \ "}.
'A’/\: oL~ 2 ¢ t? =3 o
Pero MZ=PsS= [-—q>| \ e
P e \
ZAI= I—— 2| =2

3

N
Fer: MR == g
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osea 3 = ¢— 2z y multiplicando por —1 da —% =—¢—(—2)

o lo que es lo mismo d=9—2

3er (Oag0. — El astro culmina entre el Ecuador y el punio cardi-
nal Norte, o sea el punto

Hor, " : e
no 7 es exterior al MA, luego
ERNG por definicién de diferen-
Fs cia de arcos:
b=/
"'\06"‘
3y - ~~ - g
MA = ZA — MZ
Worjdiana
N X sali AER S P T
directo

y como MZ=PsS=|—0¢|=9

7~

ZA = |— ¢l =2z

S
y MA=|+3 =3

o sea 3=z—9p=—"9¢g+2 luego +8=—0¢—(—2)

o lo que es lo mismo 3= —=z >




CAPITULO V

TIEMPO SIDEREO

PrOGRAMA. — Duracion del dia sidereo. Origen del dia sidereo. El tiempo side-
reo es igual al dngulo horario del punto Vernal. La relacion 0 = @ + ¢,

41. Duracién y origen del dia sidereo. — Recordemos que se
llama dia sideral al intervalo de tiempo transeurrido entre dos pa-
sos eonsecutivos de una misma estrella por el meridiano superior de
un lugar.

Como al punto y lo podemos suponer coincidente con una estre-
lla, es licito definir también al dia sidereo de la manera siguiente:

Se llama dia sidereo al intervalo de tiempo tramseurrido entre .

| dos pasos consecutivos del punto Vernal por el meridiano superior
\ del lugar.

~ Su duracién es igual a la de una rotacién 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 () horas.

El tiempo sidereo sélo se usa en Astronomia. El que miden nues-
tros relojes eomunes se llama tiempo civil. :

La fecha de un suceso astronémico se fija dando el dia en tiempo
civil y la hora en tiempo sidereo, comprendida entre 0 h y 24 h.
Asi, por ejemplo, se dice la estrella o Escorpion o Antarés pasa por
el Meridiano de Greenwich el dia 10 de Junio de 1931 a las
16 h 25 min 13 seg, 048,

42, Angulo horario del punto vernal. — W;a
que el punto Vernal, considerado como una estrella, recorré ol

Tenador con movimiento uniforme en 24 h a partir del meridiano,
v que-el dngulo horario de esa estrella es el arco de Ecuador coms
prendido-entre el meridiano superior-del lugar y el pie del de la

-
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f estrella que es el mismo punto vy, resulta que el arco My expresado
en horas da el valor del oy
tiempo sidereo y del &n- perids 2

% gulo horario de y para el

meridiano del lugar, o

sea que:

El tiempo sidereo u
hora siderea em un lugar
dado, es igual al dngulo N
horario del punto Vernal,
con respecto al meridiano
de ese lugar.

En simbolos: § = t
siendo £ el angulo horario
del punto Vernal.

“an

Vertical del lugar

43. Relacion entre el tiempo sidereo 6, la ascensién recta «
y el 4ngulo horario £ de un astro dado.— Sea una estrella A
dal cuya ascensién recta es a y
su angulo horario es £ en el
instante en que en el me-
ridiano del lugar son § i.

T SH A AT T AR, eeSS——

N

T R N

o A 3

| qu,,r”" Si § >t esto equivale a
}'— ;R decir que primero ha pasa- -
R 4 o do por el meridiano el pun-
B v to Vernal y luego la es—
{ Al Ij/ ¥ trella (*). '

Llamando M al medio-cie- _
lo, B al pie del meridiano
del astro sobre el Ecuador
y v al punto Vernal, re-
sulta que B es interior al
My luego por definicién de suma de arcos, se tiene:

~ ~ ;
My = MB + By o sea 0=u+1t lo que nos dice que:

‘7-, (*) Para que eso haya sucedido cuando el punto y sea uno de los del arco MB es
i necesario que y haya dado una vuelta antes de encontrarse en esa posicién o lo que es
lo mismo que su horario sea My -+ 24 h.
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El tiempo sidereo w hora siderea de un lugar\ es igual a la ascen-
sion de una estrella mds el dngulo horario de la misma con respecto
a ese lugar,

Coronario." — Teniendo en cuenta que cuando una estrella pasa
por el meridiano de un lu-
gar su _angulo horario es
t — 0 se tiene por la re-
lacién anterior que:

=« es decir que:

Kl tiemeo sidereo de un

lugar, en un instante dado,
es igual a la _ascension _rec-
ta_de una estrella cualquie-
ra que en ese instante cul-
mina en ese lugar.

Como existen tablas que
suministran las ascensiones
rectas de las estrellas, como por ejemplo las del « Connaissance
des Temps », afio 193%, pags. 266 a 280, es posible poner en hora un
reloj sidereo marcando en él la ascension recta de una estrella que
culmina en el meridiano superior del lugar de observacién y po-
niendo en marcha ese reloj en el preciso instante en que se efec-
tda la eulminaecién.

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

Coronarto IT. — De la férmula

0=a-dt¢ resulta t =0 —a ﬂ

—
que nos permite pasar del sistema de coordenadas ecuatoriales ab-
solutas al sistema de ecuatoriales horarias, y poder fijar la posicién
de un astro cualquiera con respecto al meridiano de un lugar dado.




CAPITULO VI -
v
TO.GIRCULAR APARENTE DEL SOL

ProgrAMA. — Movimiento aparente del Sol. La Ecliptica. Los equinoccios, los
solsticios. Los trépicos, los circulos polares. El zodiaco. Oblicuidad de la
Feliptica e. Coordenadas eclipticas. Latitud y longitud de un astro.

45. Movimiento circular aparente del sol. — Recordemos que
el Sol se mueve respecto de las estrellas sobre la esfera celeste, des-
eribiendo un eireulo méximo, la Ecliptica, que forma con el plano
del Ecuador un angulo diedro de 23°27’.

Habiamos dicho, también, que a esa conelusién se llegaba, prac-
ticamente, fijando sobre una pizarra esférica las posiciones diarias
del Sol durante un aho mediante el sistema de coordenadas ecua-
toriales absolutas. Esta operacién puede hacerse sacando los valores
de esas coordenadas de una Efeméride, y comprobar lo observado
a simple vista en el parrafo (n°® 35), es decir:

1° El Sol describe, aparentemente, sobre la esfera celeste una
circunferencia maxima llamada Ecliptica al cabo de un aiio;

2° Bl Sol recorre diarigmente en ascemsiom recta um arco de
1° aprozimadamente ;

3° La declinacion Sol varia de -+ 23°27" a —23°27".

46. Los equinoccios y los solsticios. — Habiamos dado tam-
bién (n°® 35) las siguientes:

DerINIcIONES. — Se llaman equinoccios a los extremos del dia-
metro comin, a la Eecliptica y al Ecuador.

Se llama Equinoccio de Otofio, punto Vernal o punto y al
equinoceio por el que pasa el Sol del hemisferio Sud al Norte y al
otro equinoecio, equinoccio de Primavera o punto libra (=).

-
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DeriNiciON. — Se llaman solsticios a los extremos del didmetro

perpendicular al de los equinoceios.

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 tropicos y los circulos polares. — DEFINICION. — Se
llaman #répicos a los paralelos que pasan por los solsticios.

El que pasa por el Solsticio
Sud se !lama trépico de Ca-
pricornio 'y el que pasa por
el Solsticio Norte trépico de
Cdncer.

DEriNIcION: — Se llaman
cireulos polares a los para-
lelos que pasan por los po-
los de la ecliptica.

Los ecireulos polares se lla-
man antdrtico o drtico, segin
Jue estén situados en el he-
nisferio Sud o Norte respec-
tivamente.

/\//\I’ HY
= c&')«,
p, 3) P il |

48. E1 Zodiaco. — Observando a simple vista el cielo estrella-
do, se notan en el Ecuador, °

alrededor de 6000 estrellas
distribuidas en grupos arbi-
trarios que los antiguos tra-
taron de simbolizar con figu-
ras mitolégicas. Tales agrupa-
ciones de estrellas se llaman
constelaciones, siendo muy
conocidas en nuestra latitud
la constelacién de la Cruz del
Sud, la de Oriom con las Tres
Marias, el Escorpién con An-
tarés, la del Centauro, ete.

Los nombres y la forma de estas agrupaciones, tienen la ventaja de po-
der indicar facilmente la posicién de una estrella sobre la esfera celeste.
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Son muy conocidas las constelaciones comprendidas en la zona
esférica euyas bases son las circunferencias paralelas a la eclip-
tica situadas a 8° de dicho plano. Esas constelaciones, en ntmero
de doce, se llaman Las constelaciones del Zodiaco y llevan los nom-
bres siguientes: Peces, Carnero, Toro, Gemelos, Cangrejo, Ledn,
Virgen, Balanza, Escorpién, Sagitario, Capricornio y Aecuario y
se suceden en el orden indicado a partir de la primera, que es la
que contiene actualmente al punto y, contando en sentido direeto o
de las ascensiones rectas.

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

49. Oblicuidad de la ecliptica.— Hemos dicho que el plano de
la ecliptica forma un 4ngulo diedro de 23°27" con el Kcuador ce-
leste cuya seccién nmormal, que designamos con g, se llama oblicui-
dad de la Ecliptica.

Teniendo en cuenta que el movimiento del Sol es directo, resulta
que actualmente llega a su méxima declinaeién positiva - & = 23°27’
en el solsticio Norte, cuando estd en la constelacion del Cangrejo (en
latin Cdncer) y su minima negativa — 8 — — 23°27” en el solsticio
Sud en la constelacién de Capricornio.

\y,/ 50. Coordenadas eclipticas. — Los elementos ecaracteristicos de
v este sistema son:

PLANO FUNDAMENTAL. :
El circulo de la ecliptica
tomando como origen pa-
ra medir sus arcos al
Equinoceio de Otoiio o
punto v. i

Ese princrean: El dié-
metro perpendicular a la
ecliptica con su polo prin-
sipal w el polo Sud de la
misma.




Con estos elementos pueden definirse las coordenadas eclipticas
de un astro cualquiera A en la siguiente forma:

DeriNiciON 1. — Se llama longitud celeste de un astro A al areo
Heliptica yB comprendido entre el punto Vernal y y el pie del
cireulo maximo determinado por el astro y el eje de la Eeliptica
medido de 0° a 360° en sentido directo (opuesto al movimiento
diurno).

Derinicién I1. — Se llama latitud celeste de un astro A al areo
AB del eirculo méximo determinado por el astro y el eje de la Eelip-
tica, comprendido entre el astro y su pié sobre la Eecliptica, me-
dido de 0° a 4 90° o de 0° a —90° a partir de dicho plano segiin
que el astro pertenezea al hemisferio Nerte o Sud respectivamente,
respecto del plano de la Ecliptica.

Noractén. — Con L se designa la longitud y con 1 la latitud ce-
leste de un astro.

CoroLarto. — La latitud celeste del Sol es mula.
Efectivamente: el Sol se mueve sobre la Ecliptica y es a partir
de ese plano que se cuentan las latitudes celestes.

OssErvAacION. — El sistema de coordenadas eclipticas se dice que
es un sistema absoluto pues-
to que la longitud y lati-
tud celestes son indepen-
dientes del lugar de obser-
vaeion.

En la practica estas eoor-
denadas no se miden diree-
tamente con aparatos, sino
que se las -determina en
funcién de las eoordenadas
ecuatoriales absolutas me-
diante la resolucién de un
triangnlo esférico.

Para el caso del Sol, por ejemplo, bastaria resolver el {riangulo
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esférico rectangulo yBS del cual se conocen sus catetos @ y & y el
angulo &.

Las coordenadas eclipticas tiemen mucha importancia en Astro-
nomia, pues ellas han permitido deseubrir un pequefio movimiento
de retroceso del punto Vernal, respecto de las estrellas, al observar
que las longitudes de éstas aumentaban anualmente de un arco de
5077,2. Ese movimiento se llama de retrogradacion del punto Vernal
o precesion de los equinoccios.



CAPITULO VII

MEDIDA DEL TIEMPO

PrOGRAMA. — Tiempo sidereo y tiempo cwil. El dia solar werdadero y el dia
solar medio. Bl tiempo medio T,,, el tiempo werdadero T, y la ecuacion del
tiempo e. La relacién T,, = T, + e. Dia civil y dia medio astronémico. Hora
legal de un pais. Crepiisculo astronémico y eiwil.

52. Tiempo sidereo y tiempo civil. — Habfamos dicho (n° 41)
que el tiempo sidereo sélo se utilizaba en Astronomia. No se emplea
en la vida corriente, pues las actividades del hombre estdn intima-
mente ligadas con los intervalos de tiempo que llamamos vulgar-
mente dia y moche, segiin que exista o no la luz solar.

Si se utilizara el tiempo sidereo no habria concordancia entre la
realidad fisica de lo que llamamos dia o noche con las horas que
marearia un reloj sidereo, pues debido al movimiento anual de tras-
lacién del Sol respecto de la Tierra, resulta que ese astro eulmina
en un cierto meridiano en todos los instantes de un dia sidereo,
desde que cada dia pasa 4 min, aproximadamente, més tarde qﬁe
en el anterior.

Por esta razén se ha creado el llamado tiempo civil que es, como
dijimos, el que marcan nuestros relojes comunes. Estudiaremos el
proceso seguido para poder determinar esa clase de tiempo.

53. Dia solar verdadero. — DrriNiciON. — Se llama dia solar.

verdadero al intervalo de tiempo transeurrido entre dos pasos con-
secutivos del Sol (que llamamos Sol wverdadero) por el meridiano
superior de un lugar. 3

Su duracién no es constante como puede comprobarse al medir la
de varios dias consecutivos eon un reloj sidereo.

Es necesario tener presente ademis que el dia solar no es igual
al diw sidereo.

Y Foe LA Vi Nl Moassmw
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En efecto: Sea Cp el centro de la Tierra supuesta fija y S el
centro del Sol en el instante que pasa por el meridiano del lugar.
Si el Sol permaneciese fi-

dia solar

ek jo, como las estrellas, res-

- -~

. ~
+7 dia sideral ’(\

pecto de la Tierra, al dar
ésta una vuelta completa, se
encontraria el Sol en el mis-
mo meridiano M, luego el
tiempo transcurrido entre
esos dos pasajes seria, por de-
finicién, igual a un dia si-
dereo
Pero cuando la Tierra ha
' efectuado una rotacién eom-
2 pleta alrededor de su eje el
Sol ocupa la posicién S’ pues-
& :"E to que se traslada sobre la
S Estrella
ecliptica, recorriendo un arco
SS’. Luego culminara en el meridiano de M‘, después del tiempo
necesario para que la Tierra describa todavia el arco MM’. En con-
seeuencia el dia solar tieme mayor duracién que el dia sidereo.
Por otra parte debemos hacer notar que la duracién del dia solar
no es constante. 74
En efecto: El movimiento aparente del Sol alrededor de la Tie-
rra no es uniforme. Luego los arcos S8’ v 8’S” que recorre en tiem-
pos iguales (1 dia sidereo) no son iguales y por lo tanto, tampoco

lo son los arcos fM’ y IVﬁT ”” que debe girar la Tierra, después de
efectuar una rotacién completa alrededor de su eje, para volver a
ver al centro del Sol sobre un mismo meridiano.

Como el movimiento de rotacién de la Tierra es uniforme no serén
iguales los tiempos empleados en girar dichos arcos, y son precisa-
mente esos tiempos los que se deben agregar al empleado en efee-
tuar una rotacién completa (dia sidereo), es deeir, para que se
cumpla un dia solar verdadero (*).

(*) Conviene hacer observar que aunque el moyvimiento del Sol fuese uniforme, vale
decir, que los arces recorridos sobre la Eecliptica durante un dia sidereo fuesen iguales,

ks
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54. Dia solar medio. — Como el dia solar verdadero no es cons-
tante, seglin acabamos de demostrar, no resulta apropiade para la
medida del tiempo. Es por eso que los astronomos han creado otra
clase de tiempo, pero intimamente ligado al solar verdadero, dada
la gran influencia que dicho astro tiene en la vida humana. -

El conjunto de dias solares verdaderos comprendidos entre dos
pasos sucesivos del Sol por un mismo equinoccio se llama giio tré-
pico verdadero. Si dividimos la suma de las duraciones de los dias
solares de un afio por el numero de dias, obtenemos el promedio de
dichas duraciones, que recibe el siguiente nombre de acuerdc con la

DguriNiciON. — Se llama dia solar medio al promedio de las du-
raciones de los dias solares verdaderos de un afio. \

\

DeriNiciON. — Se llama #iempo medio al que resulta de la suce-
sién de dias solares medlos

Conviene hacer notar que si existiese un astro que reeorriera el
Eeuador econ movimiento uniforme, empleando el mismo tiempo que
el Sol verdadero en recorrer la Ecliptica, el intervalo necesario pa-
ra que dicho astro pase dos veces consecutivas por un mismo mie-
ridiano seria igual a lo que hemos llamado dia solar medio.—7

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

Liuego las definiciones dadas para dia y hora sideral y verdadera
se pueden repetir para las horas y dias medios. Asi tendriamos:

DreriNicioN. — Se llama dia solar medio al intervalo de tiempo
transcurrido entre dos pasos consecutivos del centro del Sol medio
por el meridiano de un lugar.

DeriNici6N. — Se llama hora media local en un lugar y en un
instante determinados al éngulo horario del Sol medio en ese ins-
tante en dicho lugar.

~ Las épocas se fijan dando los dias en tiempo medlo y la hora me-
dia comprendida entre 0 h y 24 h.

: S

no lo seria.n los dias solares verda.da);pg pues las proyecciones de esos arcos sobre e}

L

Ecunador, que expresados en tiempos son los dias verdaderos, no son iguales.

N\-\w"'
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RELACION ENTRE EL TIEMPO MEDIO Y EL VERDADERO. — Hemos di-
cho que el tiempo que dan nuestros relojes es tiempo medio. Podria
dudarse de como se hace para determinar ese tiempo estando refe-
rido a un astro fieticio.

Ya vimos en qué forma estaba ligado el Sol verdadero (astro real)
con el Sol medio, de acuerdo con la definicién, Veremos ahora ecomo
se pasa de la hora werdadera a la media y reeciprocamente,

55. El dia solar medio y el sidereo. — Si se determina, con
mucho cuidado, el ntiimero de dias medios que transcurren entre
dos pasos consecutivos del Sol por un equinoecio, el punto y por
ejemplo, es decir, durante un afio, se encuentra que ese niimero es
ignal a 365,2422, f

Luego 1 afio =— 365,2422 dias medios fl]

Pero como en ese mismo intervalo de tiempo el punto y ha dado
una vuelta mas alrededor de la Tierra, puesto que el moyimiento
de traslacién del Sol es de sentido contrazie al movimiento diurno) -
se tiene que un afio expresado en dias sidereos serd igual a 366,2422.

Luego 1 afio — 366,2422 dias sidereos [2]
De [1] y [2] resulta por la consecuencia del carficter transitivo
de la igualdad
365,2422 dias medios = 366,2422 dias sidereos
366,2422 dias sidereos
365,2422

0 sea 1 dia medio = 1,0027379 dias sidereos

y por lo tanto 1 dia medio =

lo que nos dice que el dia medio es mayor que el sidereo.

La diferencia entre el primero y el segundo es 0,0027379 dias si-
dereos o sea 3 min 56 seg, 555 de tiempo sidereo — 3 min 55 seg,
909 de tiempo medio. :

Esta diferencia se llama aceleracién de las fijas.

Luego 1 dia medio — 1-dia sidereo -+ 3 min. 56 seg., 555
y 1 dia sidereo — 1 dia medio — 3 min. 55 seg., 909

W
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56. El tiempo medio, el tiempo verdadero y la ecuaciéon
del tiempo.— Sean para un mismo instante, S,, la posicién del Sol
medio y S, la del Sol verdadero.

Los angulos horarios MS,, y MA del Sol medio y del verdadero,
respectivamente, dan las horas medias y verdaderas en el meridiano
del lugar. b yw

Como en general los dos so- :
les tienen distinto &4ngulo ho-
rario en un mismo instante
son distintas las horas medias
y verdaderas correspondientes
a un mismo lugar. A

Consideremos el caso de la
figura, es decir, que el Sol
verdadero haya pasado antes
que el medio por el meridiano |
del lugar (eso sucederia por
ejemplo entre el 26 de Diciem-
bre y el 15 de Abril o entre el
15 de Junio y 1° de Septiembre). En ese caso seria S, interior-al MA
luego, se tiene por definicién de diferencia de arcos:

s \ -
i L,
N, \:/nnhdo .

directo

l'c//p ” .‘_"'._.

PM

P 1 e X - gy

! A
S,A =MA—MS, osea S,A=H,—H,=- #H, — H,)

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 Septiembre
1° y Diciembre 26), en ese ca-

7~
so seria S, exterior al MA,
luego se tiene, por definicién
de diferencia de arcos:

Y il Y 5N
S,A=MS,, — MA o sea
—~
S,A=H, —H,
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TErRCERA POSICION. — HI Sol verdadero y Sol medio se encuentran
en un mismo meridiano en euyo easo son iguales sus dngulos hora-
rios, lo que sucede en los equi-
noceios vy ademés el 16 de

Abril y el 26 de Diciembre en
el ano 1931, por lo tanto:

dn““ del luger
i

F i
S A=H,—H, =0

La diferencia entre la hora
media y la hora verdadera co-
rrespondiente a un mismo lu-
gar en un ecierto instante se
llama ecuacion del tiempo y
se designa siempre -con la le-
tra E. ‘

Luego BE=H,—H, ¥y H,=H,+ E lo que nos

dice que: lg hora media de un lugar es igual a la hora verdadera del
mismo instante mds la ecuacion del tiempo.

Como la ecuacién del tiempo en el afio 1931 varia entre - 14 min
22 seg, 44 y — 16 min 22 seg, 29, se ve que las horas verdaderas y
medias simultdneas de un lugar difieren poco. : e

57. Dia civil y dia medio astronémico. — DuFINICION. 3 Se
llama dia civil al intervalo de tiempo transcurrido entre dos pasos.

- consecutivos del Sol medio por el meridiano inferior de un lugar. 4

+De acuerdo con esta definicién resulta que el tiempo eivil, que

 égr el que marcan nuestros relojes, estd adelantado 12 h respeeto
~ al tiempo medio, llamado tiempo medio astronémico, de la misma fe-

cha, es decir, se cuenta, por ejemplo, 0 h ecivil cuando es media
noche y en general: para obtener la hora civil, en un instante dado,
se le aumentan 12 h a la hora media de dicho instante. Si al sumar
estas 12 h a la hora media se obtiene un resultado mayor que 24 h,
se le resta ese nfimero de horas a dicha suma y se aumenta la fe-

cha de un dia para obtener la fecha civil.
Asi: deeir Enero 25, 5 horas de tiempo medio es lo mismo que deeirly
A\ ‘

SR

A



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.

O

58. Hora legal de un pais. — Perteneciendo el eje del mundo
y el Ecuador terrestre a la linea de los polos de la esfera celeste y
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al Ecuador celeste, respectivamente, resulta que a los meridianos
terrestres corresponden en la esfera celeste cireulos horarios, y que
la longitud terrestre expresada en horas (a razén de.1 h por cada 15°)

Ve . 2 5 o 2 op ¥
rentes tienen horas simultdneas distintas y la dife-
las ¢S tgual a la de sus longitudes expresadas en tiempo.
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Para evitar los inconvenientes que ocasionaria en los servicios de
trenes, en las comunicaciones telegraficas, radioteleféonicas, ete., el
hecho de que las ciudades de un mismo pais tuvieran horas dife-
rentes y que las de paises distintos difieran en fraceiones de horas
dificiles de recordar, se resolvié, en un Congreso reunido en Paris
en el ano 1912, en dividir la esfera terrestre em 24 husos llamados
husos horarios, tomando como primer huso o de las cero horas el
que es bisecado por el meridiano de Greenwich (Londres). HEste,
huso se llama también Huso de la Europa Occidental porque la

hora del meridiano de ese huso es la que adoptan Inglaterra, Fran-

cla, Espafia, Bélgica, ete.

El segundo huso Oriental se llama también el de la Europa Cen-
tral o de la una hora, pues la hora de ese meridiano es la que adop-
tan Alemania, Austria, Hungria, Suiza, Suecia, Italia, ete.

El tercer huso oriental es llamado el de la Ewropa Oriental; y asi
se contintia hasta el huso XII que pasa por las islas de Fidje.

Analogamente se tiene el primero, segundo, ete., décimosegundo

husos occidentales, de los euales el cuarto huso o sea el de las cuairo
horas sirve para regular la hora de la Republica Argentina por de-
ereto del Superior Gobierno de la Nacién expedido_eon fecha 4 de
Febrero de 1920. /

De acuerdo con ese decreto la hora legal Hyy en la Repablica Ar-
gentina es la de Greemvich Hg disminuida de 4 h, es deeir,

H4h=HG—4h-
~/

59. Crepusculo astronémico y civil. — La atmoésfera tiene la
propiedad de reflejar la luz del Sol cuando éste esta bajo el hori-
zonte, alargando la duraeién
del dia y haciendo que el
paso de éste a la noche o de
ésta al dia no sea brusco.

Esa claridad que se obser-
va entre el fin o el co-
mienzo del dia y el comien-
zo o fin de la noche, res-
pectivamente, se conoce con
el nombre de erepisculo. El primero se llama también albe o au-
rora y el segundo, crepitsculo vespertino o anochecer.

-
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La figura adjunta sirve para darnos una idea del fenémeno del
crepusculo.

En ella se ha supuesto que la atmdsfera rodee a la Tierra alcan-
zando un espesor h, y que los rayos solares no sufran desviacién.
En realidad el fenémeno es mucho mas complejo.

Si consideramos un lugar A, éste recibird luz directa mientras el
Sol esté sobre su horizonte IH.

Cuando el Sol ocupa una posicién tal como la S’, debajo de HH,
todavia habra una parte de la atmésfera, 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
luz crepuseular.

El creptisculo trae como consecuencia la prolongacién del arco
diurno del Sol, pues su duracién se suma a la del dia, lo que equi-
vale a contar dicho areo a partir de un circulo paralelo al horizonte
y situado debajo de éL

Se distinguen dos clases de crepisculos: uno, llamado crepitsculo
civil, es el producido por la Inz del Sol que se refleja mientras éste
recorre el arco de su pa-
ralelo comprendido entre
el horizonte y el circulo pa-
ralelo a él situado a 6° de-
bajo del mismo. Préctica-
mente la terminacién del
crepuseulo eivil eoincide
con la aparicién de las es-

trellas de primera magni-
tud. Tarfeants colest®

~ Vertical del lugar

crepuscular

El otro creptisculo es lla-
mado erepisculo astrané-
mico, y es el producido por
la luz del Sol que se refle-
ja mientras éste recorre el
arco de su paralelo comprendido entre el horizonte y el circulo pa-
ralelo a él, situado a 18° debajo del mismo. Practicamente la ter-
minaeién del erepiiseulo astronémico ecoincide con la aparicién de
las estrellas de sexta magnitud que son las menores que pueden ob-
servarse a simple vista.
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INFLUENCIA DE LA LATITUD EN LA DURACION DEL CREPfIS(‘ULO —TLia
observacién de las figuras nos indica que:

Horizonts

1° La duracién del crepitsculo varia con la declinacion del Sol,
pues son diferentes, para la misma latitud, los arcos de paralelos de
distinta declinacién, comprendidos entre el horizonte y el eirculo
crepuscular. \
Asi, por ejemplo (*), para la Ciudad de Buenos Aires se tiene |
que la duraciéon del creptisculo el dia del solsticio de. Verano
(8, = — 23°27’) es de 1 h 50 min 50 seg, y en ese mismo lu- ‘
gar para el dia del equinoccio de Primavera (8¢), = 0) la dura- |
cién del crepiisculo es 1 h 19 min aproximadamente.
2° La duracién del crepiisculo aumenta con la latitud del lugar,
‘ pues aumentando la latitud disminuye la inclinacién de los parale-
los respecto del horizonte, siendo, por lo tanto, mayores los arcos
paralelos de igual declinacién comprendidos entre el horizonte y el
circulo crepusecular.
Asi, por ejemplo, para la cindad de Buenos Aires (latitud media
@ = — 34°36") se tiene que la duracién del ereptisculo el dia del
solsticio de Verano es de 1 h 50 min 50 seg, y para la misma fecha
en Ushuaia (de latitud media ¢ — — 54°49’22”) el crepficeulo de
la tarde se une al matutino, es decir, no existe noche cerrada.

(*) Estos ejemplos fueron tomados de la obra Tpigonometria esférvica y coordenadas
astronémicas, del Profesor Ing. D. Maxurl OrRpONEZ.

&
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CAPITULO VIII

CONVERSION DE INTERVALOS SIMULTANEOS DE TIEMPO

PrOGRAMA. — Transformacion del tiempo. Convertir un intervalo de tiempo si-
dereo en tiempo medio y reciprocamente. Conversién del tiempo sidereo en tiem-
po medio en un mismo lugar. Conversion del tiempo wverdadero en tiempo me-
dio y reciprocamente. Conociendo el dngulo horario de un astro con respecto
al meridiano del lugar, hallar el tiempo medio de dicho lugar. Hallar el
tiempo del paso de una estrella por el meridiano de un lugar.

61. Transformaciéon del tiempo. — Habiamos dicho que el
tiempo sider@&selo se usaba én Astronomia, y que en cambio en
la vida practica se utilizaba el tiempo medio civil, que diferia poco
del tiempo verdadero reglado por el Sol.

Como hay conveniencia en poder utilizar nuestros relojes comu-
nes para las observaciones astronémicas, pues la hora que dan los
mismos tiene para nosotros un significado muy elaro respecto de la
mayor o menor cantidad de luz existente para poder efectuar esas
observaciones; de la posicién del Sol con respecto al meridiano, ete.,
es necesario saber relacionar las diversas clases de tiempo.

Noracién. — Designaremos con I a los intervalos de tiempo, di-
ferenciandolos con los subindices s, m, v seglin sean de tiempo side-
reo medio o verdadero, respectivamente, con lo que queda dicho que
el niimero de horas, minutos y segundos que expresan esos intervales
son de la clase de tiempo que indica el subindice.

DeriNiciéN. — 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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Vaitwes a estudiar ahora los diferentes problemas que pueden pre-
sentarse,

62. Convertir un intervalo de tiempo sidereo en tiempo me-
dio y reciprocamente. — ProBLEMA 1. — Convertir el intervalo
I hy = 7 h 24 min 18 seg de tiempo sidereo en tiempo medio.

Datog) Ihy = 7h 24 min 18 seg. = 7,405 (*)

Ino6eNITAS) 17 hyy = I hs.

SoructON. — Como un dia sidereo equivale a un dia medio menos
3 min,, 55 segu, 909 (n° 55)

osea 24 hy ——— 24 h,, — 3 min,, 55 segmu, 909

24 ] (S i m 55 ey, 9 9
i 24 h, 3 min,, H5 set 707 e 1 e 9838 2
24
y 7405 hy ——— 7,405 h, — 9,829 seg, X 7,405

En general un intervalo de I h, estd expresado en horas medias,
por

En la préctica sélo se trabaja con horas y fraceién para el cileulo
del sustraendo de [1], que se llama correccion, y el céleulo se dis-
pone asi:

(*) CaALOULOS AUXILIARES

7 h,, 24 min,, 18 seg,,
24 min 18 seg = 24 .60 4 18 Correc. =
= 1458 seg 9,829segx7,405= 1 min,, 12 seg,,, 78
1458
=S h=040%Gh | ;
7Th24mi8s="7405h I' hy=7hy,22min, 5segnm, 22

o

Th, — T hy, — 9,829 seg, X I, (1]



La observacién de este ejemplo, resuelto en forma general, fér-
mula [1], nos permite enuneciar la siguiente:

RucrA. — Para convertir un intervalo de tiempo sidereo en tiem-
po medio, se le cambia la demominacion’a las unidades del intervalo
dado y se le resta el producto del mimero que expresa ese imtervalo
en horas vy fraccién por 9,829 seg, (correccién horaria).

ProBLEMA RECiPROCO. — Conwertir el intervalo I h,, = 5 h 22 min
45 seg, 65 de tiempo medio en tiempo sidereo.

DAtos) Ihm — 5 hy 22 miny, 45 segm, 55 — 5,3798 hy (*)

Inc6antTA) I'hy — I hyy.

SoLvciéN, — Como un dia medio equivale a wn dia sidereo més

3 min, 56 seg., 555 (n° 55) &
0 568, 28 By 24 Ba. 4 Bisuin, 56 seg,, 565 i
3k, 24 hy -+ 3 mi2n4,: 56 segy, 5}:’3_ w1 Bk Sl meg;
v 53798 hy —— 53798 h, 4 9,856 seg, X 5,3798

En general un intervalo de T h, esti expresado en horas side-
reas, por

I h, =1h, + 9856 X I [2]

En la prictiea sélo se trabaja con las horas y fraceién para el céleu-
lo de segundo sumando de [2] que se llama correccion, y el caleulo
se dispone asi

(* CALCULOS AUXILIARES 5 h8 22 min, 45 segs, 55
22 min 45 seg,56 = 22. 60 + 45,55 Correc. =
= 1365,55 .
i 9,8565eg+5,3798= 0 min, 53 seg,, 02
= 1365.65 B
=0,3798 h

5h2 mindbsb5 =5 h, 3708 I' h,="5 h, 23 min, 38 seg,, 57

4
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La observacién de este ejemplo, resuelto en forma general, fér-
mula [2], nos permite enunciar la siguiente:

RucrA. — Para convertir un intervalo de tiempo medio en tiempo
sidereo, se le cambia la denominacién a las wnidades del intervalo
dado por las del que se quiere hallar 1y se le suma el producto del
nimero que expresa ese intervalo en horas y fraccion por 9,856.

~ 63. Conversion del tiempo sidereo en tiempo medio civil

en el mismo lugar. — ProsLeMA. — Calcular la hora media civil
correspondiente a las 10 h 12 min de tiempo sidereo de Greenwich, el
dia 20 de Enero de 1931.

Daros)H; (hora siderea)— 10h 12 min. Incéen.) H, (hora eivil)
Fecha = 20/1/931. correspondiente a
H, el 20/1/931.

SorLuci6N. — 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 estdn referidos,
pasan por el meridiano inferior del mismo y el punto Vernal vy ¥y
el sol medio ®, no pasan juntos por dicho meridiano.

Como cuando el ®,, estd en el meridiano inferior de Greenwich
son las 0 h, en ese lugar, si sabemos qué hora siderea marcan en ese
ivstante los relojes, tendriamos:

I = H,— hora siderea a 0 h civil de Greenwich |(*) [III]

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

(*) La hora siderea a 0 h Tiempo civil de Greenwich se encuentra en la «C. des T.»
péginas 10 a 24. nameros pares tnicamente, en las columnas que llevan el nombre de
<« Temps sideral ».

V
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Para nuestros datos tendriamos:

| [Fecha [ Hora sideral de Greenwich =10h 12 min
{3
20/1/931 { Hora sideral de Greenwich a 0 h,= 7 h 53 min 38 seg, 27

Intervalo sidereo I,= 2 hs 18 min 21 seg, 73
Correccion = 9,829 seg I,= 22 seg, 712

Intervalo medio a partir de 0 h o sea H,= 2h 17 min 59 seg, 018

64. Conversién del tiempo verdadero en tiempo medio. —
ProBLEMA. — Calcular la hora media correspondiente a las
H, = 3h 15min 36 seg de tiempo verdadero de Greenwich el dia
10 de Agosto de 1931.

Datos) H, = 10h 15 min 36 seg. IncéeN.) H,, equivalente a Ho.

SorvciéN. — Teniendo en euenta que la diferencia entre la hora
media y la hora verdadera correspondiente a un mismo instante en
un lugar determinado es igual a la ecuacién del tiempo (n® 56), se
tiene:

H,=H, +E

Como E varfa con el tiempo, si s€ conoce wu valor E, para 0 h
verdadera y su variacién V, por hora, se tiene:

E=E/%V,.H,

La « Connaissance des Temps» da, en las péginas impares desde
la 11 hasta la 25, el valor de la ecuacién del tiempo més 12 h en la
columna denominada « Temps Civil », y a la derecha de la misma cl
valor absoluto y el signo de la variacién horaria V;.

luego H,=H,+E,+V,.H, [V]
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Para nuestros datos tendriamos:

15 min 86 seg = 15 X 60 + 86 = 936 seg. H,=10h 15 min 36 seg
986 seg _ 1 o 10/8/931 E, = 5 min 21 seg, 33
L V,xH,= —3 seg, 59

10 h 15 min 36 seg = 10 h, 26

Vh.Iv=- 0,350 seg X 10,26 = _3 % Hm:Ho+
ST e TR T | +Eo+ V. H, =10 h 20 min 53 seg, 74

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

La observacién de este ejemplo, resuelto en forma general, f6rmu-
la [V], nos permite enunciar la siguiente:

Rucra. — Para calcular la hora media correspondiente a una hora
verdadera de fecha dada, se le suma a dicha hora la ecuacion del tien.-
po de esa fecha y el producto de sw wvariacién horaria por el inter-
valo verdadero dado expresado en horas y fraccion.

< 65. Conociendo el angulo horario de un astro con respecto
al meridiano del lugar, hallar el tiempo medio de dicho lu-
gar. — ProBLEMA. — Dado el dngulo horario t = 30°45” de la es-
trella a del Can Mayor (Sirio) con respecto al meridiano de Green-
wich el dia 10 de Mayo de 1931, calcular el tiempo medio de ese lu-
gar en ese wnstante.

Daros) ¢ = 30°45’ IncOaN1TA) H,, correspondiente a 7.

Sorucién, — Teniendo en cuenta (n® 43), que el tiempo sidereo
de un lugar es igual a la ascensién recta de una estrella més el an-

gulo horario de la misma con respecto al meridiano de ese lugar, es

decir, que § = o + ¢ y que ¢ expresado en horas, a razén de 15° por
hora, es igual a 2 h 3 min, y que a segin la «C. des T.» (*) es de
6 h 42 min 06 seg, 111, resulta

6=6h42min06seg,111—|—2h3min=8h45min06seg 111

(*) La ascension recta de las principales estrellas se encuentra en la «C. de T.» pé-
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 6 y convertirlo en intervalo medio
procediendo como se hizo en el problema del parrafo anterior. Pero
como la hora dada es menor que la que se cuenta a 0 h de Green-
wich, tendremos que sumarle 24 h para satisfacer a la condicién de
que y haya pasado antes que el (,, por el meridiano del lugar. Asi
tendriamos :

Hora siderea de Greenwich . . . . . . . =32h 45 min 06 seg, 111
Hora siderea de Greenwich a 0 h del dia
10 de Mayo de 1931 = 15 h 07 min 19 seg, 32
Intervalo sidereo I,. . . . . . . . . . . = 17 h 37 min 46 seg, 791
3 min 55 seg 909 5
24 o
Intervalo medio a partir de 0 h, o sea H, = 17 h 36 min 44 seg, 274

Correccion = L= 1 min 02 seg, 517

66. Hallar el tiempo del paso de una estrella por el meri-
diano de un lugar. — ProsruEmMA. — Calcular la hora del paso de
Sirio por el meridiano de Greenwich el dia 4 de Diciembre de 1931.

Daros) Estrella Sirio IncéeniTA) H,), correspondien-
= 6 h 42 min 06 seg 111 te al pasaje de Si-
rio por el meri-
diano.
SornuciéN. — Teniendo en cuenta que euando la estrella pasa por

el meridiano, su 4ngulo horario es ¢ — 0, resulta que la hora siderea
de ese pasaje es 0 — a, luego para hallar la hora media eorrespon-
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 0 h el dia

, 4 de Diciembre de 1931 = 4 h 47 min 23 seg, 05
Interoale. sidereo I, o . a0 6w i ow oy s = 1 h 54 min 43 seg, 061
3 min 55 seg 909 I

> .
Intervalo medio a partir a 0 h, o sea H, = 1 h 54 min 24 seg, 268

Correccion = = 18 seg, 793
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67. Cambio de lugar.— Como la « Connaissance des Temps » su-
ministra todos los datos que dependen de la posicién 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 efectian 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 resolucién del problema llamado del cambio
de lugar que se enuncia asi:

~ ProBuEMA. — Calcular la hora simultdnea Ho. de un lugar de lon-
gitud ® con respecto al meridiano de Greenwich, cuando en éste son las
Hg horas. g

Daros) Hgy o Incoenrra) H,, simultinea con Hg.

SorvciON. — Recordando que (n® 58), la diferencia entre las
horas simulténeas de dos lugares de longitudes diferentes es igual a la
diferencia de éstas, expresadas en tiempo, y que la longitud del
meridiano origen es 0 h, se tiene:

Ha.t_HG=

de donde: H,=H;+o lo que nos dice que:

La hora en un lugar de longitud o es igual a la hora simultinea de
Greenwich mds la longitud de dicho lugar.

ProBruma. — Caleular la hora de Buenos Aires simultinea a la del

paso de Sirio por el meridiano de Greenwich que tendrd lugar el dia
4 de Diciembre de 1931 @ la 1 h 54 min 24 seg 268 de tiempo cwil.

Daros) Hy =1h 54 min 24 seg, 268
Longitud Bs. As. = © =-—3 h 53 min 28 seg, 7

Incéanrra) H, simultinea de Hg.

1
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SoLuci6N. — Aplicando la férmula deducida en el parrafo ante-
rior, se tiene:

Hg = 1h 54 min 24 seg, 268
»w =—3 h 53 min 28 seg, 7

H;—ow=H,=—1h 59 min 04 seg, 432

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

OBSERVACION., — Si en lugar de caleular el tiempo medio de Bue-
nos Aires correspondiente a la hora del paso de Sirio por el meridia-
no de Greenwich, desedramos hallar la hora legal de ese paso hu-
biésemos procedido asi:

Hora media de Greenwich = Hg . . = 1 h 54 min 24 seg, 268
Longitud del meridiano de las 4 h=w = -4 h

Hora legal de Bs. As. . . . . . ..=-2h 05 min 35 seg. 732
0 sea el dia 3 a las 21 h 54 min 24 seg 268.

68. Determinacion de la longitud geografica de un lugar.—
Recordando que (n® 58) la diferencia entre las horas simultdneas
" de dos lugares de longitudes diferentes, es igual a la diferencia de

éstas expresada en tiempo, y que la longitud del meridiano origen
es 0 h, se tiene:

w =H, —Hg lo que nos dice que:

La longitud de un lugar es igual a la diferencia entre la hora de
ese lugar y la simultinea 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 simulténeas, suponiendo que
cada observador conoce la hora correspondiente a su meridiano
(n® 43), se recurre a cualquiera de los siguientes procedimientos:

19 Seiiales radiotelegrificas. — Como se transmiten diariamen-
te desde el Observatorio de Greenwich las horas correspondientes al
mismo, bastard registrar en el lugar cuya longitud se quiere deter-
minar la hora que sefiala el cronémetro en el instante de recibir
una de esas transmisiones.

20 Sefiales luminosas. — Se emplean cuando la distancia del
lugar cuya longitud se quiere determinar al de origen es pequeiia.
Se hace estallar un cohete luminoso que resulte observable desde
los dos lugares y se anotan en ambos la hora que marcan los relojes.

3¢ Seiiales astrondémicas. — Se utilizan éstas en la misma forma
que la anterior cuando la distancia entre los puntos de observacién
es grande.
Esas sefales pueden ser, por ejemplo, la ocultacion de una estrella
por la Luna, o la de un satélite de Jupiter por el mismo planeta.

4° Crondmetro reglado con la hora del meridiano origem. —
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
mareca directamente el cronémetro.
Es el método que empleaban los marinos, pues actualmente uti-
lizan el primer método.

5° Efemérides. — Como éstas dan las horas correspondientes
al meridiano origen para las cuales se producen las ocultaciones de
estrellas por la Liuna, o de los satélites de Jtpiter por el mismo, bas-
tard anotar en el lugar cuya longitud se quiere determinar la hora
local en que se producen estos fenémenos.

Nora. — Los métodos expuestos tomando como origen al meri-
diano de Greenwich, son aplicables euando se toma a otro cualquie-
ra de longitud conocida.



69. Determinacién de la latitud geografica de un lugar. —
Teniendo en cuenta que la altura del polo sobre el horizonte es
igual a la latitud del lugar, el problema de la determinacién de ésta
se reduce, para nosotros, a saber determinar la posicion del Polo
Sud.

M#£TODOS DE POCA APROXIMACION, — Se apunta con el anteojo del
teodolito al punto del cielo que se obtiene llevando tres veces y me-
dia 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 més aproximado es el que da la altura de la estrella o
Octantis, que es de magnitud 5,5 de color azulado y que solo dista
del polo 4772.

M£T0DOS DE GRAN APROXIMACION. — Observacion de las estrellus
circumpolares. — Habiamos visto (n® 25) que:

La altura del polo sobre el horizonte de un lugar, o sea la latitud
del mismo, es igual ¢ la semisuma de las alturas de uma misma es-
trella circumpolar en sus dos culminaciones.

Luego procediendo como se indicd en el parrafo n® 25 se puede
calcular la latitud de un lugar.

Observacion de estrellas en el instante de su culminacion. — 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,
v sacando de una efeméride el valor 8 de la declinacion de esa es-
trella resulta, de acuerdo con la férmula deducida en el ntmero 38,

=2+ d

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

Existen ademés otros métodos més preeisos que los anteriores
pero cuya explicacién no corresponde a un curso elemental como
- este,



CAPITULO IX

MOVIMIENTO RELATIVO DEL SOL RESPECTO DE LA TIERRA

PRrOGRAMA. — Movimiento relativo del Sol respecto de la Tierra. Forma de la
érbita del Sol. Linea de los dpsides, perigeo y apogeo. Ao sideral, aiio
trépico y aiio civil. Calendario. Reforma Juliana y reforma Gregoriana.

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

Esta operacién 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.

. DerFINICI6N. — Se llama semididmetro aparente de un astro al
angulo formado por la visual dirigida al centro del mismo y a uno
de sus bordes en el mismo ins-
tante. f
Para encontrar el semididme-
tro basta hallar la mitad del

dirigidas a dos bordes opues-
tos del astro. En la -practica
se hacen_estas mediciones con
anteojos provistos de wun hi-
lo mévil y otro fijo, puaiéndo-
se medir los desplazamientos
angulares del primero con un tornillo micrométrico. Veremos ahora

dngulo formado por las visuales -
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cémo varia el semididmetro aparente de un astro en funcién de la
distancia de su centro al punto de observaecién.

Sean S y S’ dos posiciones de un astro de radio r, d y d’ las dis-
tancias del centro del astro al punto “de observacién en esas posi-
ciones, d y 9’ los semididmetros correspondientes.

En los tridngulos rectingulos SAT y S’A’T se tiene:

7
d

o

sen § = y send =—

o bien, como & y &’ son &ngulos muy pequeiios, para todos los as-
tros de didmetro aparente, reemplazando el seno por el arco, resulta:

4 r

e
Luegosi d > d’ es d < &, pues de dos fracciones de igual nu-

merador es la menor la que tiene mayor denominador, lo que nos
dice que:

Los semididmetros aparentes de un astro y las distancias de su
centro al lugar de observaciom som inversamente proporcionales.

Si se miden los semididmetros aparentes del Sol en diferentes
" épocas del afio, se comprueba de que es variable. La « C. des 7. »,
afio 1931, en las péginas impares de 11 a 25 da el valor de los semi-
didmetros aparentes del Sol para cada dia del ano.
. ., = B . N
Damos_a~eontinuacién el valor de.esos semididmetres para el
prifier dia de cada mes., {.o

Mes...‘ Enero | Febrero | Marzo Abril r Mayo l Junio
3@ - - |[16'17”,55/16'15" 42| 16'97,96 | 16'1",75 ‘15'53”,83‘15’47”,80

Mes...| Julio | Agosto [Setiembr{ Octubre {Noviemb.w[ Diciemb)

300 - - - [15/45,4215/47",00]15'52"",54 15’60”,21’ 16/8",57 16/14" 72
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Los valores diarios del semididmetro nos permiten observar que
éstos alcanzan un méximo el dia 2 de Dnero y un mlmmo durante
los dias 4, 5, 6 y 7 de Juho —— 4 g 59 0

/ {5 l '; ; ,/—

71. Movimiento relative del Sol con respecto de la Tierra.—Ha-
biamos aceptado que el Sol se movia aparentemente respecto de la

Tierra, en un plano llamado Ecliptica. Vamos a determinar ahora
‘ ' la forma geométrica de la
trayectoria u O6rbita del
Sol. :

Sea la Oy la circunfe-
rencia méxima de la
Ecliptica y y el Equinoc-
cio de Otofio que tiene lu-
gar el dia 21 de Marzo.

A partir de una semi-
5 ,lrrecta cualquiera Ty Ile-
~ vamos otras de origen T

que formen con ella én-

gulos iguales a las longi-

tudes del Sol en distintas
fechas, por ejemplo el 1¢ de cada mes, y hallamos el valor del se-
mididmetro del mismo en esa fecha. _

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

la férmula d =T’ las distancias del centro del Sol al de la Tie-
rra para las fechas mencionadas.
Por ejemplo: teniendo presente que el semididmetro del Sol el”

dia 21 de Septiembre es d — 15’57”,49 y que » = 696000 Km se tiene:

696000 Km
15’57 49

r
d=—-= 1
- [

para poder hallar esta razén entre cantidades, debemos expresar
el valor del arco & en radianes. Como 15’57”,49 < 15, 958 (re-
duciendo los segundos y fraceién a minutos) se tiene:
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Sia 360° = 360 X 60" le corresponde un arco cuya medida es 2

a 15,958 » » » > » » S @

2% X 15958 = X 15958

luego z = =

360° X 60 180° X 60

, %X 15,958  w X 15958
0 bien o= =
180° X 60’ - 10 800’

% 15,958
0 sea z = Mok hs . 5 « 0,00464.

10 800’ ,

Reemplazando en [1] tenemos

696 000 K
4= 2000 Bm 60,0000 K.
000464 - = ¢
Llevando a partic de T B

sobre cada una de las se-
mirrectas tales ecomo Ty,
las distancias correspon-
dientes, en una eseala apro-
piada, la eurva que contie-
ne a los puntos asi deter-
minados tiene la forma de £
la érbita aparente del Sol
en su movimiento de trasla-
cidn anual. Dicha curva es
una.elipse en la que la Tie-
rra ocupa uno de los fo- o
cas (%), Y ‘\" D

[Vllinuc/b de
lllvierno S' pri;'nnrq Pr
s "”al@ra

Equinoccio
ds ctofo

(*1 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 gje mayor de la misma.

SeaAB el eje mayor de la elipse, F y F’ los focos (figura de la pagina 74),
“"8i M es un punto cualguiera de FF’, y con centro en F y radio AM trazamos
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72. Linea de los apsides, apogeo y perigeo.— DurINICION. —
Se llama linea de los dpsides al eje mayor de la érbita aparente del
Sol en el movimiento de traslacién anual.

OBSERVACION. — De acuerdo con una propiedad de los ejes de
una elipse resulta que: :
La linea de los dpsides es eje de simelria de la érbita solar.

DeriNiciON. — Se dice que el Sel estd en_gpogeo o perigeo segin
que su distancia a la Tierra sea maxima o minima, respectivamente.
Como el foco de una elipse no coincide con el centro de la misma,
resulta, por una propiedad de dicha curva, que el Sol cuando esté

C(w, aa), ¥ con centro F’ y radio MB 1a Cg’, Bar) dichas circunferencias se cortan en
los puntos P y P’ (P’ no estd marcado
en la figura) que pertenecen a la elipse,
puesto que por construccion:

PP + PP’ — AM 4+ MB = AB

Otro método para dibujar una elipse

es el siguiente: se toma un hilo de lt;n-

gitud igual al eje mayor de la elipse y
se fijan sus extremidades en los focos. Se estira el hilo con la punta de un ldpiz y se
lo mueve de manera que las dos porciones de hilo queden tensas. En este moyimiento
el lapiz ha dibujado una elipse, puesto que para cualquier posicion del mismo la suma
de las distancias 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 distancia focal.

De la observacion de la figura se deduce que si se conocen los ejes de una elipse
pueden determinarse sus focos como interseccion del eje mayor con la circunferencia
que tenga por centro uno de los extremos del eje menor y por radio el semi-eje ma-
yor.

Se llama excentricidad de una elipse a la razom entre la distancia focal y el eje

mayor.

En simbolos: « Ezcentricidad = —— = —— = —
A
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en apogeo o perigeo coincide con los extremos de la linea de los
apsides.

Nora. — La linea de los dpsides mo coincide con la linea de los

solsticios.

En efecto: Si esa coincidencia se verificara, el dia de los solsti-
cios deberia tener el Sol semididmetro minimo o maximo (pues las
distancias del Sol a la Tierra son inversamente proporcionales a
los semididmetros) y en cambio eso sucede unos 11 dias después,
por lo que la linea de los apsidés forma con la de los solsticios un
angulo de 11° aproximadamente.

73. Afio sideral, afio tropico y afio civil. — Dermvicién I. —

/LSe llama afio sideral al intervalo de tijmpo transeurrido para que
la longitud del Sol varie de 0° a 360°.
- Mediante mediciones muy precisas se ha determinado que la dn-
racién del afio sidereo es de 365,25636. .. dias medios £ 365 dias
06 h 09 min 09 seg. '
/

Derintci6n II. — Se llama aiio tropico al intervalo de tiempo
transeurrido entre dos pasos consecutivos del Sol por el punto Ver-
nal en su movimiento de traslacién alrededor de la Tierra.

Habiamos dicho (n°® 36) que el punto Vernal no permanecia fi-
Jo en la esfera celeste, sino que se movia en sentido retrégrado (con-
trario al de Sol sobre la Ecliptica) recorriendo un areo de 50’7,26
por afio, y como el tiempo que emplea el Sol en recorrerlo es 20 min
23 seg, resulta que el afio trépico es 20 min 23 seg més corto quz
el afio sidereo. Liuego su duracién esi

Afio tropico = 365,2422 . . . dias medios = 365 dias 05 h 48 min 46 seg

Como se ha tomado como origen para el afio trdpico el instante
del pasaje del Sol por un equinoecio, resulta que rigiéndose por
este afio el comienzo de las estaciones tendria lugar en la misma fe-
cha lo que es muy importante para las tareas agricolas y demés
actividades humanas. Sin embargo, como no estd eompuesto de un
ntimero entero de dias no se emplea directamente en la vida prée-
tica sino que se lo reemplaza por el llamado afio civil, formado por

o
=Y

U
0

J
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un namero entero de dias, y arreglado de tal manera que las esta-
ciones comiencen siempre en la misma fecha. Ese afio se define asi:

Derinici6N III. — Se llama adio civil al intervalo de tiempo ne-
. cesario para que transcurran 365 dias medios consecutivos.
Vi
74. Calendario. DrriNtci6N. — Se llama calendario al con-
junto de reglas y convenios adoptados para conseguir la coinciden-
cia del afio civil con el afio trdpico.
Tomaremos como valor del afio trépico el de 365,2420 dias y
eseribiremos la fraecién 0,2420 dias en la siguiente forma:

0,2420 = 0,25 — 0,0080

— 0,25~ 0,0075— 0,000 =~ — 3 0
£ 7400 10000
3 1
luego Ao trépico—=366d 4+ — d — —— d — —d
: 3 + 400 2000

Como de aenerdo con el Calendario Egipcio la duracién del afo
civil era de 365 dias, divididos en 12 meses, se despreciaba anual-

. : il ; y
mente una fraceién de 5 dia aproximadamente, lo que traia como

consecuencia que cada 4 afos el afo civil estaba atrasado de un
dia respecto del trépico.

La acumulacién de estos atrasos habian llegado en tiempo de
Julio César, afio 43 A. J. C., a sumar 80 dias, lo que habia lleva-
do a una total discordancia entre el Calendario y la vida real.

75. Reforma Juliana. — Para anular ese atraso dicho empe-
rador ordené que se aumentara Ja fecha en esos 80 dias y para que
el atraso de un dia cada euatro afios no se repitiera, que se agre-
gara un dia cada cuatro afios, intercalado en el mes de Febrero. Es-
ta correccién se conoce con el nombre de Reforma Juliana y equi-

vale a aceptar como duracién del afio ecivil la de 365 —;‘:- dias.

*.
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76. Reforma Gregoriana. — Como de acuerdo con la Reforma

Juliana el afio civil constaba de 365 % dias, el error que se come-

> 3 " ,
tia por exceso anualmente era de oG dia, lo-que traia eomo con-

secuencia que cada 400 afios el afio eivil estaba adelantado de 3
dias respecto del trépico.

La acumulacién de estos adelantos habia llegado en tiempo del
Papa Gregorio XIII, en el afio 1582 de nuestra era, a sumar apro-
ximadamente 10 dias, con los contratiempos consiguientes.

Para anular este adelanto dicho Papa ordené que se atrasara la
fecha de esos 10 dias y para que el adelanto de 3 dias cada 400
afios no se repitiera, que fueran afios comunes,3 bisiestos ecada 400
anos.

Préacticamente para suprimirlos se dispuse que fueran afios co-
munes aquellos afios seculares euyo niimero de centenas no fuera
miltiplo de 4. Asi, por ejemplo, de los afios seculares 1800, 1900,
2000, 2100, 2200, ete., sbélo.serd bisiesto el afio 20PQ;puesto que
20 — 4. ‘

HEsta correceién se conoce con el nombre de Reforma Gregoriana,

s

e importa aceptar como duracién delano la de 365 —l—%_% dias.

OssErvAcION, — Conviene hacer notar que siendo la duracién del

3

afio trépico de 365 + % = —4%———_5010—0 dias al aceptar como du-

S e A 3 >
racion del afio civil la de 365 - % ~ 5 dias se comete un error

por exceso de ——de dia, lo que traerd un adelanto del afo eivil

‘?OOO

sobre el tropico de 1 dia cada 2000 anos. Podria remediarse este

error suprimiendo un afio bisiesto eada 2000.5 -

S



CAPITULO X

EL SOL

PRrOGRAMA. — La paralaje del Sol. Distancia del centro solar al centro de la
Tierra. Rotacion del globo solar. Radio y volumen del Sol. Las manchas.
Constitucion fisica. Las protuberancias.

79. Paralaje del Sol. — Con el objeto de poder relacionar las
observaciones hechas en diversos puntos de la Tierra se las refiere
al centro de la misma. : |

Cuando los astros observados son estrellas, no es necesario hacer
' esa referencia al centro de la Tie-
rra, pues siendo el radio de ésta
despreciable en com‘paracién con
la distancia de su centro a las
mismas, los rayos visnales diri-
gidos a una de ellas desde un
punto A de la superficie y desde
el centro Cp de la misma se-
rian paralelas, y por lo tanto las
distancias cenitales 2z  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 ecenitales al centro de la Tierra, éstas resultan diferentes
a las observadas en su superficie, pues no siendo el radio terrestre
despreciable en comparacién con la distancia entre ambos, los rayos
visnales dirigidos al astro desde un punto A de la superficie te-

B

Estrolla’

&




rrestre y desde el ceentro
quedaria formado un tri-
angulo SACt en el cual
el angulo ASCp se llama
paralaje, y se define asi:

DEFINICION. — Se llama
paralaje de un astro del
sistema solar al éangulo
bajo el cual se ve el ra-
dio de la Tierra desde el
centro del mismo. Cuan-
do el -astro estd arriba del
horizonte del lugar la pa-

— e

. \
e

C, de la misma, no serian paralelos, y

ralaje se llama de altura y cuando estd en el horizonte paralaje ho-

rizontal.

Como los radios de la Tierra no son todogt iguales a causa del acha-
tamiento polar, la paralaje horizontal de tn “astro varia con el lugar
de observacion. Como esa variacién 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 horizontal

ecuatorial media.

NoraciéN. — La paralaje se designa siempre con p.

Siendo paralelos los rayos visuales dirigidos a una estrella desde

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

CALCULO DE LA PARALAJE. — Sea A un
punto del Ecuador terrestre, C, el cen-
tro de la Tierra, S la posicién en el hori-
zonte de A de un astro del sistema solar.

Liuego en el triangulo rectangulo SAC,
se tiene:

A

AC Rg
sen S = _l.&ET o sea sen p =
SCyp d
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Esta férmula permite caleular la paralaje horizontal de un as-
tro cuando se conoce el radio R & de la Tierra y la distancia entre
los centros de los mismos.

Cuando no se conoce esa distancia, puede también caleularse 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 en cuenta la férmula deducida en el parrafo anterior saca-
mos que

Rg

sen p

d=

Esta férmula permite caleular la distancia del centro de la Tie-
rra al centro de un astro del sistema solar.

Si dicho astro es el Sol es p — 87,8 ]« C. des T.») y como el radio
ecuatorial medio de la Tierra es R & — 6371 Km, tendriamos:

6371 Km 6371 Km
N

sen 8’8 = 8”8
¥y expresando el valor del arco en radianes resulta
88 X 2= 1 e
RN = =] WO Tl

i 1296000 23400

6371 Km L
luego d = STy 3 23400 X 6371 Km.

23400

d = 149 081 400 Km = 150 000 000 Km.

81. Radio del Sol. — Habiamos visto (n® 70), al estudiar el
semidiametro del Sol que

Ro
B = -
sen ' d

luego Ro = dsen 8 [1]

Esta formula nos permite calecular el radio R@ del Sol cuando se
conoce el semididmetro y el radio de la Tierra.




=0

Como d =~ 150000000 Km y el valor maximo de & para el aiio
1931 es & — 16’177,55 siendo este arco pequefio podemos poner en
lugar de su seno la medida del arco en radianes, que es 0,0047 y
tendriamos: \

R = 150 000 000 Km x%0,0047 = 700000 Km.

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

. R Rx seh 3
a= oo B
sen p - sen p
.sen 3 :
pero 2 110 resulta RO = 110 Ry vale decir:
sen p ¢

El radio del Sol es aprozimaddmente, 110 veces mayor que el
de la Tierra.

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

. L , 4
esfera de radio » se encuentra mediante la férmula V = 3 T3,

Designando con V() el volumen del Sol, con Vg al de la Tierra
¥y con Re) y Ry los radios del Sol y de la Tierra respectivamente,

se tiene: \
Vo _ =Ry _Rh _(RoY ;
Vs =Ry RE \Ryg

RoY Ro . I'/)\
luego V@=(R6 x Vg ¥y como T3 110 {

2

resulta, | Vo 2 110° Vg = 1300000 Vg l 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: Constitucion Fisica.— La observa-
cién del Sol con ayuda de un telesecopio provisto de un ocular ahu-
mado nos muestra en ciertas
épocas manchas obseuras. Se
acepta que su descubrimien-
to fué hecho por el jesuita
Scheiner en Alemania y mas
tarde por Fabricius en Ho-
landa y Galileo en Italia.

Sin' embargo parece ser
que en las Cronicas de los
Chinos 300 a 1200 A. J. C.
se citan las manchas sola-
res es decir, antes de la in-
vencion de los anteojos as-
tronémicos.

Fotografia directa del Sol tomada en Agosto de La observacién teleseépica

1917. Observatorlo de Monte Wilson, permite distinguir en esas

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

Mancha solar fotografiada en Agosto de 1916. Obs, Monte Wilson

che, de bordes irregulares y rodeada por un anillo griséeeo, la pe-
numbra.

El tamafio de la sombra varia de 1000 Km a 100 000 Km, o sea
més de 7 veces el didmetro de la Tierra.
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La observacién de dichas manchas nos muestra que estan ani-
madas dée un movimiento de E a O a través del disco solar, sufi-
cientemente rdpido como para ponerse en evidencia en un dia.

Si se suponen fijas las manchas eon 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 preeisos, efectuados durante muchos afios, han
llevado a determinar que el Ecuador Solar forma con el plano de
la Eeliptica un angulo de 7°,

Por otra parte, se ha comprobado que la duracién de las rotacio-
nes de las manchas no es la misma para todas, pues mientras las
cque estdn cerca del Ecuador emplean 25 dias en cumplir una ro-
tacién completa, las que estdn mas cerca de los polos necesitan 30
dias para efectuar el mismo movimiento.

La desigualdad de estas duraciones se explica por la constitu-
cién gaseosa del Sol, la que ha sido ampliamente probada como ve-
remos més adelante al hablar de la constitucion fisica del mismo.

En general las manchas solares tiemen corta vida, pues muchas
de ellas solo pueden ser vistas durante un dia. Hay otras, en cam-
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* bio, que alecanzan a dar una o varias vueltas alrededor del eje del
Sol, como sucedié con una observada en el afio 1840, de la que se
contaron diez y ocho revoluciones, lo cual significa que durd cerca

o

de un afio y medio.

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

Respecto del ntimero de manchas cabe sehalar que es muy va-
riable, pues el Sol se presenta a veces sin manchas y en cambio
otras eon gran ntumero de ellas, siendo periddicos estos sucesos.

Esos periodos son llamados wndecenales, pues se repiten cada once
afios. El tltimo periodo de gran ntimero de manchas se registré en
el afio 1929.

La presencia de las manchas solares se explica asi: se admite que
grandes cilindros de gases calientes surgen del interior del Sol
animados de una enorme velocidad de rotacién. Al llegar a la
periferia, donde la presion es menor, los gases del cilindro se ex-
panden, enfridndose, por lo que disminuye su brillo y por eso el
observador terrestre los ve como manchas negras por contraste con
el fondo brillante que rodea a esos gases enfriados.

Las grandes perturbaciones de 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 niimero de manchas o
manchas muy grandes y éstas pasan por el centro del disco solar.

Estos hechos se explican con la hipétesis de ser cada mancha un
enorme iman cuyo eampo puede alcanzar a la Tierra no obstante
estar separada del Sol 150 000 000 Km.
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Esta hipé6tesis est4 corroborada por el gran nimero de observaecio-

nes hechas desde hace muchos afos, que han permitido establecer
leyes respecto de su aparicién y posicién sobre el globo solar, po-
laridad magnética, desarrollo de la actividad solar, ete. Se ha dis-
tinguido particularmente en este estudio el astrénomo doctor Hales
que efectué sus trabajos en el Observatorio de Monte Wilson.

84. Constitucion del Sol. — El estudio de la naturaleza del Sol
ha podido llevarse a cabo con gran éxito, gracias al empleo de
un aparato llamado espectroscopio, el cual, como su nombre lo in-
dica, permite analizar los espectros de luz, que como se ha estudia-
do en Fisica, son las bandas coloreadas que se obtienen por la des-
composicion de un haz de luz al pasar a través de un prisma.

vExistiendo una intima relacién entre los espectros de la luz emi-
tida por una sustancia, su composicién quimica y estado fisico, se
ha podido descubrir, al analizar la luz del 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 fundamento del llamado andlisis
espectral. ‘

Si-se_envia_la_luz-de-vm—arco-voltaico, pm_,egemple;a través-de
la estrecha. rendijo_praetieada 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 manifiesto sobre una pan-
talla convenientemente colocada. Hsa faja coloreada es lo que se
llama espectro de difraccion o espectro nmormal.
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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, indigo, violeta, y como cl
paso de un color a otro se presenta sin solucién de continuidad, aun

H G E /= D cB A

f—Vioteta ! ladigo - Azul/- {—Verde —-‘J/”W//O-Llllﬁl‘mj-l- Rojo e

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 espectro continuo.

Si se examina, en eambio, el espectro de la luz solar; se encuentra
la parte coloreada del mismo surcada por finas rayas negras visi-
bles a simple vista, llamadas rayas de Franhofer, pues éste es e:
nombre de su deseubridor, y las mas visibles, en ntimero 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 Franhofer otras muchas menos in-
tensas.

La aparicién 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 lampara de aleohol en el que se ha disuelto

A
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CINa (sal ecomiin), se observa en el espectro de esa luz, una raya
amarilla brillante que ocupa el lugar de este color en el espectro
normal, siendo el resto easi imperceptible.

Si en lugar de disolver sodio en el aleohol, 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 anterfor, 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 presion no es
extraordinariamente grande) emite al arder una luz cuyo espectro
es caracteristico de la misma y permite distingwirla de todas las de-
mds por grande que sea la distancia a que se halle.

Si se hace pasar por la rendija del espectrosecopio, como en la
primera experiencia, la luz del arco voltaico y delante de la pan-
talla se coloca la lampara de alecohol eon cloruro de sodio, en forma

tal que los gases de la combustién 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 caracteristica del sodio una raya negra.
Retirando la ldmpara reaparece la raya amarilla brillante del
sodio, lo que prueba que ella habia sido absorbida por el vapor .
de sodio de la llama. ;

Numerosas experiencias han permitido expresar el resultado se-
nalado en el ejemplo anterior, con caracter de ley, en la siguiente
forma :



SeeunpA LeY. — Cada elemento en estado gaseoso (si la presion no
es extraordinaria) absorbe al arder, st se halla en el trayecto de otro
foco a mayor temperatura, las mismas rayas que él es capaz de emitir

Las leyes anteriores se completan con la siguiente:

TercErRA LEY. — Los elementos en estado liquido, sélido y tam-
bién gaseoso si la presién es muy grande, emiten al arder una luz
cuyo espectro es continuo.

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

expedicién del Observatario de Greenwich en Brasil.

ANALISIS DEL ESPECTRO SOLAR

Habiamos 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 liquida, sélida o gaseosa
llamada fotoesfera (esfera de luz) sometida a elevada presion, des-
de que esa masa daria un espectro continuo, rodeada por otras ca-
pas gaseosas de més baja temperatura y presién, que son las que
criginan, por absorcién, las rayas negras del espectro solar.

Como estas tiltimas rayas permiten caracterizar los cuerpos que las
absorben, podemos afirmar que la segunda capa o atmdsfera solar
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contiene la mayor parte de las sustancias que se encuentran en la Tie-
rra y especialmente hidrégeno, oxigeno, hierro, calcio, helio (*), ete.

En los eclipses de Sol, la fotoesfera queda tapada por el disco opa-

¢o de la Luna, habiéndose observado que la atmdsfera solar esta
compuesta, de adentro hacia afuera, por las siguientes capas: pri-
‘mero la capa reversible formada especialmente por vapores de hie-
rro, sodio y caleio con un espesor de a 4 a 5 mil kilometros ; segundo
la cromoesfera de la cual surgen enormes llamas de hidrégeno de
color carmesi, llamadas protuberancias, que alcanzan alturas de va-
rios cientos de miles de kilémetros.

Las protuberancias se ven solamente en los eclipses 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 observacién directa, des
de que la luz de las protuberan-
cias es més débil que la de la
fotoesfera.

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

El esnectroscopio ha revelado Fotografia tomada de El Firmamento
= de J. Ropis

también que los gases que cons-
tituyen a la eromoesfera, se encucntran sometidos a presiones bajisi-
mas comparadas con la presién atmosférica.
A esa conclusién se ha llegado después de prolijas investigacio-
"nes hechas en los laboratorios, que demuestran que la presidn a que
estdn sometidos los vapores que arden, tiene gran influencia sobre
ciertas rayas del espectro de la luz que emiten.

(*) Respecto del helio debemos deecir que sunombre proviene del hecho que fué des-
cubierto en el Sol (en 1888 por Lockyer) antes que en la Tierra (en el afio 1881 en las
emanaciones del Vesubio por L. Palmieri) y gracias al empleo del espectroscopio, pues
en el espectro solar aparecia una raya que no figuraba en ninguno de los espectros de
los elementos conocidos, en esa época, por lo que se supuso era debida a una sustan-

cia que se encontraba solamente en el Sol.
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Anélogamente el estudio del espectro solar nos ha informado
respecto de la femperatura de la atmoésfera del Sol, pues los fisi-
cos han caleulado que los cuerpos dan espectros méas o menos colo-
reados segin la temperatura a que se encuentren.

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

Observatorio de Hamburg.

En base a esos estudios se le atribuye a la superficie del Sol una
temperatura de 6000° (*).
Después de la cromoesfera se encuentra una capa gaseosa mis

(*¥) Se han distingunido en estos estudios el astronomo Wilsin del Observatorio de

Potsdam y la Institucion Smithsoniana.
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enrarecida, llamada corona que se extiende a gran distancia del nii-
cleo solar, pudiendo llegar a 3 000 000 de kilémetros y que facilmente
es observable durante los eclipses. La forma de la corona es variable
con los periodos de actividad solar.

El espectro de la corona presenta rayas negras anélogas a las
del de la cromoesfera, y ade-
més una raya verde caracte-
ristica de un gas que se llamé
coronio y del cual nos volve-
remos a ocupar al hablar de
los eclipses.

Miés all4 de la corona se ex-
tiende todavia otra envoltura
gaseosa, mas fenue atn, llama-
da luz zodiacal que se observa
en los atardeceres sin Luna co-
mo una débil luz erepusecular. Dibujo de L. Rudaux «Ls Cidls

Ofrece el aspecto de una
lenteja, situada en el plano de la ecliptica, y se la supone producida
por la luz solar al reflejarse en las pequenas particulas de materia
cosmica que llenan los espacios interplanetarios.

Ve ) V\/ UNAT VAN, TR (A A
a8 g
y = o V' | = iyl
3 il \ B & v Y e [ A Lt
1 {
!" -~
/ ' W A / 1 A ,/ 4 b47
| A ™ A
} 1
® ."f/ ’ o = <o
¢ | AL ATTn
; ’
~
I
- s /ot I3
| (j A [ 7 A o - |
| 'jly« 1 « 4 | /‘{m. ' { ('3 I 0o - -



CAPITULO XI

FORMA DE LA TIERRA

PrROGRAMA. — Forma de la Tierra. Medida del radio terresire. Notas histéri-
cas. Determinacion de la longitud y latitud gcogrdficas. Mapas geogrdficos.
Algunas de las proyecciones mds importantes.

. Forma de la tierra. — Las mediciones hechas con el objeto de
determinar la forma actual de la Tierra, han llevado a la conclu-
sibn de que no existe ningin cuerpo geométrico cuya forma sea
igual a la de la Tierra. :

Teniendo en cuenta que los picos més altos del Himalaya y del
Kara Korun, son de casi 9000 m de altura, y que las deprcsiones
méas profundas que se han registrado en el Océano Atlantico Aus-
tral. en los alrededores de las Islas Sandwich son de unos 10 000 m,
segtin los sondeos hechos desde el barco alemén Meteor, y de 9730 m
en el Océano Pacifico, en las cercanias de las Islas Marianas; re-
sultan insignificantes en comparacién con el tamaifio de la Tierra,
cuando se hable de su forma, sobréentenderemos que se hace abs-
traccion de su relieve superficial.

LA ESFERA COMO PRIMERA APROXIMACION DE LA FORMA DE LA TiE-
RRA. — Como primera aproximacién, se puede considerar a la Tierra
como una esfera. Esto es sélo una aproximacién, pues de ser una
esfera todos sus radios serian 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-
ford en 1909 obtuvo los siguientes valores:

Radio ecuatorial — 6378388 m ~ 6380 Km
Radio polar . . — 6356909 m = 6360 »

2

2
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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 resultaria solamente
2 mm menor que el ecuatorial, y los accidentes mas notables de la
corteza terrestre tendrian que ser representados en ella por elevacio-
nes o hendiduras de 1 mm, que se confundirian con las asperezas del
material empleado para fa-
bricar la esfera. P&

Hay ‘muchos hechos que
conducen a aceptar que la
Tierra es esférica (dentro
de la aproximacién sefialada
anteriormente), por ejemplo,
los que damos a continua-
cién : A

1° En las grandes llanu-
‘as, y en el mar donde es
posible abarcar todo el hori-
zonte, éste siempre es circu-
lar y dicha forma se conser-
va si el observador se eleva
a cualquier altura (en un
aeroplano por ejemplo).

Luego la Tierra tiene que ser una esfera para que cualquier sec-
ci6n plana de la misma sea un circulo.

Ejo terresire

a

Ecuador | terrestre
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20 Los eclipses de Luna, que, como veremos méas adelante, son
producidos por la sombra que proyecta la Tierra sobre la Luna al
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interponerse entre ésta y el Sol, puede observarse, a veces nitida-
mente, que dicha sombra tiene un perfil circular como en el caso
de la fotografia de la pagina anterior.

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

3¢ Si varios observadores A, B, C y D situados sobre un mismo

~ ~ ~

meridiano o paralelo a distancias iguales, AB = BC = CD visan
_ simultdneamente vna mis-

\Q ma estrella, comprueban

7 que las distancias cenita-

les z, 27, 2”7, 2’ de la mis-
ma, aumentan de un ob-
servador a otro de canfi-
dades iguales, ¥ como el
ineremento de una distan-
cia cenital -a la anterior es
igual al angulo que for-
man las verticales de los
puntos de observacién, ©
sea los angulos centrales
correspondientes a los ar-

Eja tarrastre

()

Ecuador terrestre

i il > —
cos AB, BC y CD com-
=4 prendidos entre dichos
puntos, resulta: Que a ar-

cos iguales corresponden dngulos 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 asi:

Si las verticales de dos puntos forman un dngulo de un grado, el
arco comprendido entre dichos puntos tieme la misma longitud
cualesquiera que sean dichos punios.

#

EL ELIPSOIDE COMO SEGUNDA APROXIMACION DE LA FORMA DE LA
TrerrA. — Como segunda aproximaeidn, es deeir, con menor error
respecto de la verdadera forma de la Tierra, se considera a ésta
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como un elipsoide de revolucién. Se llama asi al cuerpo engendra-
do por la rotacién de una elipse alrededor de uno de sus ejes (el
eje menor en el caso de la

Tierra). De acuerdo con esto FE

el eje del mundo es el eje me-
nor del elipsoide, el Ecuador
es engendrado por el eje ma-
yor, los meridianos son elipses
y los paralelos son circunfe-
rencias.

Esta interpretacién estd de Ecuador
acuerdo con las medidas de los
radios ecuatorial y polar que,
habiamos dicho, eran distintas. =%
vy con los siguientes hechos: '
~1° Cemo la Tierra estd animada de un movimiento de rotaeién
alrededor de su eje, cuya velocidad lineal es de 28 Km/min en el
Ecuador, sobre todos los puntos de la misma acttia la fuerza cen-
trifuga, que como sabemos, -es proporcional a la distancia de los
mismos al eje de rotacién y-tiende a alejarlos de dicho eje.

Como de acuerdo con la Geologia, la Tierra fué en sus comienzos
una masa fluida animada de un movimiento de rotacién, la fuerza
centrifuga que es nula en los Polos (por ser nula su distancia al
eje) y méxima en el Ecua-
dor (por ser maxima la dis-
tancia al eje) produjo un
achatamiento en los Polos ¥
un hinchamiento en el Ecua-
dor. Nos aproximamos, pues,
mas a la verdadera forma de
la Tierra considerdndola co-
mo elipsoide que como ura
esfera.

Una experiencia de labo-
ratorio ideada por el fisico
Plateau, reproduce el hecho que acabamos de describir

Si en el interior de un vaso lleno de agua y de alcohol se coloca

Paralslo

terrestre

Ejo
torrestre

¢
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una pequeia cantidad de aceite, ésta toma la forma de una e<fera
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 rotacién, éste se comunicard 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 rotacion.
# % La observacién hecha en el ejemplo 3? del parrafo anterior
no es rigurosamente 2xacta, pues
P . midiendo cuidadosamente los ar-
2, cos comprendidos entre dos pun-
tos de un mismo meridiano cu-
yas verticales formen entre si 4n-
gulos iguales, se comprueba que
esos arecos son mayores en LS
Polos que en el Ecuador.
Asi por ejemplo, la separacion
entre dos puntos de un meridia-
no situados

uno a 0° (Eecuador) y el otro a 1° de latitud es de 110 564 m
» » 30° »» » » 31°» > » » 110889 m

» » 89° »>» » » 90°(Polo) » » » 111180 m (*)

Estos valores prueban que la werdadera forma de la Tierra se
aprozima mds a la de un elipsoide que a la de una esfera.
3¢ Se ha estudiado en Fisica, que el peso de un cuerpo varia
con la latitud, siendo mayor en los Polos (p = 90°) que en el Ecua-
dor (@ = 0). Este hecho se interpreta, también, diciendo ane la
aceleraciéon de la gravedad g aumenta con la latitud, vale decir,
que un mismo cuerpo cae en el vacio, desde una altura dada, mas
rapidamente 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 atraccién newtoniana. Liuego si

(*) Estos valores han sido tomados de la obra Kl firmamento de Luis Rodés, S. J.
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se supone un cuerpo de masa m, y llamamos M a la masa de la Tie-
rra y la consideramos concentrada en su centro de gravedad, que
coincide con el eentro del elipsoide, dicho cuerpo sufre en el Polo
una atraecién pp cuyo valor es de acuerdo con la ley de Newton

m .M
R':l.)')

pp =K
4

siendo R, el radio polar y K un coeficiente que sé"-determina ex-
perimentalmente.

Ese mismo cuerpo sufriria en el Ecuador una atraceién py ecu-
vo valor seria

m. M

g = K siendo R, el radio eeuatorial.

2
E

Por otra parte dicho cuerpo esti sometido a la fuerza centrifuga
debida a la rotacién de la Tierra, y como ella tiende a alejarlo de
su centro, su valor se le resta totalmente a la atraeciéon p, por en-
contrarse el cuerpo en el Ecuador. Luego llamando p al peso de ese
cuerpo acusado por un dinamémetro, tendriamos que p — py — Fg
(siendo F la fuerza centrifuga) luego pr = p + F¢. A pesar de
este aumento debido a Fg, resulta pp > pg o sea

KmM KmM i 1
5 p- — de donde R
Rp Rg Rp Ry
0 sea Ri>R:. lueggp Rz;>R; o Rp< Ry

lo que nos dice que el radio polar es menor que el radio ecuatorial.

Midiendo la atraceién newtoniana PqJ que sufre el cuerpo de ma-
sa m en diversos lugares de la Tierra, se comprueba que ella au-
menta con la latitud, de lo que se deduce como lo hemos hecho
mas arriba, que la distancia de esos puntos al centro disminuye a



medida que ellos se acercan a los polos, lo que se explica admi-
tiendo el aplanamiento polar, cuyo valor es segin el céleulo

1 3 ,
¢ = 557 aproximadamente. E
Esto nos dice que la verdadera forma de la Tierra se aproxima
mdas a la del elipsoide que a la de la esfera. wy

ForMA VERD A DE LA Timmrra: Geome. — El perfecciona-
miento de los #Mstrumentos y de los métodos utilizados en las me-
diciones efecfnadas con el objeto de determinar la forma actual de
la Tierraf£onsignadas en el parrafo anterior, han llevado a la
conelusion que dicha forma difiere también de la del elipsoide,
cuya superficie, sin embargo, se utiliza como superficie de refe-
rencia y la llamaremos en lo sucesivo superficie geodésica.

La forma real de la Tierra, atin prescindiendo de las irregulari-
dades de su cgrteza, como lo habiamos supuesto, no coincide, de
acuerdo con lo expresado en los parrafos anteriores, ni con la de
la esfera ni con la del elipsoide. Se ha demostrado que dicha for-
ma no es la de ninglin cuerpo geométrico, por lo tanto es necesario
definirla indirectamente, dando un método que permita determi-
v nar para cada uno de sus puntos la distancia a la superficie geo-
désica.

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

Derinici6N. — Se llama geoide o superficie geoidica a la figura
formada por la superficie de los mares en equilibrio supuestos ex-
tendidos a través de los continentes.

\

HEsta definicién, que es la més corriente, encierra la condicién 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 hidrostatica.

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 ecabo de un cierto
tiempo en ese lugar. De acuerdo con esto y la definicién de geoide,
resulta que decir que un punto de la superficie terrestre se encuen-
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tra a i metros sobre el mivel del mar, significa decir que dicho punto
es exterior al geoide y dista » 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 una operacién llamada mnivelacidn, que expli-
camos a continuaeidn.

Supongamos que se conozeca el nivel del mar eggel punto H y
que se desee determinar la altura de otro punto on respecto a

ese nivel. Para ello se hace uso de un instrumento llamado nivel,
por ejemplo el mivel de agua estudiado en Fisica que es una apli-
cacién del principio de los vasos comunicantes, o de miveles geodé-
sicos que son niveles de burbuja de gran precisién, y se procede en,
la forma siguiente:

Se coloca el mnivel 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 llaiaamcs h, a la lectura
hecha en la mira situada en H y %, la efectuada en la de A, tenemos
que hy — ho nos da el desnivel existente entre A y H. Procediendo
en esta forma se puede encontrar el desnivel i existente entre el
punto H y el C.

De aqui se deduce que si se efectiia la nivelacién de todo un te-
rritorio, queda perfectamente determinada la parte de geoide co-
rrespondiente al mismo. De esta manera se ha llegado a la conelu-
sion de que el geoide se aparta muy poco del elipsoide, pues segiin
F. R. Helmert la separacién méxima no excede los 100 metros
(otros autores admiten diferencias hasta de 400 metros).



PR

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.
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Oorte vértico-transversal ideal, mostrando muy aumentada, la separacién entre el geoide,

el elipsoide y el relieve del suelo.

88. Medida del radio terrestre: notas histéricas. — L prime-
ra operacién con el objeto de determinar la forma de la Tierra, de
que se tiene noticia, fué la efectuada por Eratdstenes en el afio 250
A.J.C. en el Egipto, basidndose en las siguientes observaciones:

En los solsticios de verano observé el mencionado sabio, que en
la Ciudad Siena, los obeliscos que estaban clavados verticalmente

en el suelo no proyecta-

P ban sombra a medio dia,
1 | “, lo que importaba decir

/,f\ #S que en ese instante el Scl

YR estaba en el cenit de esa

B =% Ciudad. En cambio en la
Cindad de Alejandria si-
tuada sobre el mismo me-
ridiano y a 5000 estadios
(800 Km aproximadamen-
te) al Norte de Siena los
obeliscos proyeetaban una
sombra euya longitud per-
miti6 caleular que los ra-
yos solares formaban con la vertical de ese lugar un &ngnlo de 7°,2.

Ejo dal mundo

Cmﬂlfl'l

Ecuador ferrastre
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Eratéstenes supuso a la Tierra esférica, y por lo tanto ¢l dngulo
anterior era igual al Angulo central correspondiente al arco de me-
ridiano comprendido entre Siena y Alejandria. Luego como co-
nocia 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 angulos centrales
correspondientes, en la siguiente forma: '

(Y :

Sia 7°2 corresponde una longitud de 5000 estadios

& 1° » » » » 59(20
1.2
y 360° > » » » 5000 .. 360 =

7,2

lo que di6 un resultado de 250000 estadios o sea de 40 500000 m
valor muy aproximado al verdadero, y de gran precision dada la
naturaleza del método y de los instrumentos empleados.

Afios més tarde, el emperador Tolomeo que gobernaba el Egipto
y habia hecho la medieién cuidadosa de sus dominios (la distancia
entre Siena y Alejandria que utilizé Eratéstenes la obtuvo de
esas mediciones) repiti6 la experiencia hecha por Eratéstenes, sien-
do menos feliz en su empresa, pues los resultados obtenidos
(38000000 m para el meridiano terrestre) se apartaban més de los
verdaderos.

En el afo 827 D.J. C. el califa de Bagdad hizo verificar las
operaciones anteriores, en las llanuras de la Mesopotamia, obtenien-
do para la longitud de un meridiano terrestre el valor de
42 500000 m.

Sélo después de aproximadamente siete siglos, en el afio 1550,
se vuelve a despertar el interés por las mediciones geodésicas. Hs
el ingeniero y médico Fernel el que se ocupd de medir la distancia
entre Paris y Amiens, ideando para tal objeto un contador de
vueltas automético que aplicado a la rueda de su coche, le permi-
tié calcular el niimero de vueltas que di6 ésta al recorrer el eamino
que separaba a esas dos cindades. Como conocia 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 57 070 toesas, o sea 20 545200 toesas para todo el meridiano.

Este valor obtenido con un método tan simple es sin embargo de
una preeisién que todavia nos asombra, pues mediciones posteriores
hechas en esa misma regién y disponiendo de olros recursos, acusaron
una diferencia de tan solo 10 toesas con el valor hallado por Fernel.

En el afio 1615 el heolandés Snelius efectus en los Paises Bajos
nuevas medicion®s! que aunque dieron resultados erréneos respec-
to de la forma de la Tierra, merecen recordarse por haber sido este
sabio el que ide6 el método para medir distancias llamado de trian-
gulaciém, que, como su nombre lo indica, consiste en llegar de un
extremo a otro del arco que
se desea medir, mediante una
cadena de triangulos de los
que se miden cuidadosamen-
te los angulos y un lado lla-
mado base de la triangula-
cidn.

Con esos datos se resumel-
ven todos los tridngulos formados, conmenzando por el ABC del e¢ual
se conocen la base AB y los dngulos A y B, luego el ADC en fun-
cién del lado AC obtenido porila resolucién del anterior y los dngu-
los ACD y CAD medidos en el terreno, y asi se continfia hasta
obtener todos los elementos de los tridingulos formados. En base a
ellos pueden resolverse los tridngulos parciales, tales ecomo ADC’,
ACC, CC’EY, ete., que permiten conocer las partes AC/, C’E’, ete.,
en que ha quedado dividida la distancia AT a medir, por la red de
triangulos considerada. Una simple suma nos da dicha distancia.

Este procedimiento es el que se emplea actualmente en las medi-
ciones geodésicas. _ ot ¥

En el aho 1635 el gejmetra inglés Norwood, empleé para medir
la distancia entre Liondres y York una cadena de agrimensor y una
brigjula, lo que significaba un nuevo reecurso para esas mediciones.

La Academia de Ciencias de Paris en el afio 1665, organizé, bajo
la direccién del astrénomo Pieard, la primera expedicién geodé-
sica que tuvo la misién de medir el arco de meridiano de Paris,
comprendido entre las ciudades de Dunkerque y Perpignan.

A
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Aprovechando los datos de las mediciones de Picard, Newton
pudo tener una comprobaciéon de su ley de gravitacién universal.

En esa época, siglo XVII, el astrénomo Richer que habia sido
enviado al Ecuador con el objeto de hacer observaciones, comprobd
que el péndulo de su reloj sideral se movia con mas lentitud que en
Paris, donde lo habia arreglado con toda prolijidad y como la du-
racion de las oscilaciones simples de un péndulo es, segtin se ha

visto en Fisica, { — rcl,/ QL resultaba que el valor de g era menor en

el Ecunador que en Paris.

Newton di6 una explicacion racional de este hecho, aplicando su
ley de atraccién para el caso particular de la gravedad, sentando
que un mismo cuerpo pesaba mencs en el Ecuador que en los Polos
porque la Tierra que en un principio habia sido fltida, debia pre-
sentar un achatamiento en los Polos a causa del movimiento de
rotacién alrededor de su eje.

De ser cierta esta hipdétesis, la Tierra debia tener la forma elip-
soidica y por lo tanto un grado de meridiano debia tener mayor
longitud cerca de los Polos que en el Ecuador.

Con el objeto de comprobar esto tultimo, la Academia de Ciencias
de Paris, envi6 una expedicion a Laponia (cerca del circulo polar
artico) y otra al Pertt (cerca del Ecuador), que dieron por resul-
tado la verificacién de las previsiones de Newton.

Durante el siglo XVIII, con el objeto de determinar con mayor
precisién la forma de la Tierra, pues ya se habia comprobado que
no era esférica, se midi6 por segunda vez el arco de meridiano
comprendido entre Dunkerque y Perpignan. Se determiné también,
por orden del Papa Urbano XIV, el arco de meridiano comprendido
entre Roma y Rimini, y varios otros arcos en diversas partes del globo.

Al finalizar el siglo XVIII, afio 1790, la Asamblea Constituyente
reunida en Paris, encomendd a la Academia de Ciencias la creacién
de un nuevo sistema de unidades de medida, que permitiera unifor-
mar y facilitar las mediciones efectuadas y las sucesivas.

La Academia resolvi6 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 Mechain, midieron en toesas
el arco de meridiano de Paris comprendido entre Dunkerque y
Barcelona.
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Esta medieién, con las efectuadas anteriormente, permitié cal-
cular la longitud del cuarto de meridiano terrestre en 5130740 toe-
sas de Paris. La diez millonésima parte de esta longitud o sea
0,513074 toesas (poco mas de media toesa) fué adoptada como uni-
dad de longitud del nuevo sistema y designada con el nombre de
metro. 4 !

Para poder reproducir la unidad y utilizarla en los diversos pai-
ses, se construyé una barra de platino iridiado, de forma especial,
que a la temperatura del hielo en fusion tiene la longitud de un
metro. Dicha barra se conserva en los Archivos Nacionales de
Francia, y se conoce con el nombre de metro patrin.

Mediciones méas 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 importantes expediciones
geodésicas, que han dado como resultado un conocimiento méis exac-
to de la forma de la Tierra, dado que el mayor grado de precision
de los instrumentos permiti6 hacer grandes triangulaciones para
hallar la medida de areos de
meridiano de gran longitud.

Asi en Rusia se midié un
arco de 25°, en la India uno
de 24°, y combinando las
triangulaciones efectuadas por
Francia, Espafia ¢ Inglaterra
se pudo medir un arco de me-
ridiano de 38°.

Més tarde se midid nueva-
mente el meridiano del Peri
en una extension de 6°; el me-
ridiano de Spitzberg de 4°10”
y en los Estados Unidos se

Dibujo de L. Rudaux («ZLe Oiel») midi6 el meridiano 90° al
Oeste de Greenwich en una -
extension 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 medicién de arcos do
més de 4000 Km -(38°) de longitud, econ gran preeisién.
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Para terminar recordamos que en 1864 se reuni por vez primera
la Asociacion Geodésica Internacional, fundada con el objeto de
compilar todos los trabajos geodésicos realizados y obtener la co-
laboracién de todas las naciones para econtinuarlos.

A esta Asociacién se deben la formacién del Comité Internacio-
nal de Pesas y Medidas, y el desecubrimiento y la medicion del des-
plazamiento de los Polos. &

7(" 89. Mapas. Algunas de las proyecciones mis importantes.
— Se conocen con el nombre de mapas a las representaciones sobre

un plano de una regién de la superficie terrestre. Pl

La confeccién de los mapas correspondientes a grandes exten-
siones de la Tierra, presenta dificultades puesto que siendo este
planeta aproximadamente esférico, su superficie no se puede .ex-

tender exactamente sobre un plano sin que sufra pliegu#id gy 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 una representacién aproximada de ella por el em-
pleo de los métodos de proyeccion, en los euales se trata de que los
mapas que se obtengan conserven la forma, o la superficie o las
distancias segin los casos.

Trataremos en primer lugar los métodos de proyeccién llamados
estereogrdfico y ortogrdifico, inventados por Hipareo en el afio
130 A. J. C.

90. Proyeccion estereografica. — Este método consiste en con-
siderar a la Tierra como una esfera, en tomar como plano de pro-
yeceidn al Ecuador o a un meridiano y eomo proyectantes a los seg-
mentos determinados por el extremo (centro de proyeccion) del
radio perpendicular a dicho plano, situado en el hemisferio opuesto
al que se quiere proyectar, con cada uno de los puntos de dicho
hemisferio.

DeriNicioN. — Se llama proyeccion estereogrifica de un punto
A de una esfera, a la interseccién A’, del segmento VA que une
dicho punto con el centro de proyeceién V y el plano de proyeceién a.
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Se llama proyeccién estereografica, de una figura BCD perteneciente
a una esfera, a la figura B’C’D’ determinada por las proyecciones
estereograficas de eada uno
de esos puntos.

Puede demostrarse que este
Eétodo.de proyeceion goza de
s siguientes propiedades:

1° La proyeccidn estereo-
grafica de una circunferencia
perteneciente a la superficie
esférica y que mo pase por cl
centro de proyeccion es otra
circunferencia. '

2° La proyeccion estereogrdfica de wna circunferencia mdaxime
pase por el centro de proyeccion es un segmento.~

3° El dngulo formado por dos lineas (*) de la superficie esférica es
igual al que forman las proyecciones estereogrificas de dichas lineas.

91. Proyeccién estereografica sobre el Ecuador. — En este
caso el plano de proyeccion es el del Ecuador terrestre y el centro
de proyeccién el polo Norte o el Sud seglin se quiera representar a
una figura el hemisferio austral o boreal, respectivamente.

Si se confeceiona un plano de una regién de la Tierra, y se quiere
fijar la posicién de la misma sobre la esfera terrestre, basta conoecer
las coordenadas-geograficas de algunos de sus puntos, las que pueden
determinarse, como hemos visto (n® 68 y 69), por medios astronémicos.

Como esas coordenadas se cuentan con ayuda de los meridianos y
paralelos que pasan por esos puntos, resulta que las proyeeciones de

(*) Se llama dngulo de dos lineas que se cortan al dngulo formado por las tangentes
wazadas a las mismas en uno de los puntos de in- A
terseccidn.

Cuando dicho &ngulo es recto se dice que las lineas
socn perpendiculares o que se cortan perpendicular-
mente.

Ejempro, — Las curvas a y b forman en T el fn-
gulo ATB. La definicién dada es vélida para el caso
en que las curvas no pert n al mi plano.

a”
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los mismos podrdn determinarse conociendo las de los meridianos y
paralelos correspondientes.

Por esa razén nos ocuparemos ahora de las proyecciones estereo-
graficas de los meridianos y paralelos sobre el Ecuador.

PROYECCTIONES DE LOS MERIDIANOS.-— Teniendo en cuenta que la
proyeceién de un meridiano es un segmento, por ser dicho meridiano
una cirecunferencia maxima que pasa por el centro de proyeceion
(propiedad 2?%), resulta 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 proyeeceién, y la proyeceién de ese polo P es
el centro O del Ecuador, resulta que las proyecciones estereogrdficas
de los meridianos sobre el Ecuador pasan por el centro O del mismo.

El otro punto que tomaremos para encontrar la proyeceién de
un meridiano es el pie del mismo sobre el Heuador, pues su pro-
yeeecién es el mismo punto.

De acuerdo con esto se tiene que si la C representa al Ecuador
(fig. 2), y se la divide en 12 partes iguales, los radios que pasan por los

puntos de division son las proyecciones estereograficas sobre el Ecua-
dor, de los meridianos de 0°,15°, 30°,45°,60°. .. y 330° de longitud.

PROYECCIONES DE LOS PARALELOS. — Teniendo en cuenta que un
paralelo es una circunferencia que no pasa por el centro de pro-
I
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yeceién, resulta que su proyeceién estereografica sobre el Ecuador
es (propiedad 1*) otra circunferencia.

Como todos los paralelos tienen sus centros sobre el eje del mun-
do, y los puntos de éste tienen por proyeceién al punto O eentro del
Heuador, resulta que bastari determinar la proyeeccién de otro pun-
to del paralelo para poder trazar su circunferencia de proyeeccion.

El otro punto que consideraremos para encontrar la proyeceién
de un paralelo, es el de interseeccion de éste con uno de los meri-
dianos ya trazados.

Asi, por ejemplo, para hallar la proyeccion del paralelo de 30° de
latitud determinaremos la proyeccién A’ del punto A de interseccién
del mismo con el meridiano de 0° de longitud (fig. 1).

Como el punto A pertenece al meridiano de 0°, su proyeceién se
encontrard sobre la de dicho plano que es C(q, y como por defini-
¢ién de proyececion estereografica debe también encontrarse sobre el
segmento VA que lo une con el centro de proyeeccion, resulta que el
punto A’ de interseccién de 0Q y VA es la proyeccién buseada,
vale decir, OA’ seré el radio de la proyeccién del paralelo de 30°.

Si el plano del meridiano de 0° se hace girar alrededor del dia-
metro QO hasta que coincida con el del Ecuador, cuya proyeecion
es la C ), el punto A coineidird con el punto 330° y el centro V de
proyeeeién 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 proyeceién estereografica 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° v 75° de longitud.

~

92. Proyeccion estereografica sobre el plano de un me-
ridiano. — En este caso el plano de proyeccién es un meridiano
terrestre cualquiera, el de Greenwich por ejemplo, y el centro de
proyeccién el extremo del didmetro perpendicular a su plano situa-
do al E o al O de dicho meridiano segfin se quiera representar
a una regién del hemisferio Occidental u Oriental, respecti-
vamente.

Determinaremos, como en el caso anterior, las proyecciones este-
reograficas de los meridianos y paralelos.
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ProyrcciON DE LOS MERIDIANOS. — Teniendo en cuenta que un
meridiano es una cireunferencia que me‘pasa por el centro, de pro-
veeeion, resulta que su proyeccién sobre el meridiano origen, sera
una circunferencia (prop. 1%).
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Fig. 2

Como cada meridiano tiene comun con el meridiano origen los
polos P y P’, cuyas proyecciones son ellos mismos, para hallar la pro-
yeecién del meridiano 60°, por ejemplo, bastara encontrar el centro de
la cirecunferencia 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 v P’ dngulos de 60°, luego sus proyecciones que son el mismo meri-
diano origen y el que se busca formarén, de acuerdo con la propiedad
3%, también en P y P’ dngulos de 60°. Por lo tanto si se trazan (fig. 2)
las tangentes ¢ y ¢ en P y P’ a la circunferencia C , que es la pro-
veceibn estereografica del meridiano origen, y luego se forman con esas
rectas angulos de 60° de vértice P y P’ las rectas m y m asi obtenidas
son tangentes a la circunferencia proyeccién del paralelo de 60°. <

Teniendo presente que la tangente a una circunferencia es per-
pendicular al radio que pase por el punto de contacto, resulta que
las perpendiculares » y r a las tangentes m y m en los puntos P
v P’, respectivamente, se cortan en un punto Ogo que es el centro
de la circunferencia proyeccién del paralelo de 60° de longitud.

Siguiendo este procedimiento se han dsterminado las proyeccxo-
nes de los meridianos de 15° en 15°.

=]
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PrOYECCION DE LOS PARALELOS. — Como el Ecuador es una cireun-
ferencia maxima que pasa por el centro de proyeccién, su proyec-
cién estereografica sobre el meridiano es un diametro MM’ del
mismo (propiedad 2?).

Los demés paralelos como son circunferencias que no pasan por
€l centro de proyeccién, tienen como proyecciones estereograficas
sobre el meridiano origen, a circunferencias (propiedad 1?), lue-
go para trazarlas mos bastara conocer uno de sus
centro. o

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 proyeccién de un de-
terminado paralelo, el de 45° de latitud, por ejemplo, tomando so-
bre la circunferencia C, que representa al meridiano origen a
partir de M y M’ arcos iguales a la latitud del paralelo. Para el

puntos y el

-

2 P
ejemplo considerado tomamos MA — 45° y M’A’ — 45° (fig. 2).

Para obtener el centro la circunferencia proyeceion del paralelo,
basta observar que como todos ellos cortan perpendicularmenté al
meridiano origen, en la misma forma se cortaridn sus respectivas
proyecciones estereograficas (propiedad 32).

Por lo tanto si se trazan las tangentes " y »” a la C o proyeeeion
del meridiano origen (fig. 2), en los puntos A y A’ respectivamente,
los radios OA v OA’ de esa circunferencia son las tangentes a la pro-
veecién buscada, luego »” y 1’ por ser perpendiculares a esos radios
pasan por el centro de la circunferencia buscada, que en este easo
es Og3., Luego el arco de circunferencia de centro Oz y radio
OyeA — OyA’ es la proyeecién estereografica del arco AA’ del
paralelo de 45° de latitud sobre el meridiano origen.

En esta forma se han trazado las proyecciones estereograficas de
los paralelos 15°, 30°, 45°, 60° y 75° de latitud.

94. Proyeccién ortografica. — Este método consiste en consi-
derar a la Tierra como una esfera, en tomar como plano de proyee-
cion al Ecuador o a un meridiano y como proyectantes a las per-
pendiculares trazadas al plano de proyeceién por eada uno de los
puntos que se quieren proyeetar.

&
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DeriNiciON. — Se llama proyeccidon ortogrifica de un punto A
de una esfera, al pie A’ Ce
la perpendicular AA’ al pla-
no de proyeccién a, y proyec- A G
cién ortogrifica de una figura ! Pan
BCD perteneciente a dicha
esfera, a la figura B’C’D’ for-
mada por las proyecciones or-
togréficas de cada uno de sus /
puntos.

Puede demostrarse que este
método de proyeceién goza de
las siguientes propiedades:
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PropriEpAD 1. — La proyeccidn ortografica de una circunferencia
situada en un plano paralelo al de proycccion es otra circunferencia
igual a la anterior.

Proriepap 11. — La proyeccion ortogrdfica de una circunferen-
cia situada en un plano perpendicular al de proyeccion es un seg-
mento de la interseccion de su plano con el de proyeccién.

95. Proyeccion ortografica sobre el Ecuador. — En este caso
el plano de proyeccion es el del Ecuador y por lo tanto las pro-
vectantes son perpendiculares a dicho plano.

Trataremos de determinar como en el método anterior, las pro-
veeciones de los meridianos y paralelos schre el Ecuador.

ProvECccION DE LOS MERIDIANOS. — Teniendo en cuenta que los
meridianos son perpendiculares al Ecuador, por contener al eje del
mundo PP’, sus proyecciones son segmentos (prop. II) de manera
que bastard 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 proyeccién de ese polo P es el cen-
tro O del Ecuador, resulta que las proyecciones ortogréificas de los
meridianos sobre el Ecuador pasan por el ecentro O del mismo.

El otro punto que consideraremos para encontrar la proyeccién
de un meridiano, es el pie B del mismo sobre el Eeuador, pues su
proyeccion es el mismo punto.
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De acuerdo con esto se tiene que si C ) representa al Ecuador
(fig. 2) y se ha dividido en 12 partes iguales, los radios que pasan
por los puntos de divisién, son las proyecciones ortogréficas sobre

Fig. 1 . Fig. 2
¢l BEcuador de los meridianos de 0°, 30°, 60°,....330° de lon-
gitud. '
PROYECCIONES DE LOS PARALELOS. — Teniendo en cuenta que los

paralelos son circunferencias pertenecientes a planos paralelos al
Becuador, resulta que sus proyecciones sobre dicho plano son eir-
cunferencias (prop. I). ;

Como todos los paralelos tienen sus centros scbre el eje del mun-
do v los puntos de éste tienen por proyeceién al punto O, centro
del Ecuador, resulta que bastarid determinar la proyeceiéon de otro
punto del paralelo para poder trazar su circunferencia de proyeceion.

El otro punto que consideraremos para encontrar la proyeceién
de un paralelo, es el de intersececién de éste con uno de los meridia-
nos ya trazados. Asi por ejemplo, para hallar la proyeccion del para-
lelo de 45° de latitud determinaremos la proyeceién A; del punto A
de interseccién del mismo con el meridiano de 0° de longitud.

Como el punto A pertenece al meridiano de 0°, su proyeccién se
encontrard sobre la de dicho plano que es OM, y como por defini-

ci6bn de proyeccién ortografica debe enconfrarse sobre la perpeu-
dicular AA; al Ecuador, resulta que A; pie de dicha perpendicular,

"
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perteneciente a OM es la proyeccién buscada, vale decir, OA;, es el
radio de la proyeccién del paralelo de 45°.

Si el plano del meridiano de 0° se hace girar alrededor del dia-
metro MM’ hasta que coincida con el del Ecuador, cuya proyeceién
es la C oy (fig. 2), el punto A coincidird con el punto 45°. Por lo
tanto trazando AA; L OM, el pie A; es la proyeccion de A y la eir-
cunferencia C oy ox;) es la proyeceién ortogonal del paralelo de 45°
de latitud sobre el Ecuador.

Sigiendo este procedimiento se han obtenido en la figura las pro-
yeeeiones de los paralelos de 0°, 15°, 30°, 45°, 60° y 75° de latitud.

96. Proyeccion ortografica sobre el plano de un meridiano.
— En este caso el plano de proyeccién es el de un meridiano te-
rrestrescualquiera, el de Greenwich por ejemplo, y las proyectantes
son las perpendiculares a ese plano trazadas por los puntos del he-
misferio que se desea proyectar.

Determinaremos como en los casos anteriores las proyeceiones de
los meridianos y paralelos.

A
v B
5 M
=2
Fig. 1 : Fig. 2
ProvecciON DE LOs MERIDIANOS. — Como el plane del meridiano

de 90° de longitud es perpendicular al del meridiano origen su
proyeccion ortogrifica sobre este tltimo es la recta PP/, de acuerdo
con la propiedad 2* y con la consideracién de que los puntos P y P’
se proyectan sobre si mismos por pertenecer al plano de proyeceidn.

Si consideramos otro meridiano eualquiera (que no sea el de 180°
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de longitud) su proyeeccién ortografica sobre el meridiano origen es
una elipse euyo eje mayor es PP’. Para poderla construir basta co-
nocer el eje menor, que es la proyeccién ortografica de su radio
ecuatorial.

Consideremos, por ejemplo, el meridiano de 60° de longitud.

Para hallar la proyeccion ortografica de su radio ecuatorial, tenga-
mos en cuenta (fig. 1) que siendo BB’ perpendicular al plano del meri-
diano origen por definicién de proyeccién ortografica, es BB’ L OB’
que pertenece a ese plano y pasa por su pie, luego el tridngulo OB’B
es rectangulo en B’. Como este tridngulo se puede construir, pues
se conoce la hipotenusa OB y el 4ngulo agudo ®. nos permite hallar
la proyeccién OB’ de OB sobre el meridiano origen. Eso es lo que
se ha hecho en la figura 2, donde se ha trazado tembién la semielipse
de semiejes or y OB’ que representa la proyeccién del meridiano
de 60° de longitud sobre el meridiano origen.

Con el mismo procedimiento se¢ han trazado las de los meridianos
de 15°, 30°, 45° y 75° de longitud.

ProYECCION DE LOS PARALELOS. — Teniendo en cuenta que los
paralelos son circunferencias situadas en planos perpendiculares al
de proyeecién, resulta que sus proyecciones ortograficas sobre el
mismo son segmentos (propiedad 2?), luego basta conocer la pro
yeceion de dos de sus puntos para poderlos trazar.

Como cada paralelo tiene comtn con el meridiano origen dos
puntos y las proyecciones son cllos mismos, para hallar la proyee-
cién ortografica del paralelo de 45° de latitud, por ejemplo, basta-
rd tomar sobre la C g, que representa el meridiano origen, a par-
tir de M y M’ arcos iguales a la latitud del paralelo. En nuestro

ejemplo hemos tomado (fig. 2) 1\’13 = 45° ¥ l\aﬁ’ = 45°, luego
el segmento AA’ es la proyeccién del paralelo considerado.

Con el mismo procedimiento se han trazado las proyecciones or-
tograficas de los paralelos de 15°, 30°, 60° y 75° de latitud.

97. Proyeccion de Mercator. — Como las proyeciones estereo-
grafica y ortogréafica sélo permiten hallar la proyececién de un he-
misferio terrestre, resulta que requieren la construeccién de dos ma-
pas para obtener la de toda la Tierra.

“
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Con el método de Mercator, que vamos a estudiar, se puede ob-
tener la representacién de toda la superficie terrestre con una sola
carta.

Este método de proyeecién fué inventado en el siglo XVI, ano
1569, para satisfacer las necesidades de la navegacién que en dicho
siglo alcanzd gran desarrollo que se habia iniciado en 1492 con el
deseubrimiento de América.

En el método de proyeccién de Mercator se considera a la Tierra
como una esfera, se toma como plano de proyeceién al desarrollo
de una superficie cilindrica que tiene por directriz al Ecuador te-
rrestre, por proyeceién de los meridianos a las rectas de interseceién
de su plano con la superficie cilindrica, y por proyeccién de los
paralelos la interseccién de sus planos con dicha superficie cilin-
drica, pero-separados de manera que sus distancias aumenten a
medida que se alejen del Ecuador. La ley que rige la separacion
de esos planos es tal que de acuerdo con ella el dngulo que forman
dos lineas 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 cilindri-
ca, en la forma que hemos indicado y desarrollando luego dicha su-
perficie, resulta que la proyeceién de Merecator goza de las siguien-
tes propiedades:

1° Las proyecciones de los meridianos son rectas equidistantes
perpendiculares al segmemto que represemta a la proyeccion del
Fcuador,

2° Las proyecciones de los paralelos son segmentos de rectas
paralelas a la del Ecuador, cuyas separaciones aumentan con la la-
tutud.

De acuerdo con estas propiedades resulta muy fécil cons-
truir el canevas para una carta hecha en la proyeecién de
Mercator.

En la figura el segmento AA’ representa en escala al Ecuador
terrestre, y las rectas @, b, ¢ ....l 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
los segmentos AB — BC — .... — KL — L

12 7



Roo s ] g

Los segmentos m, m, ....r, paralelos a AL representan a los pa-
ralelos de 20°, 40°, 60° y 80° y —20°, —40°, —60°, —80° de
latitud, pues los segmentos AM, MN. NP y PQ que dan Io separa-
cién entre esos paralelogs han sido calculados de aeuerdo con la ley
que rige esa separacién.
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Puede observarse que las regiones de la Tierra muy préximas a
los polos se proyectan segin figuras euyas superficies son despro-
poreionadas a las reales, razén por la cual se limitan las eartas he-
chas con la proyeccién Mercator a regiones comprendidas entre los
paralelos de + 80° y — 80° de latitud.

Habiamos dicho que las cartas de Mercator se utilizaban mucho
en la navegacién, y se comprende la razén si se tiene en cuenta que
esta proyeccion conserva los &ngulos, de manera que para recorrer
en el mar cierta distancia, basta medir el dngulo que en la carta
forma el segmento que la representa con uno de los meridianos y
mantener la direecién del barco en forma tal que su brijula indique
constantemente dicho rumbo.

El segmento considerado es la proyeecién de una linea de la su-
perficie terrestre que se llama lozodrémica, la eual corta u los me-
ridianos bajo el dngulo constante que se midid en la carta.

La longitud de la loxodrémica comprendida entre dos puntos, es
mayor que el arco de cireculo miximo que tiene esos extremos, por lo
tanto aetualmente se trata de mavegar siguiendo el tdltimo camino
por razones de economia de tiempo y de ecombustible.

>




CAPITULO XII

MOVIMIENTOS DE LA TIERRA s/

PROGRAMA. — Movimientos de la Tierra: Rotacién y traslacién. Pruebas expe-
rimentales. La 6rbita. terrestre. Perihelio 3y afelio Las estaciones. Precesion
de los equinoccios. La nutacion.

100. Movimiento de rotacion de la Tierra. — El movimiento
de rotacion de la esfera celeste alrededor del eje del mundo, puede

explicarse, como habiamos visto (n® 3) mediante cualquiera de las dos
hipétesis siguientes :

1%/ Admitiendo que la Tierra estd inmévil 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 didmetros

o

en sentido retrogrado. o VORI T
O bi

n: _
2°TAdmitiendo que la esfera celeste estd fija y que la Tierra
gira alrededor de su eje en sentido directo.

Atin euando estas hip6tesis son equivalentes desde el punto de vis-
ta meecénico, se facilita la explicacién de los fenémenos astronémicos,
aceptando como verdadera la segunda hipétesis, pues con la primera
resultarian, por ejemplo, las estrellas animadas de velocidades enor-
mes, atn 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 hipétesis segunda, significa admitir un simple mo-
vimiento de un cuerpo esférico alrededor de uno de sus didmetros,
cosa que se ve en otros planetas como Marte, Jiipiter y Saturno al
observarlos con los telescopios.
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101. Pruebas del movimiento de rotacion de la Tie-
rra. — Ademés de las apariencias del movimiento de la esfera
celeste, hay hechos experimentales que ponen de manifiesto el
movimiento de rotacion de la Tierra con respecto a la ‘esfera
celeste.

DrsviACION DE LA VERTICAL DE LOS CUERPOS QUE CAEN. — Si se
abandona un cuerpo en la boeca 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-
tdn animados de la misma velocidad angular, pero no tangen-
cial, pues esta 1ltima es proporcional a su distancia al eje de
rotacion.

Como por esta tultima 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 desviacién
constatada. )

Esta experiencia realizada en un pozo de mina de 160 m de pro-
fundidad, permitié6 medir una desviacién de 28 mm. Dicha desvia-
cién varia con la latitud. En el Ecuador seria mixima e igual a
33 mm cada 100 m de profundidad.

Pfnpuno pm Foucaunt. — Una experiencia de gran valor para
la prueba del movimiento de rotacién de la Tierra, es la rea
lizada en el ano 1857 por e~ fisico Foucault, en el Pantedén
de Paris.

Se utiliza en esa experiencia la invariabilidad del plano de osci-
Jaciéon de un péndulo.

Se ha estudiado en Fisica, y los alumnos lo han comprobado ex-
perimentalmente, que si se hace oscilar a un péndulo en un so-
porte como el de la figura 1, y se adapta el mismo a una mi-
quina centrifuga se observa que al girar dicho soporte el péndulo

A
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continia oscilando en el plano en que lo hacia enando estaba en
Teposo.

Esta experiencia de gabinete que aca-
bamos de deseribir, se realizaria natu-
ralmente en la superficie de la Tierra, si
se hiciera oscilar, en uno de sus polos,l
un péndulo que en la posicién de equili-
brio coincidiera con el eje de la Tie-
rra.

De acyerdo con lo dicho anterior-
mente el plano de oscilacién del pén-
dulo permaneceria invariable y la Tie-
rra desempeifiaria el mismo papel que
el de la miquina-centrifuga en el gabine-
te. Pero_para el observador que realiza
la experiencia, como es arrastrado por la
Tierra en su movimiento de rotacién, el
fenémeno se le presentard asi: verd que el plano de oscilacién del pén
dulo va girando de E a O y da una vuelta completa al eabo de un

dia sideral, lo que prueba que la Tierra se mueve en sentido
contrario. ]

Esta experiencia puede realizarse en un lugar cualquiera, varian-
do con la latitud el tiempo que tarda en velver el péndulo a su
posicion de equilibrio. A los 30° de latitud la experiencia completa
dura 48 horas.
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Foucanlt utilizé6 para realizar este experimento un péndulo de 70
metros de longitud.

La experiencia de Foucault la repitié Gltimamente en Buenos Ai-
res, en Marzo de 1931, el sehor Ing. D. Norberto B. Cobos, utilizando
un péndulo de 50 m de longitud, que hizo oscilar suspendiéndolo en

-la ctpula del Congreso Nacional. Se hizo mover al péndulo sola-

mente algunos minutos y al cabo de ese tiempo se vié que su plano
habia deseripto aparentemente el dngulo previsto por el céleulo, de
donde resultaba que dicho péndulo tardaria 32h 17 min 20 seg en
dar una vuelta completa.

102. Movimiento de traslacion. — Al estudiar el movimiento
aparente del Sol con respecto a las estrellas, habiamos dicho que se
explicaba ese movimiento, suponiendo que dicho astro recorria una
elipse en la que la Tierra ocupaba uno de sus focos.

Pero ese movimiento puede también explicarse admitiendo que el
Sol permanece fijo, mientras la Tierra es 14 que deseribe una elipse
ocupando el Sol uno de sus focos, moviéndose en el mismo sentido y
con igual velocidad en el plano de la ecliptica, pues en ambos casos,
como veremos a continuacion, las apariencias son exactamente las
mismas.

En efecto: supongamos que la elipse (e) sea la trayectoria apa-
rente del Sol y (¢’) la descripta por la Tierra de acuerdo con la se-
zunda suposicion. ?

g !
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Cuando el Sol ocupa la posicién 8, foco de la elipse (¢”), la Tie-
rra, de acuerdo con la segunda hipétesis, estd en T, foco de la tra-
yvectoria (e) aparente del Sol, dicho astro cualquiera que sean las
hipétesis.relativas a su movimiento, se ve desde la Tierra sobre le
semirrecta ST.

Si el Sol deseribe sobre ¢ el areco SS’, cuando estd en S’ se ve des--
de la Tierra en la direccién TS’, pero lo mismo sucede 51 se admiteﬂ
la segunda hipétesis, pues de acuerdo con ella la Tierra deseribiria
el arco, TT” igual a S8’ y por lo tanto desde T/ se veria al Sol en,
la direccién T’S paralela a TS’ porque de la igualdad de esos.arcos
resulta la de los dngulos T’ST y STS’ que son alternos internos.
Como lo mismo sucederia para eualquier otra posicién del Scl, resulta
que la segunda hipdtesis explica perfectamente el movimiento
del Sol.

Las consideraciones que siguen ponen de manifiesto la eonvenien-
cia de aceptar la segunda hipétesis, con lo que se consigue ademés
gran uniformidad en el movimiento de los astros, pues la Tierra, co-
mo veremos mas adelante, pertenece a un grupo de éstos, llama-
dos planetas, de masas inferiore}\,a la del Sol, y que todos
describen Gérbitas elipticas ep las que el Sol oecupa uno de los
focos. 0 A

& v

103 Pruebas del movimiento de traslacion de la Tierra. —
Si se determinan durante un afio las
posiciones de wuna estrella cercana,
Sirio por ejemplo, con la ayuda de
los grandes telescopios, se constata
que se mueve respecto de las mas ale-
jadas, que pueden considerarse como
fijas, deseribiendo exactamente en un
aflo, una pequefia elipse.

La explicacién de este hecho ecomo
se ve en la figura, es el que la Tierra
se traslada alrededor del Sol S des-
cribiendo una elipse T/T”T”"” preeisa-
mente en un afo, lo que hace apa-
recer a la estrella E deseribiendo la pequefia elipse E’T2"E"’.

[

E rr




— 120 —

Esta ecomprobacion la efectuaron en el afio 1837, casi simulténea-
mente, los astrénomos Besscl, Henderson y Struve, con las estrellas
61 Cisne, a del Centauro y a de la Liyra respectivamente.

Otra prueba del movimiento de traslacion de la Tierra, lo da el
principio de Doppler-Fiscau, al observar que en el espectro de la luz
de una estrella se constata un corrimiento de las rayas del mismo
hacia el rojo durante medio afio y hacia el violeta durante la otra
mitad, lo que demuestra que la Tierra es la que se mueve econ res-
peeto al Sol describiendo una curva cerrada. !

El mismo prineipio permite determinar la velocidad de traslacion
que resulta ser aproximadamente 30 Km por minuto.

Conviene tener presente que durante todo el movimiento de tras-
lacion de la Tierra, su eje permanece sensiblemente paralelo a si
mismo, como puede comprobarse determinando su posicién en diver-
sas épocas por alguno de los métodos que hemos sefialado (n® 69),

104. La orbita terrestre. Perihelio y Afelio. — Las conside-
raciones de los pérrafos anteriores nos llevan a la siguiente con-
clusion : v

La Tierra describe anualmente una elipse alrededor del Sol,
ocupando este wltimo uno de los focos, en sentido directo. Conviene
a0 D o Sephembre __agregar que ese movi-
viento tiene lugar con
vélocidades “tales que
las dreas deseriptas por
el radio que une el cen-
«?,;?th del Sol con el de la
e Y Tierra en dos interva-
los iguales, som igua-
lea=(*):

Si yo=0’ es la elipse
que representa la érbi-
ta deseripta por la Tie-
rra alrededor del Sol.

(*) Esta Gltima condicion constituye una de las leyes del movimiento de todos los
astros descubiertas por Kepler y que se estudiarén més adela{xte, -

A
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y S y 8’los foeos ce la misma, el segmento AP que pasa por S y
S’ es el ¢je mayor de la 6rbita.

Se dice que la Tierra esta en afelio o perihelio segiin que su distan-
cia al Sol sea mdxima o minima, respectivamente.

Como el foeo de la elipse no coincide con el centro de la misma,
resulta, por una propiedad de dicha curva, que la Tierra cuando esté
en afelio o perihelio, coincide con los extremos del eje mayor de la
orbita.

En la figura la posicion 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 oOrbita de la Tierra. — Recordemos
que si en una elipse SS’ es la distancia de los focos o distancia focal,
se llama excentricidad de la elipse al cociente entre la distancia focal
y el eje mayor. Luego la excentricidad ¢ de la érbita de la Tierra sera

distancia focal SS’

Excentricidad e = - —
eje mayor AP

Vamos a tratar dé terminar esa exeentricidad conociendo los didme-
tros aparentes del Sol, para lo cual recordemos que (n® 70) los did-
metros aparentes de un mismo astro son inversamente proporciona-
les a sus distancias al observador.

Si SA y SP son las distancias de la Tierra al Sol en su afelio ¥y
perihelio y §, y 9, los didmetros aparentes del Sol en esas épocas,

o

se tendré: ¥
SA 3
S i
Teniendo en cuenta que:
~— AP ) 8§  AP+8% e AR WIS ) APSRS
S = — = T =
T 2 ¥ O m Ty 2
se tiene SA = E + 88
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Dividiendo ambos términos del segundo miembro por AP y simpj}-
ficando resulta:

g
SA AP Ss’
= — y como e
SP g SS’ B
AP
SA 14e
[2] — =
SP 1—4¢e
] 1
de [1] y [2] resulta: e R o sea: 3,—3, =¢e(,+3,)
a k=@ 2
E)—Sa
luego gre L R
3 + 8

Reemplazando los valores observados de 8, y 8, se obticne para la
excentricidad valor

1 ]
e = 0,016750 o sea aproximadamente e £ e 0,0166. . .

lo que nos dice que: La dérbita descripta por la Tierra en su movi-
miento alrededor del Sol, es una elipse de pequenia excentricidad, es
decir, que se aproxima mucho a una circunferencia. = . —

106. Las estaciones. — Sean T;, Ty, Ts, .... Ts ocho posiciones
de la Tierra sobre su érbita que supondremos circular, coincidiendo
el Sol con el eentro de la misma.

El Ecuador terrestre estd representado en cada posicién por el
circulo miximo QQ’ que forma con el plano de la 6rbita de la Tie-
rra el dngulo 23°27 y cuyas intersecciones con la misma son los
circulos EE’. Los didmetres Pg Py perpendiculares al Ecnador rec-

A
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posiciones de la Tierra y por lo tanto sucede lo mismo con la lifiza
v= de los equinoceios. V

En la posicion T de la Tierra, la linea de los equinoceios y= pasa
por el Sol y por lo tanto su declinacién es nula y su .aseensién

presentan al eje terrestre que se mantiene paralelo en todasJ;,r

recta es igual a 180°. Hsto sucede para mosotros aproximadamente
el dia 23 de Septiembre. .
Debido al movimiento de rotacién de la Tierra el Sol parece en
ese dia moverse sobre el Ecuador celeste.
Cuando la Tierra ocupa la posicién Ts el Sol parece ocupar la po-
sicién S, sobre la ecliptica; su declinacién y ascensién recta han au-

- mentado y parece moverse sobre la ecliptica EE’ en el sentido di-

recto. Por efecto del movimiento diurno de la Tierra, el paralelo
que deseribe aparentemente el Sol ese dia, estd situado en el hemis-
ferio austral. >
En T3 el Sol parece estar en Sg, su deelinacién es minima — 23°277,
v su ascensién recta 270°, luego describe aparentemente ese dia, que

~
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es el 22 de Diciembre, el trépico de Capricornio, siendo la époea del
Solsticio de Verano para necsotros.

Se ve que al pasar la Tierra de T; a Ts, los paralelos que el Sol
ha deseripto aparentemente se han acercado sucesivamente al polo
Sur; siendo para nosotros el intervalo de tiempo transeurrido entre
esos dos pasajes la estacién llamada Primavera.

La Tierra continuando su movimiento de traslacién pasa por Ty,
el Sol parece estar en Sy, su declinacién disminuye en valor absolu-
to, aproximandose al Ecuador, es decir todavia el Sol parece mover-
se en el hemisferio austral.

En la posicion T; el Sol parece pasar por el punto y y describir
durante ese dia, el 21 de Marzo o equinoccio de Otofio para nosotros,
nuevamente el Ecuador ccleste. Ese dia la deelinaeién es nueva-
mente cero y su ascensién recta 360°. '

De T3 a T; los paralelos que el Sol ha deseripto aparentemente se
nan alejado sucesivamente del polo Sur, siendo para nosotros ese
intervalo la estacién llamada Verano.

A partir de T5 el Sol parece deseribir sus paralelos diurnos en el
hemisferio boreal, es decir su declinacién aumenta hasta aleanzar
en T; su valor maximo positivo § = -} 23°27".

En ese dia, 22 de Junio, se mueve aparentemente sobre el tro-
pico de Céancer. siendo la época del Solsticio de Imvierno para nos-
otros.

Al pasar la Tierra de Ts a T; el Sol ha deseripto aparentemente
paralelos que se han ido alejando sucesivamente del polo Sur. El
intervalo de tiempo transcurrido durante ese_pasaje de la Tierra se
llama la estacién Otodio.

Finalmente de T7 a T; el Sol parece describir paralelos que se
acercan sucesivamente al Ecuador celeste, situados en el hemisferio
boreal, siendo para mosotros el intervalo de tiempo transeurrido en-
tre esos dos pasajes la estacién llamada Invierno.

Después de aleanzar la posicién T se repiten en el. mismo orden
los fenémenos que acabamos de explicar.

107. Duracién de las estaciones. — Habfamos visto que la
Tierra empleaba un afio en recorrer su érbita y que ese intervalo de
tiempo estaba dividido en cuatro partes llamadas estaciones: Otodo,

"




Invierno, Primavera y Verano, cuyas duraciones estdn dadas por el
tiempo transcurrido entre el paso aparente del Sol del equinoecio vy al
solsticio o, de éste al equinoccio =, de éste al solsticio ¢ y de o
al equinoccio y respeetivaHenEe P

Como la linea de los edquireeeios no coincide con la de los a.psndes 3
como se ha demostrado anteriormente (n® 72), y la linea de los -sels- "}“"""‘“
#elos-es 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 duracidn de
las estaciones.

Como para el afio 1931 el equinoccio de Otofio tiene lugar el dia
21 de Marzo a las 10 h, el solsticio de Invierno el 22 de Junio a las
5h, el equinoecio de Primavera el 23 de Septiembre a las 20h y ‘el
solsticio de Verano se verifica el 22 de Diciembre a las 15h (*) re-
sulta que las estaciones tienen la siguiente duracién:

Otofio . . . . . . . 92 dias 19 horas
Inyierng WL iast SWOZEETs s Jihes
0 Brimavera .. = oo 8% (9019 %
L Veramo . . . .... 8 » 1 »

".-108. Temperatura de las estaciones. — Vamos a ver que en
bagse al movimiento de traslacién de la Tierra alrededor del Sol, del
paralelismo de su eje durante el mismo, y de su inclinacién respecto
del plano de su érbita, pueden explicarse las variaciones regulares
de la cantidad de calor que recibe del Sol una determinada regién
de la Tierra, durante un afio.

Para una posicién 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 ecliptica, resulta

(*) Estos datos han sido tomados del «Manual del aficionado» para el afio 1931, del
Astronomo sefior D. Avurrepo VOLscH.
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que euando el Sol no estd en el Ecuador el circulo de iluminaeién
no contiene al eje ter;estre, por lo tanto para todo punto de la
[l Tierra que mo
5 perienezea al
Ecuador, son
desiguales los
tiempos en qus
permanece en
el hemisferio
iluminado, ¥y
en el obscuro.
Por esa razdn.
en todos los
lugares perte-
necientes al he-
misferio en
que se encuen-

tra el Sol, los dias son mas largos que las noches.

Siendo distintos los tiempos en que una misma parte de la su-
perficie terrestre estd expuesta a los rayos solares, son también dis-
tintas las cantidades de calor que recibe.

Si se toma como unidad la cantidad de calor recibida en las 24 b
del dia de un equinoccio, resulta que cuando el Sol se encuentra en
el hemisferio Sud, los Iugares de la Tierra de ese hemisferio reciben
una eantidad mayor que la unidad, pues en esa época los dias son
mas largos que la noche. e

Ademés como en la mencionada época la altura del Sol es mayor
que en la de los equinoccios, un haz de rayos solares de una deter-
minada seccién, se extenderd sobre una superficie menor a medida
que los rayos caigan con menor oblicuidad sobre la misma, como in-
dica la figura. ]

De acuerdo con esto resnlta que para nosotros a medida que el
Sol se aleja del Ecuador acercédndose al trépico de Capricornio, la
cantidad de calor que recibimos de él aumenta rdpidamente, hastz
aleanzar su méximo en el solsticio de Verano.

Conviene hacer notar que ecomo el calor absorbido por el suelo
durante el dia se pierde en parte en la noche, es necesario que trans-

&’




curra cierto tiempo para que sea mayor la cantidad absorbida que
la irradiada, lo que sucede a fines de Enero.

Reciprocamente, cuando el Sol se aleja del Ecuador hacia el
trépico de Céancer, en nuestra latitud los dias son més cortos que
las noches y la oblicuidad de los rayos solares aumenta, por lo
que la cantidad de ecalor recibida diariamente es menor que la
unidad.

Lia temperatura de una determinada regién depende, ademés, de
otros factores distintos de los sefialados, como ser vientos, corrien-
tes marinas, ete., las que varian mucho de un afio a otro y hacen
dificil su determinacion mediante caleulos astronémicos exelusiva-
mente,

X

109. Precesion de los equinoccios. — Habiamos dicho al tra-

tar las coordenadas eclipticas (n® 50) que ese sictema habia permiti-

-do descubrir un movimiento del plano del Ecuador respecto del de

la ecliptica, y que se evidenciaba por una rotacion de la linea y= de
los equinoceios en sentido retrégrado.

Efectivamente: la observacién anual de las® posiciones de las es-

trellas, demuestra que éstas tienen ligeros movimientos que en el sis-

tema de coordenadas eclipticas, en una primers aproximacién, estén

caracterizadas por las siguientes eondiciones:
1° Las estrellas conservan constantes sus latitudes celestes. |

2° Auwmentan anualmente sus longitudes en j’-fO",26' aproxima-

damente o sea que al cabo de 26000 afios sus longitudes se han in-
erementado en 360°.

Se ha explicado este movimiento aparente, suponiendo que el eje
de la Tierra Pg Py se mueve con respecto al de la ecliptica nn’ su-
puesto fijo, engendrando dos conos opuestos por el vértice cuyas di-
rectrices son las circunferencias deseriptas por los polos Py ¥ Py
alrededor de los de la ecliptica, en sentido retrégrado y a razén de
'50”,26 por aifio.

Como en este movimiento el Ecuador se conserva perpendicular
al eje de la Tierra, la linea de los equinoccios y= que es la inter-
seceién del Heuador y de la ecliptica, variard de una posicién =&
otra y’=" describiendo un angulo igual a 507,26, es decir, retrogra-
dardé anualmente un areo yy! = 507,26.
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Como el afio trépico es el ntimero de dias y fraceién transcurridos
: para que el Sol vuelva a pasar
por el punto y, y =ste punte
se ha trasladado en ese inter-
valo de la posicién y a la y’ en

miento del Sol, éste lo encon-
trard antes de lo que deberia
haberlo hecho si el punto y hu-

| ,
| Sentigy "\,

om0 biese permanecido fijo.

e S Por esta razén a ese movi-
: miento del punto y se le llama
precesion de los equimoccios.

MovIMIENTO DEL PUNTO Yy A
TRAVES DEL Zopfaco. — De
acuerdo con ese movimiento del punto Vernal, resulta que éste varia
su posicién con respecto a las estrellas y va recorriendo las conste-
laciones de Zodiaco.

En efecto: se sabe que hace unos 2000 afios, en tiempos de Hipareco,
el punto vy estaba situado en la constelacién Aries que es la primera
de esa zona, en cambio en la actualidad se encuentra en la de
Peces que es la altima, lo que prueba que ha retrocedido cerca de
28° = 507,26 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 alrededor del eje de la eelip-
tica que tienen por directrices las circunferencias deseriptas por los
polos celeste Py y Pg alrededor de los de la ecliptica y q"r'azén de
50,26 por afio. 7

En efecto: se sabe que hace unos 4000 afios la estrella més proxi-
ma al polo Norte era o del Dragén, en cambio actualmente lo es
a de la Osa menor que se la conoce con el nombre de Estrella Polar.

En el hemisferio Sud actualmente la estrella mis préxima al
Polo Sud es ¢ Octantis que dista de él menos ce 1°.

A

sentido contrario al del movi-
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110. Nutacién. +— Habiamos dicho que como primera aproxima-
cién podia admitirse que la latitud celeste de una estrella perma-
necia constante y que solo variaba su longitud de 507,26 por afio, de-
bide a la precesién de los equinoceios.

Eso es s6lo una aproximacién, pues el eje terrestre estd animado
ademés de otro movimiento, que consiste en un balanceo alrededor
de su posicién media, por el ecual deseri-
be, alrededor de esa posicién, dos eonos
opuestos por el vértice de directrices elip-
ticas y euyos ejes mayores estin dirigidos
hacia el polo de la ecliptica y que se ven
desde el eentro de la Tierra bajo un 4n-
gulo de 18’ aproximadamente.

Bgte movimiento que se efectiia en sen-
tido retrégrado, tiene una duracién apro-
ximada de 18 afios y trae como con-
secuencia ligeras variaciones en los valo-
res de las coordenadss de las estrellas, de
la posicién del punto Vernal y de la obli-
cuidad de la ecliptica.

La figura adjunta da una idea del movimiento real del eje terres-

tre cuando se consideran conjuntamente la precesién y la nutaeidn.
N

CAUSAS DE LA PRECESION Y DE LA NUTACION. -— Lia mecéanica celeste
prueba que los fenémenos de la precesién y de la nutacidn, son cau-
sados por las atracciones del Sol y de la Luna sobre el hinchamien-
to ecuatorial terrestre, pues si la Tierra fuese esférica dichas atrae-
ciones se podrian suponer aplicadas en su ceniro y por lo tanto no
habria ningin cambio sobre el paralelismo de su eje en el movi-
miento de traslacién.

La forma real de la Tierra hace que dichas fuerzas actien en
puntos diversos del centro, dando lugar a pares de fwerzas que son
los que producen los movimientos explicados anteriormente.



CAPITULO XIII

SISTEMA SOLAR

PROGRAMA. — Los planetas. Planetas inferiores y superiores. Conjuncién y
oposicion. Los modos. Fases de un planeta. Revolucion 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 comeias. Resefia sobre los mds conocidos.
Meteoros cosmicos.

112. Los planetas.— Recordemos que las estrellas en el movimien-
to aparente de la esfera celeste conservan entre si la misma posicion
relativa, puesto que su distancia angular es constante. \

La observacién del cielo durante algunas noches nos revela la exis-
tencia de otros astros que aunque tienen el aspecto 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 didmeiro aparente, es decir,
al observarlos con anteojos de aumento creciente, aparecen bajo la
forma de discos cuyos didmetros aumentan con el poder del anteojo.
Se los distingue, ademés, porque la luz de los mismos no presenta,
en general, centelleo.

Si se miden los didmetros aparentes de los planetas, y se calculan
en base a ellos las distancias de los mismos al Sol, se llega a la econ-
clusién de que todos los planetas describen érbitas planas de forma
eliptica (aproximadamente circulares) en las que el Sol ocupa uno de
sus focos.

Se ha determinado, también, que los planos de dichas 6rbitas for-
man, en general, con el de la ecliptica 4ngulos n.enores de 8°, por lo
cual resulta que todos los planetas se mueven dentro de la zona del
Zodiaco. Ademés dichos movimientos se efectfian, como el del Sol, =a
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sentido directo, lo que también sucede con la mayoria de sus
télites.
Los planetas conocidos son, nombrados en orden creciente de sus
distancias al Sol:
Mercurio, Venus, Tierra, Marte, Planetas telescépicos, Japiter, Su-
turno, Urano, Neptuno, y, de acuerdo con las investigaciones més re-
cientes, Plutin.

-

113. Planetas inferiores y superiores. — Se llaman planetas in-
feriores a aquellos cuyas érbitas cortan al plano de la de la Tierra,
en puntos interiores a dicha érbita y planetas superiores a los res-
tantes.

Mercurio y Venus son los tnicos planetas inferiores conocidos, y
se caracterizan por el hecho de que acompafian siempre al Sol sin
separarse de él de una distancia angular mayor que 50°.

Antiguamente se ereyd en la existencia de un planeta intermercu-
rial, es deeir, cuya Orbita fuera interior a la de Mercurio, pero los
telescopios modernos més potentes no han podido hallar ningtn in-
dicio del mismo, lo que hubiese sucedido de tener dicho planeta un

“didmetro de tan solo 50 Km.

En la actualidad se asegura que dicho planeta no existe, porque
las perturbaciones notadas en la érbita de Mercurio debian ser pro-
ducidas por un astro cuyas dimensiones menores serian, por lo me-
nos, de 150 Km.

114. Conjuncién y oposicién. — Sea V un planeta inferior, Ve-
nus por ejemplo,'y T la Tierra. Llamemos S al Sol, ¢y ¥ ¢, a las or-
bitas de Venus y de la Tierra, respectivamente. Como los planetas
recorren sus érbitas con ve-
locidades distintas, resulta
que un planeta y la Tierra
pueden encontrarse ocupan-
do posiciones cualesquiera
con respecto al Sol.

Dos de esas posiciones relativas reciben nombres particulares de
acuerdo con la siguiente:

vl"/‘/‘*\/ g

A0
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DeriNiciON. — Se dice que un planeta inferior estd en con-
juncién inferior o superior con respecto a la Tierr‘a, cuando la pro-
yveecién de la semirrecta Sol-planeta sobre el plano de la eecliptica,
coincide o es opuesta, respectivamente, con la semirrecta Sol-Tierra.

En la figura anterior la posicién V corresponde a la conjunecién
inferior y la V; a la conjuncién superior de Venus.

DeriNtcioN. — Se dice que un planeta superior-estd en oposicion
eon respecto a la Tierra, cuando la proyeccién. de la semirrecta Sol-
M = planeta sobre el plano de

1

la ecliptica, coincide con la
semirrecta Sol-Tierra y que
estin en conjuncion cuan-
do dichas semirrectas resul-
tan opuestas.

En la figura la posicién
M corresponde a la oposicién y la M; a la conjuncidn.

115. Nodos. — DeriNicién., — Se llaman nodos de la 6rbita de un
planeta, a los puntos de interseccién de dicha érbita con el plano de
la ecliptica.

Se llama nodo ascendente al que corresponde al paso del planeta
del hemisferio Sud al Norte y descendente al otro.

En las figuras &2 es el nodo ascendente y €5 el descendente de las
érbitas de los planetas considerados. :

116. Fases de un planeta. — Los planetas inferiores observados
desde la Tierra con wun 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 variacién de su didmetro aparente.

Teniendo en cuenta que el Sol ilumina constantemente un hemis-
ferio del planeta, resulta que cuando éste estd en conjuncién supe-
rior, dicho hemisferio iluminado estd dirigido hacia la Tierra, y el
planeta se presenta al observador como un disce V totahnente 1lum1-
nado (Venus lleno).

Por el contrario en la conjuncién inferior el hemisferio iluminado
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estaria dirigido hacia el Sol y por lo tanto el planeta se present2
como un disco V” totalmente en sombra (Venus nuevo).

En las posiciones intermedias, tal como V’, entre la primera y ia
segunda, el observador ve solamente una porcién del hemisferio ily-
minado, bajo la forma de cuerno que va disminuyendo de anchu
medida que se acerca a la segunda posicién. Lio contrario sucede en
las posiciones tales como V'’ entre el planeta nuevo y el lleno.

117. Revolucion sideral. — Se llama tiempo de una revolucién si-
deral de un planeta, al intervalo transcurrido para que recorra su
érbita completa.

El estudio de los tiempos en que los planetas efectian sus revo-
luciones siderales, ha permitido determinar los siguientes valores ex-
presados en dias siderales enteros:

Mercurio . . 88 dias

Venus . . . . 225 »

erTe. « . 866 » = 1 ano

Marte . . . . aproximadamente 2 anos
Jupiter . . . > 12, »

Saturno . . . » 29 »

Tranmgna! « -« » 84 »

Neptuno. . . » 165 »

21145 o ) S > 250 »
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Como estos planetas estdn dados en orden creciente de sus dis-
tancias al Sol, se deduce que:

Los tiempos de las revoluciones siderales de los planetas aumentan
a medida que aumentan sus distancias al Sol.

118. Distancia de los planetas al Sol. — Ly pe Bope. — Des-
de que se conocieron los valores aproximados de las distancias al
Sol, de los planetas Mercurio, Venus, Tierra, Marte y Jtipiter, se
creyd ver en esos valores los términos de una progresion, cuya ley
de formacién se tratd de encontrar desde ese momento.

En el afo 1778 el astréinomo aleman Bode establecié la manera
de deducir facilmente esas distancias, dando una regla que se como-
ce con el nombre de Ley de Bode. que dice asi:

10 Se escriben los térmimos de wna progresiom geométrica de
razom igual @ 2 cuyo primer término es 3

INETAdEY o o R 98 e 58, " e

2° Se le suma 4 a cada wno de estos mimeros y se escribe el
nimero 4 a la izquierda del primero

£ e 410, A6 28 58 . 100, 2196 . 388 ET12
3? Se dividen cada uno de estos mimeros por 10
el 0 ] 6 28 52, 10, 196. +888 |G
4° Los miameros asi obtenidos expresan aproximadamente las
distancias de los planetas al Sol, tomando como unidad la de la Tie-

rra a éste. Los verdaderos valores medios son :

0:;39%0;72-5 1 1,62 2,65 520 9,54 19,19 30,07 | 40
Merecurio Venus Tierra Marte Planetoides Jipiter Saturno Urano Neptuno Plutén
Esta ley que es empirica, adquirié un gran valor por el hecho de

aue el descubrimiento de los planetoides y el del planeta Urano
hechos posteriormente al enunciado de la misma, la confirmaron,

YN




puesto que el nimero 2,8 da la distancia media de los planetoides
al Sol, y el término 19,6 da la de Urano.

En cambio los nimeros 38,8 y 77,2 que sé obtienen de acuerdo
con esa ley para las distancias medias de los planetas Neptuno y
Plutén, respectivamente, al Sol, son mucho mayores que los verda-

deros valores medios 30,07 y 40 de esas distancias.

119. Sistema de Tolomeo. — La explicacién 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 alecanzar un resultado satisfac-
torio.

Daremos algunas nociones sobre dos de los sistemas planztarios,
precursores ‘de las Leyes de Kepler que explican satisfactoriamen-
te el movimiento de los _cuerpos ecelestes.

SistEMA pE Toromro. — Tolomeo, astrénomo de la Escuela de
Alejandria que vivié en el siglo II, A. J. C., explicaba el movimien-
to de los astros en la siguiente forma:

Suponia que la Tierra era el centro del sistema planetario y que
el Sol y la Luna deseribian circunferencias con movimiento uniforme
(se consideraba en esa época
que el meridiano circular uni-
forme era la representaciéu de
la perfeccion) alrededor de la
misma, ai cabo de intervalos de
tiempo iguales a un afio sidereo
y a un mes respectivamente.

Para explicar el movimiento
de los planetas Mereurio, Ve-
nus, Marte, Jipiter y Saturnc
supuso que éstos estaban apro-
ximadamente en un mismo pla-
no y deseribian epicicloides, que
son las curvas que dibuja un
punto que se mueve sobre una circunferencia cuyo centro deseribe
a su vez ofra circunferencia.
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Asi, para explicar el movimiento de los planctas inferiores; Mer-
curio y Venus, (los designamos en la figura con las letras M y V
respectivamente) suponia que éstos se movian cor movimiento uni-
forme describiendo cirecunferencias alrededor de dos puntos, dando
una vuelta completa al cabo de 88 dias el primero y 225 dias el se-
gundo, y que en esos intervalos de tiempo, esos centros describian,
también con movimiento uniforme, circunferencias que terian 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 eircun-
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 describian epicicloides, pero con- la
condicién de que el radio que unia el eentro del planeta Se (Sa-
turno p. ej.) con el de la circunferencia sobre la cual se movis,
fuese constantemente paralelo al ST que unia el centro de la Tierra
con el del Sol.

En resumen en el sistema de Tolomeo el movimiento de los pla-
netas estaba sujeto a las siguientes leyes:

1° Las rectas determinadas por cada posizién del centro de la
circunferencia sobre la que se mueve un pl(meta wmferior u el de
la Tierra debe pasar por el centro del Sol.

2° Las rectas determinadas por cada posicién del centro de un
planeta superior con el de la circunferencia sobre la que se mueve,
debe ser paralela a la determinada por los centros del Sol v de la
Tierra. '

Las teorias de Tolomeo fueron aceptadas y ensefiadas.como articu-
lo de fé por espacio de catorce siglos hasta que se enuneciaron las de
Copérnico.

120. Sistema de Coﬁérnico.— Se debe a este astronomo de Po-
lonia, que vivié en el siglo XV de nuestra era, la primera concep-
cion heliocénirica del sistema planetario.

- Explicaba el movimiento de los planetas, suponiendo que el Sol
) permanecia inmévil y que la Tierra y los demés planetas giraban
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de O. a E. alrededor de él, deseribiendo cireunferencias. La Luna
giraba alrededor de la Tierra como un satélite de ésta. ( {
Admiti6, ademés, que la Tierra

T aa Sa

eso pudo explicar satisfactoria-
mente el movimiento aparente de
las estrellas.l

A pesar de que la teoria de
Copérnico explicaba el movimien-
to de los astros de una manera
mucho més sencilla que la de To-
lomeo, sus ideas fueron combati-
das, pues como es fécil {econocer,
debieron chocar eon las sostenidas
durante catorce siglos.

Es digno de hacer notar que
las objeciones que se le hicieron a
sus concepeciones, pudieron ser refutadas afios mas tarde, en 1580,
gracias al invento del anteojo astronémico hecho por Galileo.

Con la ayuda de ese instrumento pudieron ser observadas las fases
de Venus que no eran visilles a simple vista, y que segfin decian Tos
opositores del sistema de Copérnico,{debia presentar ese planeta por
analogia a lo que sucedia con la Luna por girar alrededor de la Tie-
rra. Fueron también descubiertos por Galileo, cuatro de los satélites
de Jupiter, que sirvieron para destruir la objecién que se hacia de la
complejidad del movimiento de la Luna en el sistema de Copérni-
co. La observacién, por el mismo astrénomo, de las manchas del Sol
sirvieron, eomo vimos en su oportunidad (n® 83), para explicar la
rotacién del Sol y poder aceptar, por analogia, la de la Tierra, de la
que no se habia dade ninguna prueba y que no era admitida por los
enemigos de, Copégnico.

121. Leyes de Kepler. — La hipditesis del movimiento eircular
uniforme de los planetas alrededor del Sol sentada por Copérniee,
presentaba una contradiceién en el easo del movimiento de la Tie-
rra, pues de acuerdo con esa hipétesis resultaba inexplicable la
desigualdad de las estaciones.
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Copérnieo traté de justificar este hecho suponiendo que el centro
de la érbita terrestre no era el Sol, sino otro punto distinto.

Esta nueva hipétesis fué tomada como primera aproximacién por
Kepler para determinar las posiciones que ocupaba la, Tierra respec-
to del Sol, al estudiar el movimiento del planeta Marte.

Este astrénomo utilizé las observaciones de ese planeta, que su
maestro Tycho-Brahé habia efectuado durante mas de 30 afios, con
una exactitud maravillosa si se tiene en cuenta que todas ellas fueron
hechas a simple vista, pues en esa época no se conocian los anteojos.
Las leyes que llevan su nombre y que son las que rigen el movi-
miento de todos les planetas son las tres siguientes:

1° Las érbitas deseriptas por los planetas alrededor del Sol son
elipses de las cuales el Sol ocupa wno de sus focos.

2° Las dreas descriptas por el radio vector que une el centro
del Sol com el de un planeta, som proporcionales a los tiempos em-
pleados por dicho radio en describirlas.

3? Los cuadrados de los tiempos de las revoluciones de dos pla-
netas estin entre si como los cubos de los ejes mayores de sus 6r-
bitas. ‘

OBsERVACIONES. — Respecto de la primera ley conviene tener en
cuenta que las elipses son de pequeiia excentricidad, vale decir, se
asemejan mucho a una circunferencia. :

La segunda ley, llamada también ley de las areas, se suele ex-
presar asi:

Las wvelocidades areales de los planetas son constantes.

En la tercera ley en lugar de tomar los semiejes mayores de las
érbitas se pueden considerar las distancias medias al Seol. Lllamando
Ty y Ty los tiempos empleados en la revolucién de dos planetas
cuyas distancias medias al Sol son d; y ds respectivamente, se puede
expresar en simbolos la tercera ley, en la siguiente forma:

T3 . nd)

3 d;
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Para terminar diremos que fué el sabio Isaac Newton el que de-
terminé la causa por la cual los planetas se mueven de acuerdo con
las leyes descubiertas por Kepler, como consecuencia de un tnico
principio dindmico que se conoce con el nombre de ley de gravita-
cién wniversal y que se enuncia asi:

Dos cuerpos se atraen con una fuerza que es proporcional @ Sus
masas e inversamente proporeional al cuadrado de sus distancias.

Fundandose en la ley de gravitacién se descubrieron mediante el
caleulo, la existencia de dos planetas, Urano y Plutén, como vere-
mos al tratar las caracteristicas de cada planeta. ]

/ ,

\‘*122. Movimiento aparente de los planetas.-—Habiamos visto que
los planetas describen o6rbitas elipticas de las que el Sol ocupa uno
de sus focos. Sin embargo si un observadof\provisto de un anteojo
‘meridiano, de un ecuatorial y de un reloj sideral, determina para
cada dia el valor de la ascensién recta y de la declinacién de un
planeta, y fija sobre una pizarra esférica, con la ayuda de esas eoor”
denadas, la posicién de dicho planeta y une las posiciones sucesivas,
ocbtiene una curva sinuosa(como la de la figura.

G = , ::,,

27 —
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Dicha curva nos muestra que el planeta se mueve en las proxi-
midades del plano de la Eecliptica y pasa de un lado a otro de la
misma; que ese movimiento se efectia en parte en sentido directo
(arcos BC y DE) y en parte en sentido retrégrado (arcos AB y
CD) siendo acelerado unas veces y retardado otras, y en ciertos pun-
tos C, D, su velocidad parece anularse. Dichos puntos se llaman es-
taciones del planeta. ;

La eurva que hemos deseripto corresponde al movimiento apa-
rente de un planeta, es decir, al que resulta de componer su movi-

“miento propio, que eomo vimos se efectuaba alrededor del Sol, con
. ¢l de la Tierra que también se efecttia alrededor de dicho astro,
v referir el movimiento resultante al centro de la Tierra.
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123. Lgs 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 focos. El ntimero de sa-
télites de cada planeta es variable, como veremos al estudiar las par-
ticularidades de cada uno. Lios planetas inferiores carecen de satélites.

124. Particularidades sobre los planetas y sus satélites.— Ve-
remos a continuacién algunas particularidades de los planetas y
sus satélites.

125. Mercurio.

GENERALIDADES. — KEs el planeta inferior més -

proximo al Sol. Como la distancia angular (digresién) entre Mer-
curio y el Sol, observados desde la Tierra, varia entre 18° y 23°,
resulta que este planeta estd envuelto por la luz solar, siendo por elle
dificilmente visibles en ciertas ocasiones.

Los momentos mas oportunos para observarlo son, antes de la sa-

lida o poco tiempo después de
la puesta del Sol.

(Cuando alcanza su mayor
elongacion es facilmente visi-
ble a simple vista desde que su
brillo varia, segiin las circuns-
tancias, desde la magnitud —1
a -1, aproximadamente.

Como hemos indicado ante-
riormente, este planeta fiene
la particularidad de presen-
tar fases. En ciertas ocasiones
la conjuncion inferior tiene
lugar al encontrarse Mereurio

Fotografias de Mercurio tomadas por en el plano de la ecliptica, y
Pickering en 18%2. por Comés Solé en 1900, al interponerse entre la Tie-
y Rudeaux en 1898 y 1925.

1 rra y el Sol, aparece proyecta-
do sobre el disco solar como una pequefia mancha obseura, que atra-
viesa lentamente dicho disco.

Este fenémeno tiene lugar unas 12 veees por siglo y los valores
que se miden durante su observacién sirven para determinar con
precision la 6rbite del planeta. %
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ORBITA. . Lia 6rbita de Mercurio es, como la de todos los planc-
tas, una elipse, pero como su excentricidad es 0,2 resulta que es la
que més se aparta de la forma circular, excepto la del nuevo planeta
Plutén. Mercurio tarda 88 dias siderales en recorrer su o6rbita, y co-
mo emplea ese mismo tiempo en girar alrededor de su eje, resulta
que, como en el caso de la Liuna, que veremos mas adelante, dirige
siempre el mismo hemisferio al Sol. g
\(La ‘distancia de Mercurio al Sol varia entre un méaximo (afelio)
de 59 000 000 Km y un minimo (perikelio) de 45000000 Km. La
distancia media es de 0,39 unidades astronémicas. El didmetro apa-
rente varia desde 5” a 13” y su valor medio es para un observador
terrestre de 67,7.

La-ineclinacién del plano de esta érbita sobre el de la ecliptica es
de 7°. Dicha 6rbita tiene la particularidad de girar sobre si misma,
pues se ha comprobado que el perihelio de Mereurio avanza una pe-
queiia cantidad que mediante el calculo se determind que era de 43”
por siglo. Es conveniente bacer notar que este fenémeno del avance
del perihelio de Mercurio, no pudo ser explicado en base a la ley de
gravitaciéon de Newton. Con la Teoria de la Relatividad del sabio
aleman Alberto Einstein se ha encontrado la primera explicacién sa-
tisfactoria de ese fenémeno.

Divensiones. — El didmetro real de Mercurio es de 4800 Km;
es deeir, poco mis o menos 0,379 del
.didmetro terrestre, su masa es 0,037
de la masa de la Tierra y su densidad
es 0,67 de la de este plancta o sea 4 ;LTP;’
veees mayor que la del agua.

El calor que recibe Mercurio del
Sol es, por unidad de superficie, seis
veces mayor que el que recibe la Tierra del mismo astrc, de mane-
ra que si Mercurio tuviese atmdsfera tendria que ser sumamente
tenue y la superficie del hemisferio expuesto al Sol tendria una
temperatura de unos 350° C.

126 Venus. — GenEraLIDADES. — Es el otro planeta inferior.
Es el més préximo a la Tierra, pero, eomo Mereurio, se aparta poco
del Sol, siendo su digresién méxima de 48°.
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Algtn tiempo antes de la salida del Sol se puede observar, de
tiempo en tiempo, en los puntos del horizonte por donde debe le-
vantarse ese astro, a la hermosa estrella de gran brillo que se conoce
con el nombre de estrella de
la maniana, y otras veces, des-
pués de transcurrido -cierto
tiempo desde la puesta del
Sol, se ve, en los puntos por
donde ha desaparscido ese as-
tro, una estrella muy brillan-
te llamada estrella de la tar-
de o del Pastor.

Fotografias de Venus tomadas por Schiapa- La estrella de la mafana y
relli en 189 y L. Berget en 1897. la de la tarde son un mism:o
astro. Es el planeta Venus.

En ciertas épocas Venus alecanza su brillo méximo, — 4,3 de mag-
nitud, y es posible observarlo durante el dia sin ayuda de instru-
mentos, y verle recorrer su arco diurno sobre la esfera celeste.

Orerra. — La orbita de Venus es, aproximadamente, una cireun-
ferencia, pues su excentricidad es muy pequefia ¢ = 0,006. Su dis-
tancia media al Sol es de 0,72 unidades astronémicas. Hste planeta
tarda 225 dias en recorrerla.

Como la distancia de Venus a la Tierra varia entre un méximo,
conjuncién superior, de 256 000 000 Km y un minimo, eonjuneién
inferior, de 41600 000 Km, su didmetro aparente varia entre 10"
y 64”7, lo que nos dice que en el primer easo ese planeta se ve des-
de la Tierra como un diseco 180 veces menor que el de la Liuna llena
y en el segundo 9 veeces menor. A la distancia media corresponde un
didmetro aparente de 16”,9.

El plano de la érbita de Venus forma con el de la ecliptica un
édngulo 3°23’,

DivensioNes. — El didmetro real de Venus es de 12300 Km o
sea aproximadamente igual al de la Tierra, 0,954 del didmetro te-
rrestre, su masa es 0,86 de la de ese planeta y su densidad 0,940 o
sea 5 veces mayor que la del agua.
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Cuando la conjunecién inferior se produce en ocasién en que Ve-
nus estd en el plano de la ecliptica (cosa que sucedié en el afo
1882 y no se repetira hasta
el afio 2004) se ve a dicho
planeta proyectarse sobre cl
Sol en forma de ur peque-
fio disco negro semejante a
ana mancha solar que atra-
viesa el disco.

En el afio 1882 se pudo ver a Venus rodeado de un anillo nebu-
loso que se destacaba sobre el disco negro. Cuando parte del
planeta ya habia salido del diseco solar, la porcién de anillo que
rodeaba al disco emergido era luminosa. Esta doble observacién ha
hecho suponer que Venus posee una atmoésfera constituida por una
espesa capa de nubes.

VENUS

masa =0 826

127. Marte. — GENERALIDADES. — HEs un 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 més roja
del cielo, siendo sus fases muy poco sensibles.

Seguramente debido a su color y a su brillo, que es a veces més
grande que el de la estrella més brillante, se atribuyeran untigua-
mente a su presencia, la causa de todos los males que afligian a la
humanidad y fuera considerado el Dios de la guerra, simbolo de
la destruceién.

Como_en su aspecto general este planeta se asemeja mucho a la
Tierra se ha creido en la po-
sibilidad de que estuviese ha-
bitado, pero todavia no se ha
podido dar la dltima palabra
al respecto.

OreiTA. — Es una “elipse
de e = 0,093 de exeentricidad.
La distancia de Marte al Sol Fotografias de Marte tomadas por L. Ru-
es de 1,52 unidades astrong- Ao ioh| Ik
micas y tarda 687 dias, 2 afios aproximadamente, en recorrer su érbita.
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El valor medio del didmetro aparente es 6”,29. Su brillo también
varia con la distancia desde la magnitud - — 2,8, vale deeir més bri-
llante que la estrella més brillante, hasta la — 1,1 que no aleanza el
brillo de Sirio.

El eje de Marte forma con el plano de su 6rbita un angulo de
aproximadamente 61°12’, luego su Ecuador forma con dicho plano
un angulo de 25°16’ que se aproxima mucho al que el Eeuador te-
rrestre forma con el de la Eecliptica (23°27"), lo que nos dice que
en el planeta considerado deben presentarse estaciones andlogas a
las de la Tierra salvo, claro estd, en cuanto a su duracién, pues,
el afilo martiano es de 680 dias.

Marte emplea 24 h 37 min 22 seg 58 en efectuar su rotacién al-
rededor de su.eje, lo que nos dice que el dia martiano tiene una
duracién casi igual a la del terrestre, lo que también trae como conse-
cuencia la semejanza que sobre las estaciones hicimos notar més arriba.

DimeNsioNes. — El didmetro real de Marte es de 6744 Km, es
decir, aproximadamente igual a la mitad del de la Tierra, su masa
es 0,108 de la terrestre y su
densidad es 0,72, vale decir
4 veces mayor que la del agua.

Observado con un telescopio

: Marte presenta manchas obs-
vy ' © euras, unas azuladas y otras
rojizas. Se ha ereido ver en
las primeras los mares de ese
planeta y en las segundas los
continentes. En los polos se pueden ver nitidamente manchas blancas
cuyo tamafio desigual varia con las estaciones. Se asegura que esas
manchas estin.formadas por el hielo de los casquetes polares. Lia pre-
sencia del agua y de la nieve se explican de acuerdo con los dltimos
descubrimientos por el hecho de que Marte estd rodeado de una at-
niésfera anéloga a la nuestra.

Sarfrrres. — Desde el afio 1877 se conocen dos satélites del pla-
neta Marte, que se distinguen con los nombres de Deimos (terror)
v Phobos (miedo).
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Estos satélites son de pequenas dimensiones; el primero tiene un
didmetro 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 min. La distancia media de los saté-
lites a la superficie de Marte es de 24000 Km para Deimos y
6400 Km para Phobos.

128. Planetas telescopicos.— Habiamos dicho (n® 118), que des-
de que se conocieron aproximadamente las distancias de los pri-
meros planetas al Sol, se crey6 ver en esos valores los términos de una
ley que los ligaba, pero como entre las érbitas de Marte y Jupiter
el espacio era tan desproporcionado que esa ley fallaba, se supuso la
existencia de un nuevo planeta que se moviera entre los eitados.

La ley de Bode, enunciada en 1778, que expresaba casualmente
la relacién buseada y la confirmacién de su gran aproximacién por
el deseubrimiento de Urano, hecho tres afios més tarde, llevaron la
conviceién de la existencia de un nuevo planeta cuya distancia al
Sol correspondia al término 2,8 de esa ley o sea que se encontraria
a 2,8 veces la distancia Sol-Tierra contada a partir de ese astro.

En el afio 1801 el astrénemo italiano Piazzi, mientras observaba
en Sicilia la constelaciéon del Toro, tuvo la fortuna de dsseubrir un
astro que se movia entre las estrellas, y lo bautizé con el nombre de
Ceres.

En los dias siguientes pudo nuevamente observar al nuevo pla-
neta, pero debido a una pequefia indisposicién abandoné sus obser-
vaciones y al intentar reanudarlas, dicho astro no pudo ser nueva-
mente identificado. - .

El célebre mateméatico Gauss acudié en su ayuda y pudo calcular,
utilizando las observaciones de Piazzi, la érbita de Ceres dando un
método general usado hasta nuestros dias, para determinar la ér-
bita de cualquier planeta con sélo tres observaciones.

Un afio méas tarde (1802) se descubrié un nuevo planeta Pallus
en el mismo espacio comprendido entre las 6rbitas de Marte ¥
Jupiter en el cual se movia Ceres, y luego un tercero Jumno (afio
1804) y un cuarto Vesta (afio 1807), de manera que el problema
de busear un planeta se habia tranformado en el de saber cudntos
planetas existian en esa zona.
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Desde entonces se buseé infructuosamente, hasta que en 1845, cs
decir 38 afios después, aparecieron nuevos planetas lelescépicos ©
planetoides y se observaron con tan buena suerte que en pocos afios
se conocian mas de un centenar.

Con los perfeccionamientos de los métodos fotograficos y de la
fabricacién de los grandes instrumentos, se ha podido aumentar
hasta un millar el ntmero de planetoides con orbitas conocidas y
se han descubierto muchisimos otros de los cuales no se han podi-
do todavia estudiar sus recorridos.

Agurles

OrsiTAs. — Las 6rbitas de los planetoides son, como las de los pla-
netas, elipses, pero mucho mas achatadas y sus planos forman 4ngulos
apreciables con el de la ecliptica.

Es tal la cantidad de planetas telescépicos que se encuentran en
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la zona comprendida entre Marte y Jipiter y sus érbitas son tan
numerosas y entrecruzadas, que si se representan con hilos de
alambre bastaria tomar una de ellas para arrastrar a todas. Asi,
siendo la distancia media de Marte al Sol 1,52 unidades astroné-
micas y la de Jupiter 5,20, el planetoide Eros tiene una distancia
media de 1,46 y el planetoide Hidalgo la de 5,71 unidades.

Sin embargo parece que los planetoides estin agrupados en fa-
milias de los cuales Eros e Hidalgo son elementos tipos. Esos gru-
pos estdn separados por espacios desiertos o lagunas. _

La formacién de esos grupos se explica por la atraecién de los
otros planetas, y en especial de Jipiter, ecuya influencia sineréni-
ca, de un periodo de 12 afios, ha perturbado el movimiento de los
planetoides.

En estos trabajos sobre familias de planetoides se distingue el
astrénomo japonés Hirayama, que ha identificado familias de mas
de 40 planetoides.

Con el objeto de distinguir a los planetoides se los numera de
acuerdo con el orden de su descubrimiento, siendo notables por su
recorrido los siguientes:

Eros (n°® 433) ya citado cuya érbita muy alargada es casi total-
mente interior a la de Marte. : Lds

Albert (m® 719) y Ganymede (n® 1036) que penetran igualmente
en la 6rbita de Marte. o

Hidalgo (n® 944) cuya 6rbita toca por un extremo a la de Marte y
per el otro a la de Saturno.

El Grupo Troyano compuesto por Aquiles (n® 588), Patroclo
. (n® 617), Héctor (n® 624), Néstor (n® 659), Priano (n® 384) y Ago-
menon (n° 911) cuya érbita es siempre equidistante del Sol y Jipiter.

Tokio, recientemente descubierto, es el més extrafio de todos los
conocidos. Su 6rbita es més achatada que la de ciertos cometas y se
aleja hasta el planeta Urano.

Estos pequefios planetas tardan en recorrer sus Grbitas, intervalos
de tiempos que varian desde 13 afios, como el Boode (n® 944) a me-
nos de 2 afios en el caso de Eros. En general tardan 4 6 5 afios.

Divensiones. — Todos los planetoides son pequefios cuerpos ee-
lestes, atin en relacién con la Tierra, pues los cuatro mayores tienen



— 148 —

los siguientes didmetros: Ceres 768 Km, Pallas 483 Km, Vesta 385 Km
y Juno 193 Km, siendo el de los restantes menores de 100 Km.
Fundéindose en las perturbaciones que causan en la oérbita de

Marte resulta que la masa de todos los planetoides no alcanzaria a
0,25 de la de la Tierra.

OrigeN. — Hasta hace algunos afios se creyé que los planetoides
provenian de un planeta que hubiera explotado en fragmentos, si-
guiendo cada uno una o6rbita que seria luego modificada por la
influencia de Jupiter especialmente.

El céleulo matemético parece haber desechado este origen comin
de los planetoides, aun cuando lo admite para ciertos grupos de elloz.

Por 1ltimo es interesante hacer notar la importancia que tiene
el pequeino planeta Eros, que se acerca a nosotros en su perihelio
hasta 20 800000 de Km y que permite determinar la distancia Sol-
Tierra, unidad astromémica con la cual se mide todo el Universo, con

un error menor que el que se obtiene por cualquier otro método
directo.

129. Japiter. — GENErRALIDADES. — Después de los planetas te-
lescopicos encontramos, al
alejarnos del Sol, a Jupi-
ter, el planeta gigante de
nuestro sistema sgolar, mas
voluminoso y pesado que
todos los planetas restantes
tomados en conjunto.
Jupiter es visible =n el cie-
lo como una estrella de pri-
mera magnitud, que en oca-
siones favorables aleanza el
brillo de Marte. Su luz es
amarillenta y carece casi
por completo, de centellec.

OrBrTA. — La distancia
Fotografia tomada en el Observ. de Lowel en 1915~ media de Jipiter al Sol es
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de 5,20 unidades astrondmicas. Su érbita es una elipse muy poec
achatada, de excentricidad e = 0,048, casi una circunferencia, y
emplea 12 afios en recorrerla.

Divensrones. — El radio de Juapiter es 11 veces el radio terres-
tre, su volumen 1300 veces el de la Tierra, mientras su masa, que
ha podido caleularse con gran precisién al estudiar la influencia
de Jupiter sobre los planetoides, es
s6lo 318 veces la de nuestro planeta.

De su masa y volumen se deduce
su poea densidad, 0,24 de la de la
Tierra, o sea 1,34 veces la del
agua.

Jipiter efectia su rotacién sobre
si mismo muy répidamente en 9 h
55 min, siendo ésta la causa de su
gran achatamiento que es visible con un pequefio anteojo.

La linea de los polos es casi perpendicular al plano de su érbita,
lo que trae ecomo consecuencia la falta de estaciones en el planeta.

Las observaciones telescépicas revelan que la superficie de Jupi-
ter estd cruzada por bandas de contorno difuso, paralelas al Eeua-
dor del planeta, euyas variaciones de colores producen hermosos
contrastes. Ademéis con los grandes anteojos se notan rapidos mo-
vimientos de rotacién producidos sin duda por violentas tormentas
en la atmésfera y manchas que abarcan grandes extensiones como
la que se observé en 1878 y alcanzé en el afio 1915 un didmetro de
50 000 Km, siendo visible hasta hoy, aun cuando ha disminuido mu-
cho de tamato

Posteriormente se han observado otras manchas que parecen
guardar cierta relacion con la anterior y que tienen la apariencia de
gigantescas erupciones voleénicas.

Las investigaciones realizadas por el Observatorio de Lowell y de
Monte Wilson, indican que la temperatura externa de Jtpiter es de
—150°C, lo que conduce a . hipdtesis de que estd formado por un
nticleo central envuelto por ana densa atmésfera, en la que el ané-
lisis espectral revela la existencia de vapor de agua y de un gas nc
identificado todavia, aun cuando parece desprenderse de las filti-
mas investigaciones, que contiené amoniaco.

!
3
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SATELITES. — Jipiter en su movimiento de iraslacién, es acom-
panado 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 son muy dificiles de observar aiin
con los mejores instrumentos.

Se mueven en el plano de la ecliptica, siendo visibles sus pa-
sos a través del disco iluminado de Jupiter en ecada revo-
lueidn.

El hecho de que los satélites oectavo y noveno se muevan en sen-
tido retrégrado, hizo suponer que éstos fueron capturados por ia
gran masa de Jupiter. Sin embargo las relaciones de las distancias
al planeta parecen indicar mateméticamente que pertenecieron siem-
pre al sistema de Jtpiter.

130. Saturno. GENERALIDADES. — Después de Jupiter se en-
cuentra Saturno que fué considerado durante mucho tiempo el tltimo
planeta del sistema solar.
Aunque situado a més de
nueve veces la distancia de
la Tierra al Sol es visible a
simple vista como una estre-
lla de primera magnitud.

Saturno se caracteriza por
estar rodeado de un gigan-
teseco amillo luminoso dentro
del cual parece tlotar.

OrBITA.—Saturno se mue-
ve alrededor del Sol a una
distancia media de 9,54 uni-
dades astrondémicas, sobre
una elipse, méas achatada que
la de Jupiter, de excentricidad e = 0,056, empleando 29,5 afios pa-
ra recorrerla completamente.

Fotografia tomada en el Observatorio de

DimENsIONES. — Presenta como Jupiter un achatamiento muy
pronunciado, 0,1, visible ya eon un pequeio telescopio. El radio
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ecuatorial mide 60400 Km mientras el polar sélo tiene 54000, de lo
que resulta que el didmetro 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 ejerece sobre sus satélites y las perturba-
ciones sobre la érbita de Jtpiter, resulta ser 95 veeces la terrestre.

De su volumen y masa se deduce que su densidad es muy pe-
quefia 0,13 de la de la Tierra o sea 0,7 de la del agua, es decir que
la materia de que estd formado Saturno flotaria en el agua.

Como Jupiter, presenta su superfi-
cie envuelta por bandas de contorno
difuso paralelas al Ecuador, las que
se suponen debidas a una atmdsfera
densa y agitada por violentos movi-
mientos. .

Saturno efecttia una vuelta alre-
dedor de su eje en 10 h 14 min (dos
veeces y media més répida que la
nuestra) lo que ha llevado a la conclusién, deducida matematicamen-
te, que la mayor parte de su masa esté concentrada en el niieleo
central, siendo gaseoso el resto del planeta.

La capa superficial est4d sin embargo a una temperatura ligera-
mente inferior a la de Jipiter, es decir aproximadamente a 150°
bajo cero.

El didmetro aparente de Saturno varia segiin su posicion entre
15” y 20” de angulo.

Los Anmros. — Con el desecubrimiento del anteojo astronémico
pudo Galileo observar a ambos lados del Ecuador una especie de
suplemento, pero recién en 1655 el astrénomo Huygens observé que
se trataba de un gigantesco anillo.

Posteriormente se comprobd 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 linea negra o de Cassini, méas
interiormente un tercer anillo mebuloso unido sin solueién de conti-
nuidad al anterior y terminando por un borde difuso distante 110CC
Km de la superficie del planeta.
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El conjunto de los tres anillos forma un &ngulo de 28° con la
ecliptica, y durante el movimiento de traslacion del planeta alre-
dedor del Sol se conservan paralelos entre si. Cada 15 afios 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 observé muy bien en 1921 y se reproducird el fendmeno
en 1935.

El espectroseopio ha revelado que los anillos estdn formados por
enjambres de corptsculos materiales o meteoritos que giran sepa-
radamente alrededor del planeta.

En efecto: el espectro de la luz de los anillcs ha demostrado ve-
locidades diferentes en distintas regiones, lo que no podria suceder
en el caso de ser un solo cuerpo.

Este curioso fenémeno tiene mucha analogia con el enjambre de
planetas teleseépicos respecto del Sol.

En ambos sistemas existen espacios wacios, que en los anillos
corresponde a la linea negra de Cassini, producidas por la influen-
cia de los satélites de Jupiter y en especial por el méas cerecano
Mimas.

SATALITES. — Saturno es acompafiado en su movimiento de tras-
lacion por diez satélites que en el orden de sus distancias crecien-
tes al planeta llevan los siguientes nombres: Mimas, Enceladus,
Thethys, Dione, Rhea, Titdn, Hyperion, Iapetus, Phoebe y
Themis.

Las dimensiones de estos satélites varia de 270 Km de didmetro
que es el del més pequefio, hasta el volumen de 7itdn que es mayor
que el de la Luna.

Las masas de estos cuerpos han sido caleuladas con bastante
aproximacién observando las perturbaciones que cada satélite produ-
ce sobre los demis.

131. Urano. — El sistema solar de los antiguos consistia en el
Sol, la Tierra, la Luna y los cinco planetas visibles a simple vista:
Mercurio, Venus, Marte, Japiter y Saturno. Sélo después del em-
pleo del telescopio por Galileo (afio 1610), el astrénomo Williams
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Herschel en el ano 1781 congiguié ampliar, con el desecubrimiento del
planeta Urano, los limites de nuestro sistema.
~ Se tienen datos de que Urano habia sido observado muchos afios
antes, siendo siempre confun-
dido con una estrella debido
a su lento movimiento.
Williams Herschel 1o des-
cubrié al observar que en la
constelacion de los Gemelos,
una de las estrellas parecia
tener diametro aparente ¥y
ademés wun pequefio movi-

miento propio. Dibujo de L. Rudaux (Le Ciel) mostrando el
Solo en condiciones favora- tamafio de Urano en comparacion con

2l : ; g
bles es visible a simple vista LTt
apareciendo comc una estrella de 6* magnitud.

OrBITA. — La O6rbita es una elipse de 0,047 de excentricidad ¥y
emplea en recorrerla 84 afnos. La distancia media de Urano al Sol es
de 19,19 unidades astronémicas.

DmvensioNEs. — 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 mas grande que la de
nuestro planeta.

Efecttia su rotacién en 11 horas segun
las observaciones hechas por el espectrosco-
pio por el método de Doppler.

Ademas el andlisis espectral indica la presencia de vapor de agua
por su raya caracteristica de absoreién en el espectro, asi como la
existencia de hidrégeno y de un gas no identificado con los gases
terrestres, anélogos al helio y al hidrégeno, y que su temperatura
es de —170°,

Sarfrires. — Urano en su movimiento de traslacién es acompa-
fado por ecuatro satélites: Ariel, Umbriel, Titania y Oberdn, los
cuales son dificiles de observar con el telescopio debido a que tie-
nen solo unos cientos de kilémetros de didmetro.



Como las érbitas de estos satélites forman un angulo de 98° respecto
cel plano de la ecliptica, parece que dichos satélites se mueven alre-
dedor de Urano en sentido retrégrado, aun cuando en realidad lo
hacen en sentido directo.

132. Neptuno. La observacién continua de Urano después de
medio siglo de su descubrimiento, hizo evidente que el nuevo
planeta no seguia la «verdadera» o6rbita que el caleulo se-
nalaba.

En 1845 esta discrepancia habia alecanzado a 2 minutos de arco
(0,2 del didmetro aparente de la Luna) lo que obligé a los hom-
bres de ciencia a buscar la causa de ello.

Dos astrénomos buscaron esa explicacion, Leverrier 2un Fran-
cias y Adams en Inglaterra, los cuales llegaron casi al mismo tiempo
e independientemente, a la misma conclusién: Un mnuevo planeta,
que llamaron Neptuno, era el que atraia a Urano, y gracias a sus
caleulos pudieron determinar su érbita aproximada y su masa. No
obstante la circunstancia expuesta, le cupo a Leverrier la gloria
del descubrimiento, pues éste eseribié al astrénomo Galle, del Ob-
servatorio de Berlin, para que en 1846 dirigiera su anteojo a un
determinado punto del cielo, donde encontré al nuevo planeta, el
cual fué observado casi exactamente en el lugar indicado {a menos
de 1° de diferencia) confirmando de esta manera uno de los gran-
des deseubrimientos humanos hechos sin otro auxilio que el del ra-
zonamiento matematico.

Neptuno habia sido wvisto por Leverrier a través de sus cdleulos,
no obstante estar separado de
2850,000000 Km. KEste as-
tronomo murié 30 anos 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-

Dibujo de L. Rudaux (Le Ciel) mostrando el tl‘O, Sienlpre que se sepa su

tamafio de Neptuno en comparacion con el :
Tierra.

situacién en el cielo. .
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OrsrTs. — La distancia media de Neptuno al Sol es de 30,07 uni-
dades astronémicas, siendo su O6rbita una elipse de excentricidad
¢ = 0,008 y emplea 165 afios en recorrerla totalmente.

TierRa Divexsiones. — El didmetro de Neptuno es

'””6” wers) de 85 el de la Tierra y su masa 17 veces
mayor.

SATELITES. — En su movimiento de traslacién es acompafiado

por un satélite Tritdn, probablemente muy semejante a nuestra Lu-
ra y cuya distancia media al planeta es de 352000 Km.

133. Pluton. — Los instrumentos de los modernos observatorios
han aumentado, como es légico suponer, el grado de precisién en las

observaciones. Al observar a Urano y Neptuno se comprobaron peque-
fias irregularidades con respecto a las « verdaderas érbitas » que da el
céleulo, lo que se explico nuevamente por la  atraccion de un
planeta que se moviera exteriormente a la 6rbita de Neptuno.
Anélogamente como Adams y Leverrier en el caso de Neptuno,
el Dr. Percival Lowell del Observatorio de Flagstaff (Arizona, E.
Unidos) caleulé hace algunos afios la 6rbita del presunto planeta.
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Muchos astrénomos ereyeron en la existencia de este planeta;
entre ellos el Dr. Pickering, y después de infructuosos anos de biis-
queda un joven del mismo Observatorio de Lowell logré observar

en Marzo de 1930, al nuevo planeta, Plutén, euyo movimiento res-
pecto de las estrellas puede apreciarse en las fotografias adjuntas

Pluton

tomadas con tres dias de inter-
valo en dicho observatorio.

OrerTA. — Después del des-
cubrimiento de Plutin y del
caleulo aproximado de su 6r-
bita, se busecaron en los archi-
vos fotograficos de los Obser-
vatorios, las regiones del cielo
donde debia encontrarse el
planeta en afios anteriores.

Se ha podido constatar la
presencia de Plutén en pla-
cas tomadas hasta en el afio
1919, lo gue ha permitido cal-

cular su érbita con mayor exactitud, sabiéndose actualmente que
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es méas excéntrica que la de cualquier plancta (0,25 de excen-
tricidad), variando su distancia al Sol desde 7600,000000 de Km
en el afelio hasta 4600,000000 en el perihelio (distancia menor que
la de Neptuno al Sol en la misma posicién).

El plano de su érbita forma con el de la ecliptica un éngulo de
17°, siendo por lo tanto la més inclinada de las érbitas planetarias,
v emplea 250 afios aproximadamente en recorrerla.

DIMENSIONES. El volumen de Plutén no ha sido encontrado
“todavia pero los célculos indican que debe ser menor que el de la
Tierra. 3 .

Plutén 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 seria vecina a 182° 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 caracteristicas « normales» de los primeros, pues ade-
més de tener seglin todos los datos, una vida corta, modifican sus
érbitas y hasta su misma constitucién fisica, como veremos al tra-
tar los principales cometas conocidos.

La cometas estan formadas por un micleo brillante rodeado por
una atmésfera gaseosa, llamada la cabellera, que forma con el ni-
cleo la cabeza del cometa.

Cuando se aproximan mucho al Sol, tienen una prolongacién lu-
minosa, més tenue que la materia que forma la cabeza, dirigida
en sentido opuesto al Sol que es la llamada cola del cometa.

La mayoria de los descubrimientos de cometas son hechos con pe-
quefios telescopios que permiten abarcar zonas extensas del ecielo,
o con camaras fotograficas, descubriéndose término medio e¢in-
co cometas por afio, sin contar los econocidos cuya vuelta se tienen
calculadas.

Este ntimero de nuevos cometas lleva a la conclusién de que cl
sistema solar debe contener billones de estos cuerpos, de los cuales
son visibles a simple vista aquellos que tienen grandes dimensiones
y que al aproximarse al Sol, forman grandes colas luminosas. La
luminosidad de los cometas se debe posiblemente a la luz reflejada
del Sol, y a una propia producida por sus atomos electrizados.
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Las 6rbitas de los cometas son, en general, unas elipses muy
achatadas cuyos planos forman todas las posiciones posibles con cl
de la ecliptica.

Esas érbitas son recorridas en pocos afos las pequefas y quizas
en miles de afios las mayores.

También hay cometas que describen hipérbolas o parébolas, es
decir que no retornardn jaméas hacia el Sol, habiéndose compro-
bado que debido a la atraceién de grandes planetas como Jtpiter.
han ecambiadc ciertos cometas su érbita eliptica por una de las otras.

134. Caracteristicas de algunos de los cometas. — El come-
ta més notable conocido es
sin duda el de Halley. En su
apariciéon de 1682 el astréno-
mo Halley, gran amigo del
célebre Newton, tratd de cal-
cular su 6rbita de acuerdo, a
la entonces, nueva ley de la
gravitacion. Con este estudio
Halley llegé a la conclusién
de que el cometa de 1682 era
el mismo que habia apareci-
do. en 1531 y en 1607, y el
que, en base a sus céleulos,
debia volver en 1758. Esto il-
timo tuvo lugar y sirvié para
confirmar plenamente la bon-
dad de las leyes de Newton.
En su tltima aparicién que
se realiz6 en Mayo de 1910,
el cometa llegé a tener una
cola que abarcaba 120° de ar-
Fotografia del cometa Halley tomada en el co 0 sea 30 000 000 Km de lar-
observatorio de Lowell en mag? de 1910. go, estando formada por ma-
Lonude- teria tan tenue que eran per-
fectamente visibles las estrellas a través de ella.
El cometa Enke, observado ya en 1786, es uno de los méas regu-

El astro brillante es Venus.
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lares teniendo un periodo de 3 14 afos. El astrénomo Encke pu-
do comprobar en 1818 que era el mismo que habia sido ob-
servado en 1786, 1795 y 1805 y calecular su oérbita con gran
exactitud (ver figura de pag. 148).

El mismo astrénomo constaté el hecho de que el cometa dismi-
nuia en cada pasaje su tiempo en 2 14 horas, lo cual hacia suponer
que llegaria el cometa a estrellarse contra el Sol, pero en 1868 se
regularizé su movimiento, habiendo sido observado su tultimo pasa-
je en 1927,

La duracién exacta de su revolucion es de 2,30344 afios y la in-
clinacién de su plano sobre el de la eeliptica es de 12°30".

El cometa Biela estudiado por el astrénomo austriaco del mis-
mo nombre en 1826, fué' identificado méas tarde con el cometa
observado en 1772 y en 1805, siendo su periodo de 6 14 afics.
Su érbita estd inclinada scbre la ecliptica unos 13°, aproximada-
mente.

En 1845 se vi6 claramente al cometa d1v1d1do en dos pedazos que
se movian juntos, pero al volver a aparecer, en 1852, ambas partes
distaban 1500000 Km.

En los pasajes siguientes, en los afios 1859, 1865 y 1872, fué im-
posible distinguirlo y este tltimo afio, en el cual debia pasar muy
cerca de nosotros pudo notarse una caida de meteoros lo que
volvi6 a suceder en 1865 y 1892, confirmando la hipébtesis de
que el cometa se habia desmtegrado en enjambres de metec-
ritos.

El-cometa Brooks, ecuyo periodo actual es aproximadamente de 7
afios, tenia sin embargo un periodo de 30 afios, alejandose més alla
de los grandes planetas, como Neptuno.

En 1880 pas6é muy cerca de este planeta acortando su 6rbita has-
ta transformarla en la actual, volviendo en los afios 1889, 1896,
1903 y 1911, pero cada vez méas débil, siendo en la tltima fecha
visible solo econ grandes telescopios.

En 1921 nuevamente se aproximé mucho a Neptuno y cuando se
lo creia perdido para siempre volvi6 en 1925 notablemente res-
taurado.
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Cometas caracteristicos. — Bl cometa Morehouse de 1908, del que
pudo observarse perfectamente la desaparicién total de su ecola y la
formacién de otra pocos dias después.

Fotografia del Cometa Brooks tomada enjel Observatorio de Yerkes en el afio 1923.

El cometa de 1744 formado por 6 enormes colas.

El cometa de 1811 de enorme cola, que volvi6 repentinamente
en 1861.

El cometa Lezell de 1770 de una orbita de periodo de 514 afios
no fué observado més, asi como el de Di Vico de 1844 de 64 anos de
periodo.

La observacién de todos los ecometas ha llevado a la conclu-
sion de que no obstante formar parte del Sistema solar, tienen
una vida relativamente corta, terminando por desintegrarse en me-
teoritos.

135. Los meteoros o astrolitos. — Lios meteoros o astrolitos son
pequeiias porciones de materia ecbsmica, generalmente menores que
una nuez, que penetran en nuestra atmoisfera con velocidades que
alcanzan hasta 70 Km/seg.
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La gran velocidad de que estin animados, produce al llegar a
nuestra atmdsfera un rozamiento tan grande que elevan rapidamen-
te su temperatura hasta ponerse incandescentes, apareciendo ante
el observador como un trazo luminoso que atraviesa una gran por-
cién del cielo. )

La elevaciéon de temperatura que alecanza hasta 6000°, como lo
revela el anilisis espectroseo-
pico, termina en general por
quemar completamente al as-
trolito, pero cuando su masa
es muy grande puede alean-
zar a la Tierra antes de con-
sumirse, estrellindose en ella
con gran estruendo.

El mayor meteoro conocido
ha sido encontrado en Groe-
landia, pesa més de 36 tone-
ladas y se exhibe actnalmente
en el Museo de Histeria Na-
tural de New York. Los ged-
logos norteamericanos aseguran que el promontorio llamado Coon-
Butte que es un pefiasco aislado de més de 1 Km de diametro, que
se encuentra en el Arizona, en una llanura sin ningin signo de
accién volednica, es también un meteoro.

El anélisis quimico de los meteoros revela la existencia de com-
puestos de hierro muy puro con algo de niguel y cobalto. Estas
combinaciones no se hallan naturalmente en la Tierra aun cuando
se las pueden producir en el laboratorio.

La velocidad con gue penetra un astrolito en nuestra atmdsfera,
se determina al observarlo simultdneamente, desde dos puntos de
la Tierra. Se ha caleculado que cualquier cuerpo que pertenezea a
nuestro sistema solar no puede llegar a nosotros con una veloci-
dad superior a 42 Km/seg.

De aqui que pueda asegurarse que hay meteoros que no pertene-
cen a nuestro sistema, pudiendo ser restos de estrellas que han viaja-

do miles o quizas millones de afios a través del espacio hasta llegar
a nosotros.

El astrolito Peary. conservado en el Museo

de Historia Natural de Nueva York.
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Los meteoros lentos, es deecir, aquellos que llegan a nosotros con
velocidades menores de 42 Km/seg son por consiguiente miembres
permanentes del sistema solar.

La desintegracién de algunos cometas ha dado lugar a enjambres
de meteoros que han seguido la 6rbita del cometa y cuya presencia
se nos revela en las épocas en que la 6rbita del cometa se aproxima
a la de la Tierra. Tal es el caso del cometa Biela visto por vez
primera en 1772 y por tltimo en 1852, en que habia empezado ya
a desintegrarse dando lugar en 1872 a la caida de un enjambre de
astrolitos.

Igualmente se han encontrado astrolitos que siguen la misma 6r-
bita que algiin 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 encuentra anual-
mente produciéndose abundante caida de meteoros. Tal es el en-
jembre llamado de las Perseidas que se produce desde mediado de
Julio a mediado de Agosto, en el lugar del cielo ocupado por la
constelacién de Perseo. Se cree que probablemente sean los restos
de algtin planeta desintegrado hace millares de afios.

La abundancia de los meteorcs nos daria una idea del vacio rela-
tivo del espacio interestelar a través del cual se mueve nuestro sis-
tema.

Desgraciadamente los datos que se poseen son muy incompletos
pudiendo sélo asegurarse que caen anualmente, sobre la Tierra més
de 10 millones de meteoros.

—



CAPITULO XIV

LA LUNA

PROGRAMA. — La Luna. Movimiento propio de la Luna. Rotacién y libraciones.
Paralaje. Distancia a la Tierra. Radio del globo lunar. Constitucion fisica.
Eclipses en general. Eclipses de Luna. Eclipses de Sol. Las mareas.

139. La Luna. — Este cuerpo celeste, de la misma edad que la
Tierra, fué probablemente el que inicié al hombre en el estudio del
cielo. La repeticién regular de su aspecto (fases) y la duracién de
cada uno de ellos han sido el origen de los intervalos de tiempo lla-
mados mes y semana, respectivamente, es decir, del ealendario por
el Mdavia nos regimos. 1

La importancia que se le ha dado al estudio de la Luna,'/qge es
un astro insignificante comparado con los innumerables que forman
al sistema solar, se debe, ademés del particular interés que despier-
ta en el hombre el hecho de ser el astro mds cercano al planeta en
que 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 produccién de las mareas.

140. Movimiento propio de la Luna. — Si nos dedicamos a
observar la Luna, atn a simple vista, veremos que ella también se
levanta por el Este, aumenta de altura y luego se pone por el Oeste,
vale deeir, participa como todos los astros, del movimiento diurno
aparente. Pero si nos fijamos con maés atencion relacionando sus
posiciones con las de las estrellas, cuya luz es perceptible cuando
brilla la Luna, veremos que se desplaza con respecto a ellas, esto
es, que posee un movimiento propio.




— 164 —

Si desde un lugar cualquiera de la Tierra medimos diariamente
el angulo horario y la declinacién de la Luna y representamos so-
bre una esfera los puntos determinados por esas coordenadas, po-
demos observar que todas pertenecen a un plano muy poco inclina-
do con respecto al de la ecliptica (5°8’48”).

Como el plano de la érbita de la Luna corta a la ecliptica, re-
sulta que las oOrbitas respectivas tienen una cuerda comtn &35
llamada linea de los nodos, y que durante media ré&volucion dicho
astro se mueve en uno de los hemisferios respecto del plano de la
ecliptica y durante el resto en el hemisferio opuesto.

Ei extremo § 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 €5 segundo nodo o descendente.

L linea de los modos, como la de los equinoccios, tiene también
un movimiento que se llama retrogradacion de los modos. Esta li-
nea efecttia una vuelta eompleta al cabo de 18 afios y medio, apro-
ximadamente. '

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 didmetros aparentes de la Luna, que
varian de 29/22” a 33’31”, y ecalcular en base a ellos, eomo
lo hicimos para el caso del Sol (n® 80), sus distancias a ia
MTierra. :

La Luna efecttia una vuelta completa alrededor de la Tierra, o
sea una revolucién sideral en 27d Th 43 min 5 seg. /

La revolucién sinédica de la Luna, lunacidn o mes lunar, que es €l
intervalo de tiempo transeurrido entre dos conjunciones o dos opo-
siciones con: el Sol, es de 29,53 dias medios.

Esta revolucién tiene una duraeién mayor que la sideral por las
signientes razones: supongamos que las érbitas de la Tierra y de la
Luna sean cirecunferencias cuyos centros son el del Sol y el de la
Tierra, respectivamente, y que pertenezcan al mismo plano, el de
la ecliptica. (Figura en la pégina siguiente).

Cuando la Luna est4 en Li se encuentra en conjuneién con el Sol.
Si la Tierra no se trasladara, al dar la Luna una vuelta completa
alrededor de ella y ocupar la posicién L” (siendo TL || T”L") se
encontraria nuevamente en conjuncion con el Sol y el tiempo
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transcurrido seria igual a una revolueién sideral (27 dias 7 h
43 min 5 seg).

Pero cuando la Luna ha efectuado una rotacién completa sobre
su érbita, la Tierra se ha trasladado y ocupa la posicién T’, luego
para que la conjuncién se verifique nuevamente es necesario que la
Luna recorra ademés el arco LI’ y por lo tanto, que transcurra un
tiempo mayor que el de la revolu-
cién sideral.

Teniendo en cuenta las dura-
ciones de'la revolueién sinddiea ¥
la de la Tierra alrededor del Sgl,
resulta que cuando éste da apa-
rentemente una Vuel;completa
a su Orbita, la Luna ha eumplice
13 revoluciones, por lo tanto mien-
tras ella se retarda diariamente
13°, aproximadamente, respecto
de las estrellas, el Sol solo se atra-
sa en 1° o sea la Luna se atrasa diariamente respecto del Sol 12° de
arco o 48 min de tiempo, aproximadamente.

Asi, si un dia vemos ponerse a la Luna poco después del Sol y
a corta distancia del mismo, al siguiente eso se verificard con ma-
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yor separacién y 48 minutos més tarde, al siguiente de éste 96 min
més tarde y la Luna tendri una altura apreciable después de po-
nerss el Sol. :

Si hallamos el movimiento resultante de la composiciin del de
traslacién de la Tierra alrededor del Sol, con el de la Luna alrede-
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dor de la Tierra, resultard que la trayectoria real de la Luna referi-
da al Sol, es una curva sinuosa como la de la figura, donde se han
cxagerado mucho las sinuosidades.

La curva inferior muestra en escala verdadera la forma de esa
érbita y su relacién con la de la Tierra, y puede observarse en ella
que la trayectoria del movimiento real de la Luna respecto del Sol es
una curva sinuosa que tieme dirigida siempre su concavidad hacia
ese astro.

141. Rotacion. — La Luna al mismo tiempo que se traslada al-
rededor de la Tierra, gira sobre su eje efectuando una rotacién com-
pleta en un intervalo de tiempo exactamente igual al que emplea
en efectuar su traslacién,

Como el eje de rotacién es sensiblemente perpendicular al plano
de su érbita, la igualdad de los tiempos empleados en la traslacion
v en la rotacién nos indica que las velocidades angulares medias de
dichos movimientos son iguales, lo cual hace que sea visible al obser-
vador terrestre um mismo hemisferio, como puede comprobarse facil-
mente al observar las irregularidades de su superficie y constatar
que siempre son las mismas.

En los primeros dias de la Luna, ésta giraba, probablemente, con
velocidad angular mayor que la de traslacién. En esos tiempos la Tie-
rra y la Luna eran masas liquidas o en estado pastoso y debido a
la atraccién de la Tierra sobre la Luna, se producian mareas anf-
logas a las que la Luna produce actualmente en las aguas de nues-
tros mares, pero de mayor intensidad.

Lia Luna siguié enfridndose y fué forméndose una corteza soélida
en su superficie, y las enormes cantidades de agua que se despla-
zaban para permanecer frente a la Tierra produjeron grandes frie-
ciones, que actuando como un poderoso freno, llegaron con el tiem-
po a conseguir que la Luna tuviera un intervalo de rotacién igual
al de traslacion.

La apariencia de que la Luna no gira es casualmente la prueba
de lo eontrario, pues no podria 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 constantemente frente
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a un objeto colcecado sobre la misma, pues constatarian que des-
pués de haber dado una vuelta completa alrededor de la mesa, han
girado completamente sobre si mismos a pesar de no haberse preocu-
pado de hacerlo.

142. Efecto del movimiento propio. — FaseEs DE LA LuNA. —
Toda la Iuz que nos envia 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 necesitaria la luz de
450 000 lunas llenas para obtener la del Sol, lo que nos da una idea
de la debilidad de su poder luminoso.

Habiamos visto en el parrafo anterior, que por la igualdad de las
velocidades de los movimientos de rotacién y traslacién del globo
lunar sélo es posible ver desde la Tierra el mismo hemisferio, el
cual aparece iluminado, en su totalidad o en parte segiin las posi-
ciones relativas de la Liuna, el Sol y la Tierra, presentando aspectos
diversos que se conocen con el nombre de fases de lg_Luna, y se re-
piten periédicamente en el mismo orden.

Para explicarlas, supondremos que la Luna deseribe, alrededor
de le Tierra que permanece inmévil, una circunferencia (en lugar
de una elipse) situada en el plano de la ecliptica, que los rayes
del Sol son paralelos y perpendiculares al plano del circulo de ilu-
minacién, que es el que separa al hemisferio obseuro del iluminado,
v que el diseo bajo el ‘cual se ve a la Luna desde la Tierra (con-
torno aparente) es un cireulo méiximo de la Luna, cuyo plano es
perpendicular a la recta determinada por los centros de los dos
astros.

Cuando la Luna estd en conjuncién con el Sol, posicién Ly, su
hemisferio iluminado es invisible para un observador terrestre
puesto que estd vuelto hacia el Sol, por eso no se ve a dicho astro
en ninguna parte del cielo y se dice que se estd en novilunio o que
se tiene Luna nueva.

Transcurridos unos tres dias y medio ella alcanza la posicién Ly
v se puede percibir una pequeiia parte del disco iluminado, bajo la
forma de una ( y que ésta va aumentando de espesor hasta que
después de siete dias a contar del novilunio, cuando estd en L se
presenta al observador como un semicireulo iluminado. Se dice en-



— 168 —

tonces que la Luna es creciente y que estd en primer cuarto crecients
0 en primera cuadratura.

PAX

T

En los dias subsiguientes va aumentando la parte de disco ilu-
minado visible y siete dias después del primer cuarto, enando la
Luna aleanza la posiecion Li; puede verse todo el hemisferio ilumi-
nado bajo la forma de un ecirculo Ls que recibe el nombre de
Luna llena o plenilunio. Cuando eso se verifica la Luna y el Sol
estdn en oposicién con respecto a la Tierra.

En los dias que siguen al plenilunio el disco va perdiendo su luz
hasta que al cabo de siete dias vuelve en L; a estar iluminado sola-
mente un semicirculo.

A este aspecto de la Liuna se le llama cuarto menguante o segun-
da cuadratura.

Después de haberlo alcanzado sigue disminuyendo hasta que al
cabo de tres dias y medio solo se ve un pequeiio huso Ly que des-
aparece al cabo de siete dias volviendo a temerse Luna nueva a
partir de la cual se reproducen todos los aspectos que hemos deseripto.
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‘Cuando se verifican las oposiciones se dice que son las épocas de
las sisigias, v en esos casos las diferencias entre las longitudes del

v

Sol y de la Liuna son 0° 6 180°, segtin se trate del novilunio o ple-_

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 tltimo

cuarto, respectivamente.

Conviene tener presente para las observaciones, que la Luna es

llene. cuando nace mientras el Sol se pone y eulmina, por lo tanto,
a media noche; y es, medie Liuna cuando culmina en las horas en
que el Sol se pone o nace.

Lag fases de la Luna han permitido probar que: dicho astro gire
alrededor de la Tierra, recibe su luz del Sol y es un cuerpo opaco
de forma aprozimadamente esférica (*).

De todas las suposiciones que hemos hecho con el objeto de sim-
plificar el estudio de las fases de la Luna, la que méas interviene
en hacer que las explicaciones dadas no se ajusten a la realidad,
es la de que la Tierra permanece inmévil. Si asi fuese, resultaria
que el tiempo empleado por la Liuna en dar una vuelta completa
alrededor de la Tierra y el transcurso entre dos nivilunios con-
secutivos tendria que ser el mismo.

Al definir las revoluciones sideral y sinddica vimos que eso no
sucedia, y podemos decir que la Luna emplea en recorrer su o6r-
bita 27 dias Th 43 min 5seg y que en cambio la duracién de una
lunacion o sea el intervalo de tiempo transeurrido entre dos no-
vilunios consecutivos es de 29 dias 12 h 44 min 3 seg.

143. Libraciones. — Habfamos dicho en los péarrafos anteriores
que solo era visible para un observador terrestre un hemisferio lu-
nar. Pero eso no es rigurosamente exacto, puesto que tal cosa habia
sido establecida suponiendo que el eje de la Luna era perpendicular
al plano de la drbita, que su velocidad de traslacion fuese comstante
¥ que el observador ocupaba el centro de la Tierra, hipbtesis que son
solamente aproximadas.

Si tomamos en cambio las cosas tal como son, resulta que os

(*) La forma real de la Luna es la de un elipsoide de tres ejes desiguales, el mayor
de los eunales estd dirigido hacia la Tierra.
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posible observar algo del otro hemisferio, y llegar a conocer el
59 9, aproximadamente de la superficie lunar.

Efectivamente: el considerar
la realidad correspondiente a
las dos primeras hipétesis trae
consecuencias iguales a las que
se obtendrian si la Luna se ha-
lanceara alrededor de su centro
apartandose de su posicién me-
dia, lo que permitiria ver algo
mds de un hemasferio en lon-
gitud y en latitud. La tercera
hipétesis hace que un observador terrestre vea una misma mancha u-
nar en distintas posiciones a medida que varia la altura de la Luna.

-Esas oscilaciones aparentes se llaman libraciones y se dice que la
Luna tiene una libracién en longitud, otra en latitud y una Libracién
diurna. *

El efecto de las libraciones puede notarse en las fotografias ad-
juntas, observando que las mismas manchas lunares estin méas cer-
ca del borde en la segunda fotografia que en la primera.

144. Paralaje. Distancia a la Tierra. — Recordemos que se
llama paralaje, p, de un astro, la Liuna por ejemplo, al 4ngulo bajo
el cual se veria desde su centro al radio terrestre. Vimos también
que, en general, eran angulos muy pequenios, de pocos segundos, ¥
cuyos valores eran inversamente proporcionales a la distancia del
astrc a la Tierra.

En el caso de la Luna, como es el astro méas cercano a nuestro
planeta, la paralaje llega a superar a 1°. Su valor medio es de 57’;
su maximo de 61’ y su minimo de 54’. :

La determinacién de la paralaje lunar puede hacerse por cual-

quiera de los métodos siguientes: « por observaciones combinadas

«en puntos del hemisferio austral y boreal pertenecientes al mismo
¢« meridiano ; por la observacién de ocultaciones de las estrellas por
«la Luna efectuadas desde diversos puntos de la Tierra, por el
« calculo tedrico de la distancia que la Luna tiene que tener para
« deseribir su érbita alrededor de la Tierra en el tiempo de revolu-

e e ——
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¢ cién que las observaciones le asignan », ete., ete., y cuyos detalles
no corresponden a un curso elemental de Cosmografia.

Conociendo el valor de la paralaje de la Luna, es posible hallar
la distancia de ese astro a la Tierra procediendo como lo hieimos
para hallar la del Sol (n® 80).

En efecto: llamando p, a la paralaje lunar media, R & al radio
medio terrestre y d a la distancia media entre el centro de la Luna
y el de la Tierra, tenemos:

: x Ry Rs Ry

d = == o)
sen p sen 57’ med. 57’ (1]

y como tomando la medida del arco en radianes, se tiene que:

L L lazando en [1]
. = o reem
me 2D %0 eemplazando en

R -
resulta : d= e 60 R d=60R vale decir que

60
La distancia de la Luna a la Tierra es, aprozimadamente, igual a
60 radios terrestres.
Tomando para el radio de la Tierra el valor Ry = 6370 Km ten-
driamos que la distancia media Tierra-Luna expresada en kilome-

145. Dimensiones del globo lunar. — Habiamos visto (n° 81)
que se podia calecular el radio de un astro en funecién del radio
terrestre R & de la paralaje p y del semididmetro & de dicho astro,

mediante la férmula:
R5 . sen 3
R«- F e T,

sen p
Como el semidiametro de la Luna varia entre 0., — 16746” y
Omin = 14’41” siendo su valor medio 8,, = 15’43” operando con
este valor tendremos
Ry sen 15743 ¥ Ry med. 15'43" 3

Re = © ~ A,
= sen b7’ med. 57’ i 11
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El radio de la Luna es aproximadamente igual a los -% (cast un

cuarto) del de la Tierra.

SUPERFICIE Y VOLUMEN DE LA LuNA. — Recordando que la razén
entre las superficies de dos esferas es igual al cuadrado de la ra-
z6n entre sus radios y que la de sus volimenes es igual al cubo de
esa ultima razén, se tiene:

_(R@ '—'_(.3
5 R6>_ 11
1

13
1

La superficie del globo lunar es, aproximadamente, la {réce ava
parte de la terrestre.

Supg
Supg

12

)z_ 9 1
T 121 - 18

luego Supg = Supg es decir:

Vol _<R(>3_(3)3_ 20 ol
Vol -\ Ry /o XQxi) v 1881 " 80«
1 !
luego Volg = = Vol vale decir;

El volumen de la Luna es, aproximadamente, la cincuenta ava
parte del de la Tierra.

La masa de la Luna puvede ob-
tenerse en base a la de la Tierra
y a la distancia entre ambas, me-
diante la aplicacién de la ley de
gravitacion wuniversal. En esa
forma se ha caleulado que la
masa de la Luna es la ochenta y
una ava parte de la terresire, y

TiERRA
masa =1

Luwa
Masa:Qor23,

o
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la demsidad de la materia lunar el 0,6 de la terrestre o sea 3,1 veces
la del agua.

146. Constitucion Fisica. — La densidad 0,6 de la terrestre nos
dice que la Luna estd for-
mada por rocas simijlares a
las que se encuentran dela-
jo de la corteza terrestre, lo
que concuerda con la hipdte-
sis que hace nacer a la Luna
y a la Tierra de la misma ne-
bulosa terrestre, cuando ésta
estaba en estado liquido o pas-
toso. En ese caso los materia-
les més livianos fueron los
que se desprendieron que-
‘dando en el nteleo los més
pesados ecomo el hierro.

La Luna est4 tan cevea de
nosotros que a simpls viste
0 mejor con un anteojo de
teatro, pueden observarse zo-
nas claras y obscuras que
son las montanas y llanuras
lunares que han podido ver-
se claramente con los grandes telescopios.

El de Monte Wilson da fotografias directas de la Luna como si
tuviera un djdmetro aparente de 76 cm, lo que permitiria ver de-
talles del tamafio de las pirdmides de Egipto.

Las montafias de la Luna son relativamente més altas que las de
la Tierra, pues las hay casi tan elevadas como el Monte Everest en
una esfera cuyo radio es 1/ del de la Tierra. Se miden sus alturas en
base a las longitudes de las sombras que proyectan sobre la superficie.

Las montafias lunares tienen la curiosa caracteristica de ser ecir-
cos cerrados que alecanzan a tener diAmetros mayores que 150 Km,
generalmente con un pequefio cono surgiendo en el centro y que
parecen han sido producidas, en tiempos pasados, por la caida de
enjambres de meteoros en la superficie de la Luna. .

Fotografia tomada en el Observatorio de
Monte Wilson



— 174 —

La Luna carece de atmdsfera lo que se explica porque una masa
80 veces menor que
la de de la Tierra,
no ha podido rete-
ner por atraccion
las moléeulas ga-
seosas de su priini-
tiva atmésfera, que
como en todos los
gases estdn en con-
tinuo movimiento.
Probablementecon-
serve, como parece
resultar de acuer-
do a ias observacio-
nes, pequefias por-
ciones de gases
Fotografia tomada en el Observatorio de Yerkes muy pesados yde

vapor de agua.

La ausencia de atmoésfera y sus causas erosivas son las que pro-
ducen el gran contraste entre la montafia y el valle, lo que da al pai-
saje lunar un caracter muy distinto al que se observaria desde la
Luna al mirar a la Tierra.

' 147. Eclipses. — Cuando un cuerpo opaco como la Tierra o la
Liuna, interceptan los rayos solares que caen sobre cualquiera de
ellos, se produce el fenémeno llamado eclipse. !

El mecanismo de un eclipse se explica facilmente teniendo en cuenta
las distancias Tierra-Sol o Tierra-Liuna y las dimensiones de estos
astros.

Debido a la forma casi esférica de la Tierra y de la Luna, los
rayos del Sol producen detrds de cada uno de estos astros comncs
de sombras dentro de los cuales los rayos del Sol no pueden
llegar. Si trazamos las tangentes exteriores comunes a las eir-
cunferencias que representan al Sol y a la Luna (o a la Tierra),
se forma un cono de vértice O y generatriz OLS. El cono
de vértice O y generatriz OL es el cono de sombra correspon-
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diente a la Liuna. Si P es un punto interior al mismo, los rayos dei
Sol no llegan a él.

Trazando las tangentes interiores comunes a ambas circunferen-
cias se forman dos econos opuestos por el vértice O’. El cono de vér-
tiee O’ y directriz C ( LL/) (*) se llama cono de penwmbra y contie-

2
ne al eono de sombra. Todo punto P” situado en el interior del cono
de penumbra y exterior al eono de sombra, recibird solo parte
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de los rayos solares, es deel:ir, verd solo una poreién del diseo
solar,

Cuando la Luna al moverse en su 6rbita 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 cbserva-
dores colocados en los lugares donde llega dicho cono al diseco solar,
produciéndose entonces el fenémeno llamado eclipse de Sol.

En cambio cuando la Tiefa‘queda exactamente entre el Sol y la
Luna intercepta los rayos del Sol que alumbraban a la Luna, ocul-
téndola no solo para todos los observadores terrestres que tienen a la
Luna en el horizonte, sino para un supuesto observador ecolocado
fuera de la Tierra. Este fenémeno es el llamado eclipse de Luna.

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
luna llena, pero como la érbita del movimiento de la Luna alrede-
dor de la Tierra, pertenece a un plano distinto al de la érbita apa-
rente del Sol en su traslacién respecto de la Tierra, no sucede un
eclipse a cada luna llena o luna nueva.

LL
(*) La notacién C( zz') significa: circunferencia de radio L
—
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148. Eclipse del Sol. — Vistos desde la Tierra los diametros
aparehtes del Sol y el de la Luna son casi iguales, aun cuando el di4-
metro real del primero es 400 veces mayor que el segundo, pero co-
mo casualmente estd el Sol aproximadamente 400 veces mas alejado
que la Luna, es por lo que parecen tener el mismo disco.

Siendo la Odrbita

AW de la Tierra una
Ry o elipse, su distancia

al Sol varia de 51 a
63 radios terrestres
y como al mismo
tiempo la  distancia
de la Liuna al Sol va-
ria también, cambia
la altura del cono de sombra de la Luna de 51 a 59 radios terrestres,
lo que da lugar a distintas posibilidades en los eclipses 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 seccién de esc
cono es muy inferior al didmetro 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
anillo de luz alrededor del diseo negro de la Luna, sucediendo 1o
que se llama un eclipse anular de Sol. La observacién de la figura
adjunta basta para aclarar el concepto.

En el caso de eclipse de Sol més favorable, la interseccién del
cono de sombra con la Tierra no alecanza a tener un didrietro de
300 Km. Pero teniendo en cuenta el movimiento de rotacién 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 més ancha ocupada por el cono de penumbra, desde el
cual un observador verd ocultarse una parte del disco-solar, suce-
diendo el llamado eclipse parcial de Sol.

.unllll“"”ﬂ



. Como el eamino recorrido por la sombra de la Luna puede cal-
enlarse con anterioridad al eclipse, es posible anticipar para que
lugares de la Tierra serd visible.

La sombra de la Luna se traslada sobre la superficie de la Tierra
a razén de unos 1500 Km por hora en el Ecuador, lo que limita la
duracién de un eclipse a un intervalo menor de 8 minutos de
tiempo, y en nuestra latitud, debido a que la velocidad de rotacié
de Ia Tierra disminuye a medida que se aleja del Ecuador y est
velocidad se resta a la de la sombra de la Tierra, que se mueve en
mismo sentido que el de ésta, la duracién de un eclipse no pasa de
6 minutos.

149. Eclipses de Luna. — Siendo la Tierra una esfera de dia-
metro cuatro veces mayor, aproximadamente, que el de la Luna, y
alcanzando su cono de sombra a tener una altura de 216 R &) €8
posible que esta tltima al efectuar su movimiento ‘alrededor de la
primera, penetre en dicho cono, ¥y quede en algunos casos total-

o~

mente sumergida en él, pues el didmetro de la seccién mo de
sombra hecha a una distancia del centro de la base igual a¥distancia

media Tierra-Luna (60 R 6) es 271) mayor que el didametro lunar.

Los eclipses de Luna son visibles desde todos los puntos de la
Tierra que tengan a Luna sobre su horizonte en el intervalo en que
se produce, y la duracién de los mismos puede alcanzar a 1h 40 min
como mAaximo.

Habiamos dicho que los eclipses de Luna tenian lugar en la época
de Luna llena, pero, como hicimos notar, no en todos los novi-
lunios se producen, puesto que como el plano de la ecliptica y el
de la érbita lunar no son coincidentes y solo tienen dos puntos co-
munes, los nodos, es necesario que la Luna se encuentre enla men-
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cionada época muy cerca de uno de esos puntos (una distancia an-
gular menor de 12°) para que penetre en el cono de sombra de la
Tierra y se produzea, por lo tanto, eclipse de Luna.

Estos eclipses pueden ser parciales o totales pero nunca anulares,
pues como la Luna carece de luz propia al interponerse la Tierra entre
ella y el Sol, que es quien le envia la luz, sufre una privacién de la misma.

No debe creerse que en los eclipses totales de Luna ella desapa-
rezea por completo, por el contrario se la puede ver con un color
rojizo surcado de manchas gbscuras, producido por los rayos sola-
res refractados por la atmésfera terrestre.

Como debido a’su movimiento, de retrogradacién la linea de los
nodos da una vuelta completa a la 6rbita lunar, al cabo de 18 afios
11 % dias, y los eclipses de Luna solo tienen lugar cuando ese as-
tro se encuentra en la proximidad de los nodos resulta que esos
fenémenos se repetirdn al cabo de ese tiempo casi en las mismas
fechas y en igual orden. 2

Ese periodo de 18 afios 11 % dias se conoce desde la antigiiedad

con el nombre de Saros, y se utiliza para las predicciones de los
eclipses. Actualmente sé emplean con el mismo objeto tablas astro-
némicas de datos muy precisos.

Como un Saros no estd formado por un ntimero entero de dias,
los eclipses de Sol, que .como hicimos notar, son fenénienos locales,
se reproducirdn después de cumplido uno de esos periodos en dis-
tintos lugares de la Tierra. Asi, por ejemplo, el eclipse total .ob-
servable en los Estados Unidos de Norte América en el 24 de Enero
de 1925, se reproducirid en Siberia el 4 de Febrero de 1923, en Ja-
pén, Francia, Italia y Rusia el 15 de Febrero de 1931 y solo después
de 64 Saros, o sea en el afio 3075 volverd a ser observable en los
Estados Unidos.

En el periodo de un Saros tienen lugar 70 eclipses, de los cuales
41 son de Sol y 29 de Luna. Los primeros son més frecuentes porque
para que se produzecan basta que la Luna penetre en el tronco de
cono de base C (ﬂ ) ¥ C ( .Si) que es mucho mayor que el cono
; 2 2
de sombra de la Tierra, dentro del cual debe penetrar la Luna para
quedar eclipsada.




— 179 —

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 fenémenos, son sin embargo
compensados por las importantes observaciones que Unicamente en-
tonces es posible efectuar.

Asi, el estudio de la corona solar se ha hecho en los pocos minutos
de los eclipses totales acaecidos tltimamente, reveldndonos el espec-
troscopio ecomo vimos la constitucién quimica, densidad, tempera-
tura, -ete.

Otras experiencias importantisimas han sido las tendientes a com-
probar la moderna Teoria deyla Gravitacién de Einstein, que
significa una aproximacién mayor que la Teoria de Newton en el
conocimiento de las leyes de la Naturaleza. Se ha tratado en esas

S -’*fsll'l”l
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experiencias de medir la desviacién 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 de Sol, se fotografia
una estrella elegida convenientemente, de manera que, en el instante
del eclipse, un rayo de su luz roce el disco solar ocultado; y si se
compara su posicién sobre el fondo de las otras estrellas, antes y
después de la experiencia, se comprueba perfectamente que la des-
viacién sufrida por el rayo de luz estd expresada por un édngulo
igual al ealeulado teéricamente por el mismo Einstein.

Las observaciones de los eclipses totales efectuadas en el Brasil
en Mayo de 1919 por el Real Observatorio de Greenwich, y en
Australia en 1922, han confirmado ampliamente las conclusiones
de Ja Teoria de Einstein, que por otra parte no son explicables por
la Teoria de Newton.

Otra observacién muy importante hecha en el momento de los
eclipses, ha sido la de una raya ecolor amarillo-verdoso ‘que aparece
en el espectro de la corona solar y que se atribuy6 a la presencia de
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un gas, al que se le llamé coronio, no pudiendo ser identificada di-
cha raya con la de ninguna sustancia conocida en la Tierra. Sin
embargo, la teoria sobre la constitucién de la materia permite ase-
gurar (*) que en las estrellas no se encontraran més sustancias que
las existentes en la Tierra.

« Lios fisicos han logrado establecer el esquema ordenado de los
« elementos; y en este esquema se ve que no quedan lugares vacios
¢ que puedan ser ocupados por elementos nuevo§» que podrian apa-
recer en las observaciones astrondémicas.

El coronio no es pues un elemento nuevo, «es algin elemento,
< que nos es sin duda familiar, pero que no podemos identificar fa-
« cilmente por haber perdido varios de sus electrones. Un 4tomo que
«ha perdido un electrén es como un amigo que se ha afeitado el bi-
« gote; sus antiguos conoecidos no lo reconocen ». s

Efectivamente las rayas caracteristicas del coronio han sido
identificadas con las del nitrogeno ¥ del oxigeno ionizados en
la atmoésfera muy enrarecida de la corona y de la cromosfera solar,
comprobando al mismo tiempo las notables hipétesis sobre la cons-
titueién de los Atomos 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 comprobar si dicha luz
es reflejada o tiene emisién propia. Se cree actualmente de que di-
cha luz es producida por electrones libres, que eomo sabemos son
particulas sumamente pequefias que llevan ecargas de electricidad.

Los eclipses de Luna permiten estudiar las condiciones de limpie-
za y opacidad de nuestra atmésfera, de acuerdo al color y brillo que
la Luna adquiere cuando penetra en el cono de sombra de la Tierra.

151. Mareas. — Se conoce con ese nombre el movimiento regu-
lar y periddico a que estdn sujetas las aguas de los mares, y debido
al cual el nivel de las mismas varia constantemente durante un dia.

Si ese fenémeno se cbserva en un lugar determinado de la orilla
del mar, se ve que las aguas comienzan a subir, o lo que es 1o mismo
se crigina el flujo hacia la costa, cuya duracién es de 6 h 13 min,
hasta que alcanzan una altura, llamada alta marea o pleamar, que

(¥) Estrellags y Atomos, de A. S. Eppivarox, phg. 89. Los parrafos transeriptos a con-
tinuacion 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 desecenso o reflujo de las
aguas, cuya duracién es también de 6 h 13 min, y termina econ un
estado estacionario que dura también media hora, y en el cual las
aguas tienen el nivel minimo, por lo que se dice que estin en haja
marea 0 baja mar. Después de esto el nivel de las aguas comicnza a
- aumentar y s¢ repiten los hechos que acabamos de deseribir y cuyo
conjunto constituye, como dijimos méas arriba, el fenémeno de las
mareas, que tiene lugar dos veces por dia.

Se debe a Isaac Newton la primera explicacién de ese fenémeno,
y ella se basa, como veremos a continuacién, en su ley de gravita-
cion, con la que se llega a establecer que el fenémeno de las mareas
es una consecuencia de la atraccién de la Luna y del Sol (principal-
mente de la primera) sobre las aguas de los mares.

Que el fenémeno de las mareas estid estrechamente vinculado con
el movimiento de la Luna es facil de comprender si se observa: 1° Que
la duracién de dicho fenémeno es de 24 h 52 min o sea un intervalo
de tiempo ecasi igual al empleado por la Tierra en efectuar una rota-
cién completa alrededor de su eje; 2° 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-el Tneridiano-con-respecio-al-anterior; 3° que para un
lugar determinado, cuando la Luna estd en sisigias la hora de la
plena mar es aproximadamente la misma; 4° cuando la Luna esta
en el perigeo las mareas son las més fuertes que se producen y son
mas débiles cuando estd en apogeo.

Que ese fenémeno depende también del Sol puede comprenderse
si se tiene en cuenta el aumento que sufren las mareas cuando el Sol
esté en el perigeo, y que las mayores mareas que se producen en un
determinado punto, tienen lugar cuando en la época de los equinoc-
cios la Luna estd cerca del Ecuador y en la proximidad de su pe-
rigeo.

Se ha podido determinar que la influencia de la Luna sobre la
produceién de las mareas es 2,3 veeces mayor que la del Sol.

Veamos ahora la manera en que dichos astros actian en la pro-
duccién del fendmeno.

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 con la ley de gravitacién dos cuer-
'"Mll%’ pos se atraen con una fuerza.pro-
porcional a sus masas e inversa-
mente proporcional al ecuadrado
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 mismo ra-
zonamiento es valido para todas
las moléculas resulta que en tor-
no de A debido a Ja atraccién lu-
nar las aguas pierden su tenden-
cia a estar ligadas a la Tierra y
se elevan formando un pequeio
promontorio dirigido hacia la Lu-
na. En torno de D, también las
aguas se elevan pero alejandose
de la Luna, pues como la atraceion de ésta es menor que la que se
ejerce en A y en el centro C de la Tierra y por lo tanto éste tiende
a acercarse a dicho 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 depresién, de manera que la capa
acuosa ABDE que habiamos supuesto esférica toma la forma de un
elipsoide alargado A’B’D’E’.

El fenémeno que acabamos de describir es el de las mareas lunares.

Un razonamiento anélogo puede hacerse para explicar las mareas
solares, vale decir, la transformacién de la envoltura acuosa en un
elipsoide alargado cuyo eje mayor estd dirigido hacia el Sol.

Habiamos dicho que la marea lunar era 2,3 veces mayor que la
solar, y esto que parece extrafio, si se tiene presente que la masa
del Sol es 26 millones de veces mayor que la de la Luna, deja de
serlo si se piensa que la distancia de la Luna a la Tierra es 400
veces menor aproximadamente que la de esta ultima al Sol.

"
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Las aceiones de la Luna y del Sol ("“) sobre las aguas de los mares
se eJereen smmltaneamente combinéndose las dos mareas deserip-
tds para dar lugar a la resultante Ginica llamada marea luni-salar.

Las mareas que tienen lugar en los dias de Luna nueva o llena
son las de mayor altura, porque como en el primer casc 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, aleanzan su maximo en la época de los
etfuinoccios, es decir, las mareas de las sisigias equinocciales son las
mayores del afio.

Por el contrario cuando se tlene Luna en cuarto menguante o
creciente, las mareas, llamadas de cuadratura, son de pequeha al-
tura, pues las acciones de los astros, cuyas longitudes difieren de
90°, se contrarrestan. Las mareas de las cuadraturas equinocciales
son las menores que se producen durante un afio.

Se ha podido observar en todos los puertos de mar, que las ma-
reas no tienen lugar exactamente en los instantes en que tendrian
que producirse por las posiciones que ocupan la Luna y el Sol con
respeeto al meridiano de esos puertos, sino eon atrasos, variables de
un lugar a otro, que pueden ser hasta de dos dias.

Por ejemplo las mas grandes mareas que, como hemos dicho, ten-
drian que p}roduejrse n el mogento de las s1swlas*txe.g/u lugar 30 6
40 h més tarde, siendoe constante el atraso en esa época para cada
lugar.

Ese atraso es debido a que las aguas no cubren totalmente a la
Tierra y poi' lo tanto influye en la propagacién de su movimiento la
configuracién de las costas y la inercia que deben vencer las aguas
para modificar la velocidad que tenian por efecto de la marea an-
terior.

Se conoce con el nombre de establecimiento del puerto en un lu-
gar determinado, al atraso de la hora de la pleamar ccn respecto a
la del pasaje de la Luna por el meridiano superior de ese lugar,
cuando en el dia de una sisigia equinocecial ella se encuentra a su
distancia media con respecto a la Tierra.

(*) La influencia de los demés planetas sobre la produccion de las mareas es insig-
nificante.



CAPITULO XV

ESTRELLAS Y NEBULOSAS

PROGRAMA. — Fstrellas y constelaciones. Enjambres de estrellas. Nebulosas ga-
seosas. La Via Ldctea. Nebulosas espirales. Hipétesis de Laplace.

150. Estrellas. — NoMENCLATURA. — Antiguamente se acostum-
braba a nombrar las estrellas més brillante de un grupo de ellas,
llamado constelacién, con un nombre propio, griego o arabe gene-
ralmente, o indicando la posicién de dicha estrella en la constelacién.
Asi, por ejemplo, se decia Sirio la estrella mds Drillante del cielo,
las estrellas del cinturén de Oriim, ete.

Mé4s tarde estuvo en auge el designar a las estrellas por letras
oriegas siguiendo el dibujo de la constelacién y teniendo en cuenta
su brillo. Asi tenemos que a Betelgeuse se le llamé o Orionis, a Ei-
gel, B Orionis, y a Bellatrice, y Orionis, etec.

Cuando las letras del alfabeto griego no eran suficientes para
designar las estrellas de una constelacién se usaban las del abece-
dario latino.

Actunalmente el empleo de los grandes telescopios y el de la fo-
tografia en especial, han permitido aumentar considerablemente cl
niimero de las estrellas determinadas eon toda precisién, estimén-
dose en 2 millones, aproximadamente, ese ntimero, entre los 8 6 4
millones de estrellas que revelan las placas fotogréficas. Por esta
razén resultan deficientes las notaciones que habiamos sefialado en
los parrafos anteriores y en nuestros dias se nombra a una estrella,
segtin el caso, por cualquiera de estos procedimientos: 1° por sn
antiguo nombre si es una de las més brillantes, 2° por cualquiera
de las notaciones explicadas si es una estrella visible a simple vista,
v en los demés casos, 3° por el nombhre del catilogo en que figura
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y el ntimero de orden que ocupa en el mismo. Se dice, por ejemplo,
125 Lacaille, 284 Groombrigde, 243 Cérdoba, ete., o 4° por sus coor-
denadas ecuatoriales absolutas.

MAGNITUD DE UNA ESTRELLA. — Si se observa a simple vista el
cielo estrellado, llama la atencién inmediatamente, el hecho de que
‘las estrellas presenten diversos grados de brillo o luminosidad. Lios
griegos habian clasificado a las esirellas de aeuerdo econ su brillo,
en seis clases o magnitudes, que distinguian con las letras a, B, v, /
8, g C. 3

Esta manera de clasificar a las estrellas, fué utilizada durante
mucho tiempo hasta que Flamsteed, utilizé cifras en lugar de letras
griegas, llamando estrellas de primera magnitud a las mas brillan-
tes, y de sexta magnitud a las de menor brillo, pero observables a
simple vista en noches sin Liuna por las personas de vista normal.
Las magnitudes intermedias se establecieron en forma tal que el
aumento o disminuecién de la sensacién percibida por el ojo al pesar
de una magnitud a otra menor o mayor, respectivamente, fuese el
mismo.

Esta escala fué prolongada més alld de la sexta magnitud, para
comprender a-las estrellas visibles solamente con el empleo de ins-,
trumentos, pero como estaba basada en un hecho puramente fisiolé-
gico carecia de exactitud, ecomo lo prueba el que apoyandose 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 aplicacién de las distintas escalas adoptadas en los an-
tiguos catélogos, se establecen las magnitudes de las estrellas en
forma tal que mientras los niimeros que las expresan aumentan en

progresién aritmética de razén 4, la intensidad luminosa disminuye
5

en progresion geométrica siendo \/10_0 ® 2512 su razén. Esta es-
cala se conoce con el nombre de ley de Pogson, y su cero se ha ele-
gido en forma tal que los resultados obtenidos mediante su aplica-
cién concuerden, en lo posible, con el Durchmusterung (catdlogo)
de Bonn.

De acuerdo con ella resulta que una estrella es de segunda mag-
vtud si es 2,512 veces menos brillante que una de primera, de terce-
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ra sies 2,512 menos que la de segunda o sea 2,512% veces menos brillan-

te que la de primera, ete., de sexta magnitud si es \/ﬁ) =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 magnitud cero cuando es 2,512 ve-
ces mas brillante que una de primera, que es de magnitud —1,
— 2, ... ete., cuando es 2,512% 2512° ete., més brillantes que la de
primera magnitud. Canopus 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 m.

NUMERO DE ESTRELLAS. — Como los anteojos tienen la propiedad
de concentrar en su objetivo mayor cantidad de luz qus el ojo huma-
no, con el empleo de los mismos se ha conseguido aumentar consi-
derablemente el ntimero de las estrellas observables a pesar de

Constelacién de Orién, observada a simple vista y con un anteojo de poco aumenfo.
PR
« Le Ciel ». Ao

Qo2 7

ger de un orden de magnitud muy elevada o sea de brillo muy
débil.

Asi, por ejemplo, con un anteojo de teatro se pueden ver estrellas
de 9* magnitud; con la ayuda del telescopio del Observatorio de
Lick, ceuyo objetivo tiene un didmetro de 90 ecm, se observan
estrellas de la 17* magnitud y con el telescopio del Observatorio de
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Monte Wilson de 2,5 m de abertura de objetivo, se aleanzan a ver
hasta las de magnitud 19°.

Empleando la fotografia se han podido obtener placas con im-
presiones de estrellas de la 21* magnitud o sea euyo brillo es 1 000 000
de veces menor que el de las de 6* magnitud.

El ntimero de estrellas visibles a simple vista es,” teniendo en
cuenta su magnitud, el siguiente: ;

I*m 20; 2*2m H53; 3*wm 157;

4* m 506; 5* m 1740; 6* m 5170,

Puede observarse que el nimero de estrellas de unae magnitud es,
aprovimadamente, tres veces mayor que el de las de orden inmedia-
to inferior. Esta ley aproximada parece conservarse hasta las de
17* m.

Un observador situado en el Eeuador donde, segin sabemos
(n°® 18), todas las estrellas son visibles, alcanza a ver sin el empleo
de instrumentos, unas 6000 estrellas, nimero 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 anéli-
sis espectral cuya utilidad en el estudio de la Naturaleza del Sol,
que es la estrella mds cercana a nosotros, hicimos notar en su opor-
tunidad (n° 84), ha permitido también determinar la composicién
quimica de las sustancias existentes en las estrellas y la temperatu-
ra a gue se encuentran dichas sustancias.

Asi, en los espectros estelares se encuentran rayas negras de ab-
sorcién, que muestran que ellas poseen un nieleo incandescente ro-
deado por una atmésfera gaseosa menos densa y de temperatura
mas 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 clasificacién de
las mismas de acuerdo con esa temperatura y color, que damos a
continuacion :
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Gruro 1 — Estrellas blancas, Vega y Sirio por ejemplo, de muy
clevada temperatura, de 27000° a 8000°. Sus espectros presentan
poeas rayas negras, en las que predominan las correspondientes al
hidrégeno y al helio.

Gruro 2° — Estrellas amarillas, Arturo y Capella por ejemplo,
de elevada temperatura, de 8000° a 5000°. Sus espectros presentan
numerosas rayas negras que denotan la existencia de vapores metéli-
cos como los de calcio, hierro, manganeso, siendo menor, en cambio,
el ntimero de las rayas de hidrégeno.

El Sol por el espectro de su luz podria catalogarse entre estas
estrellas.

Nebulos
de Orion

£_Orionis
Sirio
Procyon
Sol
Arturo

" Betelgenge

Mira Ceti

Wotografias de tipos de espectros estelares. Observatorio de Lowell.

Grupo 3° — Estrellas rojas de 6000° a 4500° temperatura, Betel-
- geuse y Antarés por ejemplo, euyos espectros presentan las rayas
obseuras correspondientes al dzido de titanio.

Grupo 4° — Bstrellas rojas de 4500° a 3000° temperatura, cuyos
espectros revelan la existencia de dzido de carbono.

Esta clasificacién, debida al padre Angel Secchi, que nos muestra
la relacién existente entre ol color de una estrella y su temperatura,
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nos permite afirmar que las estrellas blancas son las mds calientes
y las rojas las mds frias.

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-
posicién quimiea de la dltima, pues generalmente la presencia de
las mencionadas rayas es consecuencia de la temperatura de esta
altima. Asi, por ejemplo, cuando la estrella es muy caliente, los
gases més livianos como el hidrégeno y el helio, flotan por encima
de los deméas y absorben sus rayas.

Una aplicacion muy interesante del conocimiento de las tempe-
raturas de las estrellas, es el céleulo de los voliimenes de las
mismas. .

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 irradiacién por la luz que de ella se recibe en la Tierra,
resulta que con estos tltimos valores se determina la superficie de
irradiacién y por lo tanto el valor absoluto de su didmetro.

El astrénomo Hertzsprung predijo en 1905 los didmetros 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 interferdmetro, con el que en el Observatorio de Monte Wilson se
han medido directamente los de varias estrellas rojas 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 més favorables para hacer po-
sible la medicién de sus didmetros aparentes.

Se han medido asi estrellas rojas de un didmetro aparente de
0705 de arco y amarillas de 0702; en cambio no se ha podido medir
directamente, todavia, el didmetro aparente de una estrella
blanca.

Con estas determinaciones se han obtenido resultados verdadera-
mente curiosos. Por ejemplo, hay estrellas, como Arturo y Capella,
que tienen la misma temperatura que el Sol y que siendo sus didme-
tros 10 veces menor que el de dicho astro, presentan un didmetro
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aparente de tan solo 07007 de arco, lo que da una idea de la dis-
tancia enorme que las separa de nues-
tro planeta.

Otras estrellas, como DBetslgeuse por
ejemplo, tienen un didmetro 300 veces
mayor que el del Sol y por lo tanto un
volumen 25000000 veces mayor, en eam-
bio su densidad es solo 0,001 de la de
nuestra atmésfera, lo que prueba lo su-
til de la materia que forma a dicka es-
trella.

Para dar una idea del tamafio de
Betelgeuse pensemos en que estaria
contenida en ella la érbita de la Tierra y que casi aleanzaria a tocar
a la de Marte como se muestra en la figura.

ORBITA pe ”44?,-
&

152. Distancia de las estrellas a la Tierra. — EIl conoci-
miento de las distancias a que se encuentran las estrellas del centro
de nuestro planeta, es uno de los problemas astronémicos més- im-
portantes y necesarios. Vimos la gran dificultad que se presen-
taba al medir la distancia Sol-Tierra tomando una base tan reducida
como lo es, con respecto a esa distancia, una cuerda terrestre, por
lo pequefios que son los 4ngulos que se utilizan en dicho eéleulo.
Esa dificultad es tan grande en el caso de las estvellas que hace im-
posible la operacién con la mencionada base, ‘y 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 nosotros, debe vérsele desecribir, en el transcurso de
un afio, una pequeiia elipse sobre el fondo de las estrellas més le-
janas. Esta fué, como vimos antes, una de las pruebas que se le
exigi6 a la teoria heliocéntrica de Copérnico para su aceptacion,
pero que recién en los tiempos modernos pudo comprobarse, dada la
enorme distaneia que nos separa de la més préxima que es de 275 000
unidades astrondémicas.

Para medir la distancia de la Tierra a una estrella muy préxima,
se tomé como base el eje mayor de la orbita de la Tierra que mide
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dos wunidades astronémicas (aproximadamente 300000000 Km).
Midiendo los &ngulos ET'T”” y ET’”T’ pudo hallarse el angulo
p = T'ET’” que las visuales desde la estrella E forman con el dii-

metro mayor de esa drbita. Dicho dn- e

gulo se llama parclaje anuwal de la es- E} £
trella. { ;
Para expresar las distancias que

nos separan de las estrellas, ha sido &
necesario adoptar una unidad mucho
mayor que la wnidad astrondmica,
siendo la més empleada el aiio luz o
sea el camino recorrido al cabo de
un afio, por un rayo de luz, que

se propaga‘ con una velocidad cons- T"@
tante de 300000 Km por segun- =

do. i

Una estrella sitnada a 100 afios luz tiene un paralaje anual de 0,03
de segundo de arco, que es perfectamente apreciable con los instru-
mentos de que disponen los astrénomos modernos. Se han medido
las distancias de todas las estrellas visibles alejadas menos de 300
efos luz con gran precisién y aproximadamente las de aquellas cuya
separacién es menor de 1000 afios luz.

Las magnitudes de las que hemos hablado en los parrafos ante-
riores se llaman magnitudes visuales aparentes, 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-
sidad de la luz que recibimos de una fuente luminosa es inver-
samente proporeional 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 magnitud absoluta o luminosidad intrinseca de una
estrella, que es la magnitud que tendria esa estrella si estuviese si-
tuada a 33 anos luz de la Tierra.

De acuerdo con esto resulta que el Sol es una estrella de 5* mag-
mitud absoluta (su magnitud aparente era — 27), Betelgeuse es de
— 3% magnitud absoluta y Rigel de — 62
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Se acepta de acuerdo a las ideas de Hertzsprung que existe nna
relacién entre luminosidad, color y temperatura de las estrellas, de
manera que determinando las dos tltimas con ayuda del anélisis
espectral, puede determinarse la luminosidad de la estrella y eon
ella su magnitud absoluta especiroscopica. ‘

Este método indirecto, ha dilatado el conocimiento de las distancias
estelares hasta 50 000 afios Ilnz.

153. Estrellas proximas al Sol. — Entre las estrellas més cer-
canas a nosotros, se encuentra Sirio con sus dos componentes A y B
(siendo visible a simple vista la A de — 1* magnitud mientras su
compaiiera B es de 8* magnitud).

El compaiiero débil de Sirio y la estrella llamada de Van Maanen
de 12* mag. pertenecen a las llamadas estrellas «enanas blancas »,
de un volumen muy pequefio comparado con el Sol y de una densi-
dad muy grande.

Segtin la explicacién del astrénomo Eddington estas estrellas
constituyen una de las pruebas evidentes de las modernas hipdtesis
sobre la estructura de la materia.

El compaiiero de Sirio da 400 veces menos luz que el Sol, siendo
en cambio més caliente que €l pues es una estrella blanca. Da més
luz por unidad de superficie que el Sol, es mas pequeno que Urano
pero en cambio es tan pesado eomo el Sol.

De su masa y volumen se deduce su densidad que es 27000 veces
la del agua, es decir, un dm?® de la sustancia de Sirio B pasa 27
toneladas.

Pero lo mas extrafio es que el andlisis espectral revela la existen-
cia de hidrégeno, el gas més liviano (& = 0,0001 de la del agua).

La explicacion de este fendémeno debemos buscarla en las ideas
modernas sobre la constitucién de la materia.

En una sustancia cualquiera existen muchisimos espacios vacios,
pues el dtomo, la parte més pequeiia de la materia, es un diminuto
sistema planetario formado por un pequeho nitcleo, el protin, alre-
dedor del cual giran otras particulas mucho mas livianas, los elec-
tromes.

El atomo de hidrégeno, por ejemplo, tiene un protén pesado y
un solo electrén, mientras otros ecuerpos simples tienen varios elec-
trones.,
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En circunstancias ordinarias en nuestro planeta, los electrones
giran a gran velocidad dentro de una 6rbita fija siendo el dtomo un
ente muy estable.

El tamafio de un Atomo en estas circunstancias estd dado por el
tamafio de la 6rbita del electrén més alejado, de manera que si ésta
tiene un didmetro de un billonésimo de centimetro, por ejemplo, esa
sustancia, que puede ser el hidrégeno, podra comprimirse hasta con-
tener un billon de atomos por centimetro.

Pasemos ahora al interior de una estrella en que la tempera-
tura alcanza, probablemente, millones de grados (en el Sol la tem-

Tres fotografias mostrando el movimiento propio de Prézima y de a Qjctauro.
(Fotografia del Observatorio de Harvard).

peratura interior debe ser 40000000°) y elevadisimas presiones,
los 4tomos han perdido sus electrones quedando formados tinicamente
por sus potrones, disminuyendo enormemente de tamafio y la sustan-
cia que compone a la estrella se comprimird hasta aleanzar densida-
des desconocidas en la Tierra, como sucede en el compafiero de Sirio.

Las estrellas Préozima y o del Centauro son las que se encuen-
tran més cerca de nosotros (4,2 y 4,3 afios 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 fotografias
tomadas en los afios 1901, 1910 y 1925,
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Respecto de o del Centauro su movimiento la lleva a aproximar-
se a B del Centauro lo que traerd como consecuencia dentro de 4000
afios, que se nos presenten como una estrella doble y después de di-
cho lapso de tiempo se separaran nuevamente.

154. Movimientos propios de las estrellas. — Se creia hasta
principios del siglo XVIII, que las posiciones de las estrellas eran
invariables, y soliase llamarlas esfrellas fijas en contraposicién a
los planetas pues este nombre, como dijimos oportunamente, quiere
decir asiros errantes.

En el afio 1718 el astrénomo Halley, pudo comprobar por la com-
paracién de los valores de las coordenadas de las estrellas Arturo,
Aldebaran y Sirio calculadas ese afio, con los que daban los cata-
loges de épocas anteriores, que dichas estrellas habian cambiado de
posicién. Sus trabajos fueron confirmados y ampliados més tarde
por los astrénomos Cassini y Mayer.

Como los cambios de posicién notados por los astrénomos citados,
se encontraron después de efectuar las correcciones para eliminar
la influencia que sobre la posicién de las estrellas tienen la refrac-
ciéon y la aberracién de la luz y la precesién de los equinoecios,
constituye una prueba de que las estrellas poseen un movimiento
propio, vale decir, que se mueven unas respecto de otras.

En nuestros dias se admite, sin ninguna restriceién, que todas
las estrellas se mueven, y el estudio de la determinacién precisa de
esos movimientos constituye uno de los problemas més importantes
y dificiles de la Astronomia Estelar.

Se' comprenderd su dificultad si se tiene en cuenta que los des-
plazamientos angulares son pequefiisimos y sumamente lentos, pues
en muchas no alcanza a valer 1”7 por afio y el miximo es de 10” en
ese mismo tiempo.

Siendo enormes las distancias de las estrellas a la Tierra, resulta
que a esos pequefios movimientos angulares corresponden recorri-
dos muy grandes y velocidades tangenciales considerables. Asi, por
ejemplo, la estrella Sirio recorre anualmente un arco de 17, lo que
significa que emplearia aproximadamente 1400 afios en recorrer una
distancia angular igual al didmetro 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 afio siendo su velocidad de
10 Km/seg.

Hay estrellas ecomo Sirio y Antarés cuyos desplazamientos anua-
les son iguales y sin embargo ecomo Antarés estd 40 veces més ale-
jada de nosotros que Sirio, su velocidad real es 40 veces mayor.

Ademés del movimiento que acabamos de sefialar y euya direc-
cion seria para cada estrella perpendicular a la visual dirigida a
las mismas desde la Tierra, ellas poseen otro, segin esa visual, de
acercamiento o alejamiento de la Tierra.

La velocidad del movimiento en esa direccion, llamada welocidad
radial, ha sido determinada en intensidad y sentido con mucha pre-
cisibn por medio de la aplicacién del principio de Doppler a los
espectros de la luz emitida por las estrellas, donde se han medido el
corrimiento-de las rayas de los mismos (¥).

En base a lo anterior se ha podido determinar que Betslgeuse,
Rigel, Regulo, Castor, ete., 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, o del Cisne a razén de
39 Km/seg, Vega a 46 Km/seg, Arturo a 55 Km/ seg, ete.

El movimiento real de las estrellas es el que resulta de la com-
posicién de los que hemos explicado, y trae como consecuencia el
cambhio de forma de las constelaciones y por lo tanto el aspecto del
cielo. Conviene sin embargo
insistir en que dada la pe-
queilez aparente de esos mo-
vimientos, deben transeurrir
miles de afios para que esas
deformaciones sean aprecia-
bles a simple vista.

Habiamos dicho que el
Sol era también wuna es-

Aspecto de las constelaciones de la Oruz del
trella, la més cercana 2 Sur y del COentauro en la actualidad y den-

nosotros. Cabe, pues, hacer tro de 4000 afios.

2. » €30
. s L Py
(*) El principio de Doppler~establece que:
8i una fuente luminosa se acerca (aleja) de un observador, las rayas del espectro de
#u luz sufren, con respecto a las posiciones de las mismas cuando la fuente estd fija, un

corrimiento hacia el rojo (violeta) proporcional a la velocidad del 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, aproximadamente, seguido por todo el sistema solar; di-
rigiéndose hacia un punto préximo a la estrella Vega o sea o de la
Lira, como ha podido establecerse por el estudio de los movimientos
de las estrellas.

155. Estrellas dobles. En el afio 1650 con el empleo del te-
loscopio, se descubrié que la estrella Zeta de la constelacién de
la Osa Mayor estaba formada por dos, es decir, era una estrella
doble.

Actualmente se conocen méas 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
separacién aparente entre las mismas aleanza hasta un 0”1 de ar-
co (*). Con el empleo del interferémetro pueden evidenciarse es-
trellas dobles cuyas componentes estin a una distancia aparente de
hasta de 0”01 de arco, y por ultimo la aplicacién del principio de
Doppler a los espectros estelares ha permitido descubrir estrellas y
calcular, de acuerdo con las variaciones de esos espectros, las 6rbi-
tas de esos astros tan lejanos comprobando, ademés, que se rigen por
la ley de la gravitacién de
Newton.

Otra estrella doble muy
conocida es Sirio, de cuya
componente débil Sirio B

Simo B hablamos anteriormente,
~  La existencia de la com-
paiiera de Sirio, como se la
llama comunmente, es uno de los hechos que, como en el easo de
Neptuno y Plutén, fueron aceptados antes de su deseubrimiento
por el telescopio, por las predicciones hechas mediante el caleulo.

Siendo Sirio una estrella « cercana », distante 10 afios luz, se ha-
bia podido constatar en ella, perfectamente, un movimiento de vaivén
que de acuerdo con las leyes de la gravitacién debia ser producido

(%) Apreciar 0’'1 de arco equivale a distinguir los faroles delanteros de un automdévil
a 1300 Km. de distancia y apreciar 0701 es distinguirlos a 29000 Km.
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por la atraccién de otra estrella. Se la llamé Sirio B y se caleulé
que el movimiento de rotacién alrededor del centro de gravedad del
sistema formado por Sirio y Sirio B se efectuaba en unos 50 afios
aproximadamente. Algtin tiempo después el telescopio lo descubrid,
confirmando una vez més las leyes de la gravitacién.

Se calcula, en nuestros dias, que el nimero de estrellas dobles al-
canza a un 10 9% del namero total de estrellas.

Es también una estrella doble a del Centauro con un periodo
de revolucién de 80 afios.

Paralela a a del Centauro se mueve Préxima, la estrella més cer-
ca a nosotros, formando con o del Centauro una estrella doble apa-
rente, pues en realidad son independientes y estdn separadas por
millones de kilémetros.

156. Estrellas dobles de luz variable. — Entre la enorme
cantidad de estrellas dobles hay algunas en que el plano de sus 6r-
bitas pasa por la Tierra. En tales casos cuando una de las compo-
nentes es de débil brillo se producen, periédicamente, una especie
de eclipse en el momento en que la componente obseura tapa pareial
o totalmente a la brillante, produciendo una variacién periddica
de brillo.

Este es el caso de la estrella Argol o B de Perseo en que la com-
ponente débil A tiene un didmetro algo mayor que la B, cambiando,
por lo dicho anteriormente, periédicamente de 2* a casi 4* magnitud,
lo cual puede comprobarse a simple vista.

Actualmente se han encontrado més de 200 estrellas dobles va-
riables.

157. Estrellas simples variables. — A diferencia de las varia-
bles dobles cuyo cambio de luz ha sido fécil de explicar, se han
descubierto estrellas simples, que sufren variaciones en su luz sin
que intervengan otros cuerpos. El niimero de estrellas de este tipo
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conocidas en nuestros dias pasa de un millén y se clasifican en los
siguientes grupos:

EsrreLrAs CEFEIDAS. — Son estrellas euya luz sufren variaciones
aparentes de una magnitud.

La primera estrella en que se observé este fenémeno fué & de
Cefeo, de la cual tomaron el nombre genérico de cefeidas.

La estrella més brillante que se conoce de este tipo es la Estrella
Polar.

Se caracterizan las cefeidas porque sus intervalos de variacién
son rigurosamente iguales, y de acuerdo a la hipétesis mis acepta-
da de los astrénomos Shapley y Eddington, son producidas por
cambios de volumen, sufriendo la estrella una especie de <« pul-
sacion ».

Estas estrellas estdn situadas cerca de la Via Léctea y su movi-
miento real es de 8 a 10 Km/seg.

Hace algunos afios (1912) la observacién de las cefeidas, llevé a
la conclusién de que habia una intima relacién entre su « magnitud
real » y su periodo de pulsacidn.

Asi, por ejemplo, si la pulsacién de una cefeida es de 2 dias su
magnitud real, cualquiera que sea el lugar donde se encuentra, es
6,2 m; si su pulsacién es de 3 dias es de 7,1 m; si tarda 10 dias es
de 8,2 m, etc.

Conociendo su magnitud real y midiendo la aparente, se ha po-
dido caleular la distancia a que se encuentran estas cefeidas.

Cuando se observan grandes agrupaciones de estrellas, como
son, por ejemplo, las Nubes de Magallanes, y se logra encontrar entre
ellas a estrellas variables, lo que es facil por el hecho de ser estas
estrellas unas 1000 veces més 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 afios Iuz.

GRUPOS VARIABLES. — Se han encontrado, ademés, grupos de es-

\ trellas variables de periodo menor que el de las cefeidas, algo irre-

\gular, y que tienen con éstas grandes analogias. Estos grupos va-

riables no tienen preferencia por ninglin lugar del cielo y estin
animados de gran velocidad, que pasa de los 100 Km/seg.
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ESTRELLAS VARIABLES DE LARGO PERioD0. — Son todas estrellas
del tipo rojas gigantes, teniendo grandes dimensiones como Be-
telgeuse y Antarés y dotadas de rapido movimiento (més de
60 Km/seg).

Tienen un periodo aproximado de un afio para sus variaciones de
brillo, que oscilan de 2* a 9* magnitud real.

La primera estrella de este tipo que se observd fué Mira Cets.

VARIABLES PARTICULARES. — Fuera de estas clases variables hay
otras euyos cambios no guardan ninguna ley de variacién conocida.
Se acepta, de acuerdo a las observaciones, que los ecambios 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 Orién
y en la nube de la constelacion de la Corona Austral.

/158. Estrellas Novas. — La observacién continua del cielo re-
%a, a veces, la transformacién rdpida de una estrella muy débil, ¢

casi invisible, en otra cuyo brillo sobrepasa al de todas las es-
trellas.
En el breve intervalo de tiempo que se produce ese fenémeno, la

‘estrella aumenta su volumen hasta hacerse millones de veces mayor,

con una velocidad radial de mas de 1000 Km/seg. hasta alcanzar,
al cabo de algunos meses o afios, su méximo esplendor, después de
lo cual la estrella decae de brille para volver, al cabo de un periodo
relativamente breve, a ser nuevamente una débil estrella o desapa-
recer por completo. '

A estas estrellas se les llama nuevas o novas y aparecen, término
medio, una por afio, no pudiéndose por lo tanto atribuir su cambio
de brillo a choques entre estrellas, pues segtin 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 periodo
no menor de un billén de afios.

Se trata de explicar este fenémeno suponiendo que la nowe atra-
viese una nebulosa formada por tenue gas, y que el frotamien-

to producido es tan grande que provoca el aumento de su lumino-
sidad.
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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 fenémeno dependa de su naturaleza interna.

La primera nova metédicamente observada fué la Nova de 1572
en la constelacion de Casiopea efectuada por Tycho Brahe. El bri-
llo de esa estrella superd al de Jupiter siendo visible en pleno
dia. Actualmente ha descendido al de una estrella de 12* mag-
nitud.

Otra nove importante fué la de 1604 observada por Kepler.

La nove de 1818 en la constelacién del Aguila, auments de 10?
magnitud a la — 1 a o sea 300000 veces més brillante que el Sol, en
brillo absoluto. El aumento de su diametro se efectué con una
velocidad de 1500 Km/seg.

La nova Pictoris de 1925 ha sido la més importante de los tlti-
1n0s afios. Aumenté de la magnitud 122 hasta a ocupar el lugar de una
de las estrellas més brillantes, decayendo después para ser ahora
una estrella de 7* magni-
tad,.

La 1* fotografia mues-
tra a la estrella en 1902,
en Mayo 25 de 1925 ha-
bia aumentado su dié-
metro hasta llegar a ser
50 veces el del Sol y en
Junio 9 del mismo afio a
100 veces. Lia 2* fotogra-
fia muestra a Nova Pic-
toris en Septiembre de
1925 cuatro meses des-
pués de haber alcanzado
su maximo brillo.

Fotografias del Observatorio de Harvard.

159. Enjambres de estrellas. La observacién de las distan-
cias y velocidades de las estrellas nos revela una tendencia general
a agruparse formando los llamados enjambres, cimulos o montones
de estrellas.
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El més 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, s6lo después de miles de anos, cuando el enjambre se ha-
lle alejado de nosotros, disminuyendo aparentemente sus distancias,
se verd facilmente el agrupamiento.

El enjambre de las Hyades, formado de estrellas de 4* y 5* mag.,
situado a 150 afios luz, se encuentra ya en esa posicion, formando

Fotografia de la Pequefia nube de Magallanes tomada en el Observatorio
Harvard (Arequipa)

un grupo cerrado alrededor de la estrella Aldebarin en la conste-
lacién del Toro. ]

El enjambre de las Pleiades, situado también en la constelaeién
del Toro, dista de mnosotros 400 anos luz.

El enjambre de Perseo, formado de estrellas de 8* magnitud
ostd todavia mas distante, viniendo luego los llamados enjam-
bres dispersos formados por estrellas telescépicas, en niumeros
de cientos o miles, con una estrella més brillante en el centro.
En nuestros dias se ha determinado méas de 200 grupos de esta
clase.
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Los enjambres globulares estan formados por estrellas cuyo ni-
mero no se ha podido determinar, pues el telescopio de més poder
no ha conseguido «resolverlo» completamente.

Estos enjambres son todos telescopicos a excepcién del enjambre
o Centauro, visible a simple vista como una estrella difusa de 4°
magnitud, estando formado en realidad por estrellas de 10* mag.

Fotografia del enjambre globular Omega Centauro, el més cercano a nosotros
(20 000 afios luz), Observatorio Harvard.

El nombre de enjambres globulares, cuadra perfectamente con
sus imégenes telescopicas que son enormes agrupamientos esféricos,
tan densos en sus centros que tienen la apariencia de un globo.

Se han encontrado en esos enjambres estrellas periédicas y novas
¥ en base a ellas se ha podido determinar las distancias que nos se-
paran de esos enjambres. En el caso de @ Centauro, el enjambre
mas cercano, dista 20000 anos luz. Otros aleanzan distancias de 100 a
200000 afios luz.
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160. Nebulosas gaseosas. — Las nebulosas gaseosas son enormes
masas gaseosas brillantes u opacas, formadas segiin Eddington por
condensaciones del « gas » que llena los espacios interestelares.

Las nebulosas deben tener una densidad tan pequefia, que seria
muy superior al « vacio» obtenido por los mejores métodos de nues-
tros laboratorios.

TFotografia de la nebulosa gaseosa Cabeza de Caballo cerca de la estrella ¢ Ori6n,

Observatorio Monte Wilson.

Podemos tener una idea del grado de enrarecimiento de esa ma-
teria al suporer que 1 cm® de la misma estd expandido en un vo-
iumen de 1 Km?.

Cuando 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 dtomos ionizados por la luz de
la misma.

Cuando son opacas, aparecen como « agujeros negros», llamados,
en la Via Léctea, sacos de carbon, los que se ponen de manifiesto
por contraste econ un fondo de estrellas brillantes, como sucede
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en las proximidades de la Cruz del Sur, como se ve en la foto-
grafia.

161. La Via Lactea.— Se conoce con el nombre de Via Lictea a
una enorme faja 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 més brillante estd en las proximidades de la
Cruz del Sur.

En la constelacién del Cisne se divide en dos ramas, continuando
la principal a través de las constelaciones de Aguila y Sagitario,
mientras la otra rama llega hasta la constelacion de Ofiuco donde
desaparece.

En muchos lugares y especialmente en la constelacién de Sagita-
rio donde es muy brillante, se forman verdaderas nubes de estrellas,
apareciendo ecomo contraste con ellas manchas obscuras o « sacos de
carbém », que, como vimos, eran nebulosas opacas que ocultaban el
brillo de las estrellas.

A pesar de su aspecto de nebulosa el telescopio muestra que esti
formada por gran ntimero de débiles estrellas.

Los astrénomos 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
Via Léctea, llegando a la conclusién de que todas las estrellas cons-
tituyen un conjunto arménico, llamado desde entonces Sistema de
la Via Léactea o Galaxia.

Segiin estos astronomos la
Galaxia tiene la forma de
un reloj o sea la de un elip-
soide achatado. Esta forma
explica por que aparente-
mente hay regiones mis den-
sas de estrellas que otras, que serian las que corresponden al eje
mayor del elipsoide.

Trabajos més recientes han ampliado el Sistema Galdectico, ha-
ciendo depender de él todos los enjambres globulares de estrellas como

gistema

Plano Galactico

local
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o Centauri, con lo cual el Sistema de Kapteyn pasa a ser un sistema
local, como se ve en la figura.

El didmetro de la Galaxia tiene ahora 250.000 afios-luz y el sistema
local, del cual el Sol es una de tantas estrellas, estd a 50.000 afos-luz
del centro de la misma.

El sistema galdctico tiene un movimiento de rotaciéon alrededor
de su centro, lo que explica que las estrellas del borde puedan esca-
par a la atraccién de las estrellas centrales.

Dicho sistema no gira como un block: sino que las estrellas mas
cercanas a su centro giran méis rapidamente que las mas ale
jadas, en forma andloga a la que lo hacen los planetas alrede-
dor del Sol.

162. Las nebulosas espirales. — Independiente del sistema de

Fotografia de la nebulosa n° 101 de la Osa Mayor tomada en el Obs. de Monte Wilson.

la Via Lactea y separadas por distancias que aleanzan a millones y
quizés billones de afios luz, se han encontrado otros sistemas llama-

dos mebulosas espirales o universos islas, que aunque no llegan a
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tener las proporciones de la Via Lactea son sin duda sistemas ana-
logos al que pertenecemos.

Se ha estimado en millones el ntimero de nebulosas espirales,
especialmente en las constelaciones de la Virgen y de la Cabellera
de Berenise.

Fotografia de la gran nebulosa de Andromeda tomada por el Obs. J erkes.

El espectroscopio revela en las nebulosas la existencia de los mis-
mos elementos que en nuestro sistema tales como hierro y
caleio, teniendo el espectro de su luz cierto parecido con el de la
del Sol.

Ademés el principio de Doppler muestra que las nebulosas se
mueven hacia nosotros con velocidades de 300 a 1000 Km/seg.

La mayor nebulosa espiral conocida es la de Andrdmeda, distan-
do de nosotros mas de 300000 anos luz.

Se ha determinado aproximadamente la posicién a otras muchas
nebulosas aleanzardo a distancias que llegan a 1 000 000 de afios luz,
empleando para todos los casos la relacién del periodo de las estre-
llas variables del tipo cefeidas con sus brillos absolutos.
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Segun la teoria mateméatica del astrénomo inglés Jeans, en las
diversas formas de las ne-
bulosas puede seguirse las
distintas etapas de su evo-
lucion, En el comienzo
son eomo inmensas esferas
de gas que después de tri-
llones de afios se aplastan
y comienzan a condensarse,
forméndose brazos espira-
les que llegan a envolver-
las. Después de otros tri-
llones de anos las nebu-
losas' comienzan a desinte-
grarse para terminar en
enjambres de estrellas ecomo en las Nubes de Magallanes.

Fotografia de la nebulosa N. G. O. 811 en An-

dromeda, tomada en el Obs. Monte Wilson

163. Hipotesis de la nebulosa de Laplace. — De todas las
hipétesis sobre la formacién del sistema solar, la de Liaplace es, sin
pinguna duda, la que mayor aceptacién ha tenido para explicar ra-
cionalmente este grandioso fenémeno ocurrido hace millones de afios.
Esta hipotesis sostiene:

1° Toda la materia del sistema solar estuvo primitivamen-
te al estado de gas a una elevadisima temperatura, formando lo
que se llama una < nebulosa» animada de un movimiento de ro-
tacion.

2° La nebulosa tenia primitivamente la forma de un inmenso
esferoide cuyo didmetro alcanzaba al planeta més alejado (Plutén
descubierto en el afio 1931).

3% La nebulosa tuvo un proceso de enfriamiento que produjo
contraccién y aumento de movimiento y como consecuencia un acha-
tamiento ecuatorial.

4° Lia fuerza centrifuga producida por la rotacién llegé a so-
brepasar en el Ecuador a la gravitacién, separdndose un anillo se-
mejante a los de Saturno.

5 Nuevas pérdidas de calor, seguidas de nuevos aumentos de
rotacién provocaron el nacimiento de nuevos anillos.



- 208 —

6° El niicleo de la nebulosa se convirtié en el Sol.

T° Por condensacién de cada anillo se formaron los planetas,
los que fueron en sus comienzos esferoides calientes y gaseosos ani-
mados de movimientos de rotacién alrededor de sus respectivos ejes
y de rotacién alrededor del niicleo. ‘

8° El enfriamiento de la masa gaseosa del planeta produjo, ané-
logamente, el aumento de su rotacién, que llegb en algunos de ellos
a desprender anillos independientes, que dieron origen, luego, a los
satéiites de esos planetas.

9° Ademés la pérdida de calor produjo contracciones, formén-
dose materias sélidas y liquidas. En el caso de la Tierra el volumen
que llegaba hasta la Luna tomé el didmetro actual.

10° Los elementos més livianos formaron la atmésfera que fué
sin duda més densa y profunda que ahora. Liuego se condensé en
la atmésfera el vapor de agua, se produjeron lluvias, formando los
rios y océanos.

OBJECIONES A LA TEORfA. — Lia formacién de los planetas habria
sido producida de acuerdo con la teoria de Laplace por exceso de ro-
tacion, y el 95 9% de este movimiento puede medirse actualmente en
el movimiento de traslacién del planeta Jupiter. Ahora bien la nebu-
losa animada de un movimiento angular mo ha podido producir los
anillos.

Es curioso de que siendo Laplace un gran mateméitico no haya
tratado de confirmar por el ecéleulo lo que él imagini. Reciente-
mente se llev) a cabo esta investigacién y la conclusién es la siguien-
te: La teoria de Laplace explica perfectamente la transformacion de
una nebulosa en soles, pero reducida a una < escala pequena » no pue-
de explicar la formaciom de los planetas de un sol.



CAPITULO XVI

TRIANGULO DE POSICION Y PROBLEMAS

PROGRAMA. — Correccién de las observaciones. Refraccién y aberracion. Trian-
gulo de posicion. Conociendo la altura, el azimut de un astro y la latitud
del lugar, hallar el dngulo horario y la declinacion del astro. Idem, cono-
ciendo la_declinacion de un astro y sw dngulo horario, hallar la altura y el
azimut del astro. Hallar la época de la salida y de la puesta de un astro.
Caleular la amplitud de un astro. Hallar la altura y el azimut de un astro
cuando se encuentra en el circulo de las 6 horas. Hallar el angulo horario,
el azimut y la altura de un astro en el instante de su mayor elongacion.

164. Correccion de las observaciones, — Las coordenadas que
se miden con el empleo de los instrumentos, teodolito, ecuatorial, ete.,
requieren ser corregidas antes de ser empleadas en los céleulos, de
los errores instrumentales y, ademds, de otros independientes de ellos
como son la refraccion y la aberracién de la luz.

165. Refraccion, — En Fi‘s’ica se conoece con el nombre de re-
fraccion de la luz a la desviacion que sufren los rayos luminosos
‘cuando pasan de un medio a otro de distinta densidad.

Este fenémeno se produce con los rayos de luz provenientes de
los astros al propagarse en la atmdsfera, pues la densidad de ésta
aumenta a medida que se aproxima a la superficie terrestre.

Con el objeto de dar una idea sencilla del fenémeno de la refrac-
cién, que es sumamente complejo, y calcular las correceciones que
obliga a hacer en las observaciones, supondremos formada a la atmés-
fera por una serie de capas coneéntricas y homogéneas.

En la figura se han representado algunas capas solamente, exa-
gerando su espesor.

Consideremos un rayo EA de luz proveniente de una estrella E,
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el que al encontrar a la atmésfera en A se refracta acercandose a
la normal n puesto que la capa ab es més densa que la inmediata
superior. Hste rayo refractado incide en B a la capa bec y al atra-
vesarla se refracta acercandose a la normal »’, puesto que dicha ca-
pa bc¢ es mas densa que la ab.
E'; En esta forma continta el
rayo luminoso sufriendo suce-
/ n sivas refracciones al atravesar
las distintas capas y llegar al
ek S A ojo del observador, que ve al
. astro en E’ en lugar de verlo
S b ST Rt en su verdadera posicién E.
La figura formada por el
rayo considerado y sus sucesi-
/ e vas refracciones, es una poli-
_____ LS T gonal plana como lo ensefia la
g Fisica. Si se duplica sucesiva-
M mente el namero de capas de
que se supone compuesta la
atmdsfera, con lo cual el espesor de las mismas disminuye, se obtie-
nen poligonales tales como la ABC ... M, las cuales tienden a
confundirse con una curva caracteristica cuando dicho espesor tien-
de a cero. Dicha curva, que es el verdadero camino del rayo lumi-
noso EA, se llama curva de refraccién y ecomo se estudia en Fisica
depende de la temperatura, presion, altitud, estado higrométrico de
la atmdsfera, ete.

De acuerdo con lo visto resulta que en todas las observaciones
astronémicas las alturas de los astros aparecen aumentadas de un
cierto dngulo que se llama refraccion astrondmica.

En la figura la refraccién astronémica seria en &ngulo EME’
que esta enormemente aumentado, puesto que la refraccién mormal
(a 0° de temperatura, al nivel del mar, a los 45° de latitud, a
760 mm de altura barométrica) correspondiente a la altura apa-
rente M'ME’ — 75° es de 16”.

Luego vemos que si E'MM’ — h, es la altura observada del as-
tro B, E’'ME = r es la refraccion normal y EMM’ = h, la altu-
ra wverdadera, se tiene:
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~ A ~
EMM’ = E'MM’ — E'ME o sea hy = ho — 1

Los valores de la refraceion han sido consignados en tablas, qué
dentro de la complejidad de los factores que influyen sobre la re-
fraceién, dan aprozimaciones notables.

A continuacion damos una tabla de refracciones normales, donde
puede observarse que la refraceiéon disminuye con la altura, siendo
méaxima en el horizonte y nula en el zenit.

Altura | 0° 12 20 32 4° a° 6% . [l B3 filge 30

Refrac. | 86'36"| 25'37"| 19'7"| 14'59"| 12'12"| 10'18"| 8'46"| 7'39"| 6/47"| 6'4" | 5'30"

Alturali| 1901294 182 | 44| 25% 1 16° | 17° |18° ||192' | 202 |I4604 80

Refrac. | 51" |4'86"| 4'15"|8'57"| 8"41"| 3'27"| 3'14"| 8'8" | 2'A3"| 2'44"| 2'8"" | 1'4L”

Altura | 85° | 40> | 45° | 50° | 55° | 60° | 63° | 70% | 75° | 80® | 85° | 90°

Refiae. | 1726 11121 100 [LGOL L A8 | g5/t | 28 | 20| ‘167 |"11¥ | 54 [L 0"

Cuando las observaciones no son efectuadas en las condiciones
que exige la refraceion normal, hay que corregir a ésta de acuerdo
con dichas condiciones para lo cual se utilizan también tablas.
Ejemplo las de la < C. des T, ». i

166. Correccion de las alturas
de los astros del sistema solar,
— Para medir la altura del Sol,
de la Luna o de un planeta, se
dirige la visual a uno de sus bor-
des y se le suma o resta el valor
del semididmetro (n® 70) segln
que dicho borde sea el inferior o
el superior.

Como las observaciones se refie-
ren siempre al centro de la Tie-
rra, es necesario todavia agregar-
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le la paralaje. Asi: llamando &, a la altura observada, corregida de
la refraccién y demés errores, d al semididmetro del astro, p a la
paralaje y h a la altura geocéntrica, tendriamos:

; 141 AMAN 44
AN i ¥

167 Aberracién.~— Las coordenadas de un astro, referidas a la
ecliptica y al ecuador verdaderos se llaman coordenadas verdaderas
del mismo.

Para obtener las coordenadas aparenmies es mnecesario, todavia,
corregirlas de la aberraciéon de la luz, que es la desviacién 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 estd animado de los movimientos de traslacién alre-
dedor del Sol, de rotacién alrededor de su eje y de traslacién del
sistema solar.

De estas tres velocidades de que estd animado el observador, la

: que tiene mayor influencia es la

@E' de traslacién alrededor del Sol

(30 Km/seg aproximadamente)

P produciendo la aberracién anual

ra-d que tiene por efecto hacer des-

s cribir a eada estrella una pe-

queiia elipse cuyo semi-eje ma-

yor es paralelo a la ecliptica

e igual, para todas las estre-

Nas, a 20”47 (constante de abe-
rracién). . Y0 ,” 5 :

Para comprender ésto, con-
sideremos una estrella E. Si A
es el lugar de observacién, un
rayo luminoso EA que parta
de E y llegue al ojo del obser-
vador, tiene una velocidad de 300000 Km/seg (lo que equivale a
suponer que el observador se acerca a E con esa velocidad), repre-
sentada por AB, la que al componerse eon 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 veria en E’.

Como al eabo de un afo la velocidad de la Tierra supuesta cons-
tante, ha tomado todas las direcciones sobre la ecliptica, al efectuar
para cada instante la composicién de velocidades explicada, se ob-
tendrin las sucesivas posidiones aparentes E’ que formardn una
elipse de centro E que serd descripta aparentemente por dicha
estrella E. Esa elipse pertenece a un plano paralelo al de la

ecliptica y al ser proyectada sobre la béveda celeste nos da otra
elipse.

168. Triangulo de posicién, — Las coordenadas horizontales y
las ecuatoriales horarias
de un mismo astro A me-
didas desde un mismo lu-
gar de observacion y en
el mismo instante, deter-
mwinan sobre la esfera ce-
leste un tridngulo esféri-
co que tiene por vértices
al polo sur Pg, 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 triingulo esférico
P gZA se llama tridngulo
de posicién correspondiente al astro A.

Los elementos de ese tridngulo son:

Aé\Ps — azimut de A — SB expresado en grados = ¢
ZI;\SA = dangulo horario de A = MC expresado en grados = ¢
P:AZ — dngulo de posicién o paraldctico del astro A = p
Lado /Z?s = 90° — @ = co-latitud del lugar de observaciin
> AZ = 90° — h — z — distancia cenital de A

» APg — 90° — 8 — co-declinacién del astfo A,

L}
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El estudio del tridngulo de posicién permite resolver Amportan-
tes problemas de astronomia y navegacion, como veremqf més ade-
lante, y dicho estudio puede hacerse mediante la aplicacién de
ias férmulas fundamentales de la trigonometria esfer ca.

Trabajaremos con los valores absolutos de los datos q 70, % 1 ete,
¥ obtendremos los valores absolutos de las incdgnitas por la aplica-
cion de las férmulas trigonométricas convenientes, como se vera a
centinuacion. Los signos de dichas inedgnitas los determinaremos
de acuerdo con las convenciones admitidas para los signos de las
coordenadas. (Ver capitulo IV).

169. Problema,— Conociendo la altura v el azimut de un astro

y la latitud del lugar de observacion hallar el dngulo horario y la
declinacion del mismo.

Daros

¢ = — 35%
h = 41°
O == 1ok

INcOHGNITAS

5= 2
=y

SoructoN. — Como en el tridngulo de posicién ZAPg conocemos

—— p— N\
A 00° — b ;3 AP e 00° g 3 AZP, =

o sea, dos lados y el 4ngulo comprendido, podemos encontrar el la-
do opuesto a dicho éngulo aplicando el teorema del cosemo que
dice: Kl coseno de un lado es igual al -producto de los cosenos de
los otros dos, mas el producto de los senos de estos mismos dos lados
por el coseno del angulo opuesto al primero o sea

P- afdﬂo/:{.l m fwﬁ@f
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cos (90 — y) = cos (90 — h) cos (90 — @) +
-+ sen (90 — %) sen (90 — @) cosa

Recordando que el seno y el coseno de un éngulo son respectiva-
mente iguales al coseno y al seno de su complemento se tiene:

seny —senh sen@ - cosh cos @ cosa

Reemplazando los valores absolutos de los datos resulta:

seny = sen41° sen 35° 4 cos 41° cos 35° cos 75°

Trabajando con los valores naturales de las funciones trigonomé-

tricas resulta: W

sen y — 0,656.0,574 1 0,755 .0,819 . 0,259 /
seny — 0,376 - 0,161 — 0,537

Para seny = 0,537 corresponde el 4ngulo y = 32°28’.

Como la altura % del astro es positiva y su azimut es menor que
90° debe el astro pertenecer al hemisferio Sud, siendo por lo tanto,
‘negativa su declinacién

luego 0 = — 32°2¢%/

CArcuLo pE ¢

Como el 4ngulo ¢ es opuesto al lado conocido ZA y ademés sabe-
mos el valor de otro lado ZPg y el dngulo a comprendido entre
esos dos lados, podemos caleular el dngulo ¢ aplicando el teorema de
la cotangente que dice: La cotangente de un lado por el seno de otro
es tgual al coseno de éste por el coseno del dngulo comprendido, mdas
el seno de este mismo dngulo por la cotangente del dngulo opuesto
al primer lado. Liuego

eotg (90° — k) .sen(90° — @)= eos(90° — @) .cos a + sen a . cotg z

0 sea tg h.cos p=senq.cosa - sena cotgx
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Despejando cotg x resulta:

te h cos @ — sen @ cosa
sen @

cotgx —

0 sea

i tg 41° . cos 35° — sen 35° . cos 75°
i L sen 75°

Trabajando con los valores naturales de las funciones trigonomé-
tricas, resulta:

0.869 . 0,819 — 0,574 . 0,259 .
cotg x = 0,966 = (0,583

Para cotg z — 0,583 corresponde el 4ngulo 2z = 59°45’.

Como el azimut del astro es menor que 180° resulta que se en-
cuentra al Oeste del meridiano del lugar siendo, por lo tanto, el
angulo horario obtenido el buseado

luego | ¢ = 59°45’ — 3h 59 min

Mfropo grAFIco (*). — Hste problema puede resolverse aproxima-
damente, con el empleo de la regla, el compés y el transportador, uti-
lizando las proyecciones ortograficas sobre el meridiano del lugar ¥
rebatimientos apropiados sobre el mismo plano.

Trazamos la circunferencia NMS que representa al meridiano del
lugar, al diametro NS que es la proyeccién ortogréifica del horizon-
te sobre el plano del meridiano. Como conocemos ¢ =— 35° trazamos
PsPyx v la proyeccién QQ’ del ecuador. Lilevando a partir de N el
arco NH = h = 41° y trazando lal cuerda HH’ || NS obtenemos
la proyeecion ortografica HH’ del almicantarat ( =).

(*) Una solucién grifica mas detallada del tridngulo de posicion, puede encontrarse
en la «R. C. E. I.» en el n° 205 de Julio 1919, en un articulo de los Prof. Ings. L. M.
Preora y J. BaBixI

(**) Se llama almicantarad®de un astro al plano paralelo al horizonte del lugar que

pasa por el astro.
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Como el azimut de un astro se puede medir sobre su almicantarat,
haciendo girar este tultimo alrededor de su proyeccion HH’ hasta
que su plano coincida
con el del meridiano,
se tiene la circunferen-
cia de didmetro HH’
que es el rebatimiento
del almicantarat.

Llevando

H'[{A) = g = 75°

se obtiene el rebati-
miento (A) del astro
A, y trazando por (A),
(A)A L HH’ resulta
que (A) es la proyeecién
del astro A sobre el me-
ridiano.

Trazando por A, MM’ || QQ’ se tiene la proyeccion MM’ del pa-
ralelo del astro. El arco M’Q’ nos da la declinacién bhuscada que re-
sulta ser § = — 32°30’.

Para hallar el angulo horario ¢ rebatimos el paralelo del astro
sobre el plano del meridiano. Trazamos A (A’) I MM’ hasta cortar
a la circunferencia de didmetro MM’ en el punto (A’) que es el re-
batimiento del astro.

El arco M(A’) nos da el valor del dngulo horario buseado que
resulta ser ¢ & 60° = 4h:

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 podria resolverse el problema reeiproco
que se enunciaria asi:

En un lugar de latitud @, conociendo la declinacién y el dngulo
horario de wun astro hallar la altwra y el azimut del mismo.
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170. Problema.— Hallar la época de la salida o puesta de un

astro (y del Escorpion) em un lugar de latitud conocida, el dia 9
de Marzo de 1931.

DaTos

@ = — 35°

>
12

— 25°
o — 15h 02seg

INcOGNITAS

SoLuci6N. — En el triangulo de posicién ZPgA conocemos el la-

do ZA = 90° puesto que en la salida o puesta el astro estd en el
horizonte, siendo por lo tanto

h—0; yademis ZPg — 90° — ¢y PgA —90° — 3

Para caleular el 4ngulo ¢ = 2 comprendido entre dos de esos la-

dos podemos aplicar el teorema del coseno (enunciado en el proble-
ma anterior), que nos da:

cos 90° = cos (90° — @) cos (90° — d) +
—+ sen (90° — @) sen (90° — d) cos z

0 sea 0 = senq@ send + cos @ cosd cosz
sen @ send o
de donde cos x s g te g tgd

Reemplazando los valores absolutos resulta:

cosz = — tg35°.tg 25°
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Trabajando con los valores naturales de las funciones trigonomé-
tricas resulta:

Inego z =t = 109° @ Th 16 min

cosz — — 0,700.0,466 & — 0,326 1]

Como cos z es negativo existen dos soluciones para la [1], una
perteneciente al segundc cuadrante y otra al tercero.

La primera es el 4ngulo horario de la puesta y la segunda el de
la salida. Si convenimos en contar los d&ngulos horarios de 0° a =+ 180°
odeOh a = 12h, segiin que el astro esté al O o al B del meridiano,
se tiene:

Horario de la puesta — ¢ — ¢t = 109° = Th 16 min

x
Horario de la salida — 2/ — t’ — — 109° —— 7h 16 min
La hora siderea de la salida la obtenemos mediante la relacién

t=a + t=15h Omin 02seg +7h 16 min — 22h 16 min 02 seg

Vamos a hallar la hora civil correspondiente procediendo eomo lo
indicamos en el (n°® 63).

Fecha [ Hora siderea de la puesta . . . . = 22h 16 min 02 seg
9/3/931 | (*) Hora sideral de Bs. As. a 0h, 11h 03 min 32 seg

Intervalo sidereo I . . . « . . . 11h 12 min 30 seg
Correccion — 9,829seg I, . . . . 1 min 50 seg

I

I

Hora legal de la puesta en Bs. As. — 11h 10 min 40 seg

Anélogamente se calecula que la hora legal de la salida son las
20h 37 min 07 seg del dia 8 de Marzo.

Mfropo GrAFICO. — Trazamos la circunferencia NMS que repre-
senta al meridiano del lugar y al didmetro NS que es la proyeccién
ortografica del horizonte sobre el plano del meridiano.

Como conocemos ¢ = — 35° trazamos PsgPy, y la proyeccién
QQ’ del Ecuador.

(*) La hora sideral de Bs. As. es igual a la hora sideral de Greenwich a 0 h, més
9,856 seg X 4.
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Llevando a partir de Q el arco QM — § — — 25° y trazando la
cuerda MM’ || QQ’ obtenemos la proyeceién ortografica del parale-

lo del astro.

Lia interseccion A de

" las proyecciones del pa-
ralelo del astro y del
horizonte es la proyec-
cion del astro sobre el
meridiano en el ins-
tante de su salida o de
su puesta.

Rebatiendo el plano
del paralelo sobre el
del meridiano, alrede-
dor de su proyeccién
MM’, se obtiene la ecir-
cunferencia de diame-
tro MM’. El punto (A)
de la misma representa el rebatimiento del astro A en el instante de

su puesta.

El areco M(A) = 109° = Th 16 min es el dngulo 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 eorrespondiente en la for-
ma que indicamos al resolver el problema analiticamente.

171. Problema, — Calcular la amplitud de un astro en un lugar
de latitud conocida .

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 mediante el teorema del coseno y luego su amplitud:

c08(90° — 8) = c0s(90° — @) cos 90° - sen (90° — @)sen 90° cos a
o sea send=cos@cosa pues cos90° = 0 y sen90° = 1

luego cos @ = sen d sec @
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Reemplazando los valores absolutos de los datos se tiene

cosa = sen 25° . sec 35° _
cosa = 0423.1,221 = 0,516 luego a — = 58°56’

de acuerdo con la convencién hecha para los azimutes.

Como el valor absoluto del azimut es menor que 90° el astro sale

entre el E y el S y se pone entre el O y el 8. Luego los valores de
amplitud serédn:

Amplitud de la salida = — (58°56” — 90°) = - 21°4’
Amplitud de la puesta = '58"56’ — 90° = — 21°4/

172. Problema, — Hallar la altura y el azimut de un astro de
declinacién conocida cuando se encuentra en el circulo de las 6 h co-
nociendo la declinacion del mismo y la latitud del lugar de obser-
nacion (*).

DaTos

— 35°
d = — 29°
6h = 90°

3
I

)

INCOGNITAS

h =2z

=y

SoLuci6N. — El tridngulo de posicién ZPgA es rectingulo pues-
to que el dngulo ZPgA — t — 6h — 6 X 15° = 90° y conocemos
sus catetos ZPg — 90° — @ y PgA = 90° —d.

Para resolverlo aplicamos la regla del Pentdgono de Neper.

(*) Se llama ecireulo de las 6 h al meridiano que forma con el del lugar un &ngulo
&= 190" = 6h.
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Recordando que: el seno del argumento de un lado es igual al
producto de los cosenos de los argumentos de
los lados mo adyacentes o al producto de las

tangentes de los argumentos de los lados ad-
yacentes, se tiene:

sen z = cos (90°— @) cos (90° — d) [1]

4

90°=(90=X)*X

0 sea sen z = sen @ send I : [17]

Reemplazando los valores absolutos de los datos resulta:
sen z = sen 35° . sen 29

Trabajando con los valores naturales de las funciones trigonomé-
tricas se tiene:

senz — 0,574.0485 = 0278 .. z =| h.— 16°8' |

~Anélogamente

sen (90° — @) — tg (90° — y).tg (90° — ) [2]

1
cos @ = cotg 1 cotg d = cotgy ETE )

dle donde , cotg y = cosq tgd [27]

cotg y = cos 35° tg29°
cotg y = 0,819.0,5654 — 0,454.

Para cotgy = 0,454 corresponde el d4ngulo y — 65°35’.
Como el astro estd en el hemisferio Sud, pues d es negativa y al

Oeste del meridiano por cortar al eirculo de las 6 horas, su azimut
debe ser menor que 90°

luego s« = 65°35
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Mfiropo GrAFICO. — Trazamos la circunferencia NMS que represen-
ta al meridiano del lngar y al didmetro NS que es la proyeecién or-
tografica del horizonte sobre e] plano del meridiano.

Como conocemos ¢ = — 35° trazamos PsPy ¥y la proyeceién
QQ’ del Eeuador.

Llevando a partir de Q, el arco QM — 8 — — 29° y trazando la
cuerda MM’ || QQ’ obtenemos la proyeccién ortogréfica del para-
lelo del astro. ]

Por otra parte como la
recta PsPyx es la proyec-
cién ortografica del circu-
lo de las 6 h, la intersec-
cion A de PgPx con MM,
es la proyeeccion ortogra-
fica del astro A sobre el
meridiano en el instante
en que se encuentra en el
circulo de las 6 h.

Trazando por A la
cuerda HH’ || NS se ob-
tiene la proyeeceién orto-
griafica del almicantarat
del astro en el instante
considerado, luego el ar-
co NH = 16° es la altura buscada.

Rebatiendo el almicantarat sobre el meridiano, alrededor de su
proyeceion HH” se tiene la semicircunferencia de didmetro HH’ ¥
el punto (A) representa el rebatimiento del astro en el instante de
¢ paso por el eirculo de las 6 h.

El arco H’(A) = 66° es el azimut buscado.
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173. Problema.— Hallar el angulo horario, el azimut y la altura
de un astro en el instante de su mayor elongacion en un lugar de
latitud conocida Q.

Daros

¢ = — 35°

d = — 65°
p = 90°

INc6aNTTA
i ==z
a =y
= w
SorucioN. — Observemos que cuando una estrella eirecumpolar pa-

sa de su culminacién superior a la inferior su azimut aumenta de 0°
a un cierto valor méximo a partir del cual decrece hasta anularse
ruevamente en su culminacién inferior.

Cuando el azimut aleanza el valor méximo el vertical ZA del as-
tro es tangente al paralelo MM’ del mismo y perpendicular al circulo
de declinaciéon de A. Luego el &ngulo de posicién o paraldetico p es
recto y se dice que la estrella estd en su mayor elongacion.

Igualmente se observa al pasar de su eul-
minacién inferior a la superior y contan-
do los azimutes de 0° a — 180° en sentido
retréogrado.

El tridngulo de posicién ZPgA es rec-
tangulo en A, y como conocemos su hi-
potenusa ZPg — 90° — ¢ y el cateto
PSA = 90° — § podemos resolverlo apli-
cando la regla de Neper.
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sen (90° — z) = tg (90° — J) tg ¢~ [1]
- sen (90° — d) = cos (90° — y) cos @ [2]
sen @ = cos (90° — §) eos (90° — w) [3]

de [1] ° | cosxz = cotgd tg @ | 1]
de [2] cosd = seny cos @ = seny e
Iuego | seny = cosd sec I [27]
L ]
de [3] sen ¢ = sen d sen w = L sen w

cosec d
luego I sen w = sen @ cosec d | [37]

Reemplazando los valores absolutos de los datos, resulta:

cos ¥ = cotg'65° . tg 35°
sen y = cos 65°.sec35°

sen w — sen 35° . cosee 65°

Trabajando con valores naturales, se tiene:

2

cos z = 0,466.0,700 = 0,326 .. a2 — ¢

2

71° — 4h 44 min
31°4’
39°17”

sen y = 0,423.1221 = 0,516 .. "y — a

12

|2
Iz

senw = 0,574 .1,103 0683 .. w=h

Como & = — 65° el astro es una estrella circumpolar para nos-
alros, su angulo horario ¢, su azimut y su altura no pueden aleanzar
a 90°, luego los valores de z, y y w son las soluciones del problema.

Mfiropo @rArrco. — Trazamos la eirecunferencia NZS que repre-
renta al meridiano del lugar, y al didmetro NS que es la proyeecién
ortografica del horizonte sobre el meridiano. Trazando PgPy tal
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que PSTS — ¢ — — 35° y QQ’ 1L PsPy obtenemos la proyec-
ciéon QQ’ del Ecuador. :
Llevando a partir de Q' el arco Q'M’ = § = — 65° y trazando

la cuerda MM’ || QQ’ se tiene la proyeccion del paralelo del astro.

Por otra parte como el vertical del astro y su paralelo son tangen-
tes en el punto A, tienen comfin la recta tangente » en ese punto y
ella corta a la vertical TZ del lugar en un punto R. Como la recta
pertenece al paralelo cuya proyeecién es MM’ y ésta corta a la ver-
tical en R dicho punto es el de interseccion citado.

Rebatiendo el paralelo sobre el meridiano alrededor de su proyec-
cion MM’ se tiene la cir-
cunferencia de didmetro
MM’. Trazando por R,
que permanece inmévil
en el rebatimiento, la tan-
gente R(A) obtenemos en
(A) el rebatimiento del
astro. Luego si trazamos
(A)A L MM’ resulta que
A es la proyeceién orto-

b A grafica del astro sobre
A e o
N s s el meridiano, y el arco
M(A) es el angulo horario
t=2="T1°=%4h 44 min
buscado.

Trazando por A la
cuerda HH’ || NS obte-
nemos la proyeceién del
] _ almicantarat del astro,
luego el arco NH = h = y = 89°17” es la altura buscada.

Rebatiendo el almicantarat sobre el plano meridiano alrededor ds
su proyeccion HH’ se obtiene el arco H’(A’) — ¢ — y & 31°4/

P

Q'
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