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Introduccién

Se lee en la Mitologia que Berenice, esposa del Rey de Egipto Ptolomeo
Evergetes, prometio a los dioses la ofrenda de su cabellera si, como sucedi6, su
esposo regresaba a salvo de la guerra contra los Selelicidas.

Cort6 su hermosa cabellera y la depositd en el templo. Al tiempo la cabellera

desaparecio y se emprendio su blsqueda por todo el Reino. Interrogados, los astro-

' nomos de la corte declararon luego de estudios y consultas, que la cabellera se

encontraba en el cielo, a donde fue llevada por Céfiro, en medio de las estrellas y

! cerca a la constelacion del Le6n (Leo). En los mapas del cielo aparece La Cabellera
de Berenice (Coma Berenicae) como una de las constelaciones celestes.

El nombre de las constelaciones como el de muchas de las estrellas, les fue
dado desde muy antiguo por los pueblos que mas asiduamente las observaron.

Los babilonios, arabes, griegos, egipcios, etc. conocieron la disposicion de las
estrellas en la boveda celeste hasta el punto de tenerse una clasificacion de grandeza
y color, basada en la intensidad y coloracion luminosa que impresionaba el ojo del
observador. Distinguieron asi, seis clases de “grandeza’ y los colores azul, blanco,
amarillo y rojo en las estrellas para ellos visibles.

Magnitud.

La clasificacion de grandeza se cambio en tiempos modernos, por la de “mag-
nitud aparente” para lo cual se introdujeron definidos fundamentos de fotometrfa,

Un esbozo del procedimiento seguido serfa el siguiente: el 0jo humano es el
receptor de la luz de las estrellas y le permitié al hombre las primeras clasificaciones
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de “grandeza’’. Se sabe que es sensible para longitudes de onda comprendidas entre |
04 (violeta) v 0,8u (rojo) aproximadamente, con un méximo de sensibilidad }
hacia 0,65 ¢ (amarillo-verde) y el mfnimo en los valores extremos. La luz de la
estrella produce en la retina una iluminacién (e)que se conoce como brillo
aparente de la estrella. La sensacion ejercida én nuestros sentidos por el brillo ;
aparente (e),esmotivo de una ley de fisiologfa experimental debida a Fechner y '
que podr famos expresar asf: "'La variacién de la sensaci6n (s) correspondiente a una

variacién del brillo aparente (e) es proporcional a de” o sea, ds = de, haciendo la

constante de proporcionalidad igual a uno. e e

Era prop6sito, ademds, el tratar de respetar en lo posible las clasificaciones
estelares que se tenfan hasta ese momento (segunda mitad del siglo pasado) y que se
encontraban reunidas en el catdlogo de magnitudes debido a Argelander. Del estu-
dio de las magnitudes alli presentadas y de sus brillos aparentes, determinados por
fotometria, se encontré que obedecian practicamente a una relacion constante.

En otras palabras la relacion de los brillos aparentes ( e ) entre dos magnitu-
des consecutivas era una constante igual a 2,512, |

’

En general seria Z = (2,512)m_m' ,donde m es la magnitud.
log : = (m—m’) log 2,612, o aproximadamente 0,4 (m—m’) = log _;L',

) ,
losea: m—m’'= 2,5 log % @ que se conoce como ley de Pogson.

Esta expresion es una confirmacién de la ley de Fechner asi:

S =lne+c = loge In10 +c¢
S'=lne'+c1 = loge' In10 + ¢,
S—-S+C—-C .
=—————1= |og- 8 =04 (m-—m'
In10 9= 4 (m—m')

donde los valores de la sensacion visual y las constantes de integracion valdrian,
para los valores del catalogo, la diferencia de magnitudes multiplicada por 0 4.

; Asi, pues, se obtienen los valores de las magnitudes aparentes de las estrellas a
partir de medidas fotométricas, de leyes bioldgicas y acordes en lo posible con la
clasificacion tradicional.

Las magnitudes aparentes si bien dan un valor basado en mediciones fisicas, se
prestan poco para la interpretacion cientifica,

; 5}‘3 A entonces, al concepto de “magnitud absoluta’’ |a cual implica el de
dlstz?ncua. La distancia de las estrellas es tan grande que se expresa en anos luz y se
sustituye, en los estudios estelares, por el concepto de paralaje.
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Definamos el Paralaje. “‘Se designa asf el &ngulo, siempre muy pequefio, bajo
el cual se veria la unidad astronémica de distancia desde la estrella”’.

Debemos entonces definir la unidad astrondmica de distancia que es “el radio
de la orbita circular que describiria alrededor del sol un planeta de masa desprecia-
ble, substraido a cualquier perturbacion, y cuyo periodo de traslacion, expresado
en dfas medios, fuese: 365,2568983263"". El paralaje se expresa en segundos de
arco. Tal unidad no es més que la regularizacién ficticia de la &rbita de la tierra para
servir de base natural en la determinacion del paralaje. El hecho de que el semieje
mayor de la orbita terrestre mida 1.00000023 unidades astronémicas ilustra lo
anterior.

En forma mads simple el paralaje seria el dngulo con el cual se veria desde la
estrella el radio de la Orbita terrestre, suponiendo tal érbita circular y el planeta
tierra como un punto sin perturbaciones en su movimiento. Cuando el paralaje es
igual a un segundo se habla de un Parsec, unidad de distancia astronémica que
resulta de la contraccion inglesa de paralaje y segundo. Por simple Trigonometria se
obtiene que un Parsec representa una distancia de 30,84 x 1072 km. La primera
medida se hizo usando el didmetro de la orbita terrestre como base de un tridngulo
y leyendo los d&ngulos de la visual a la estrella en intervalos de seis meses.
(ver figura 1).

El primer resultado se debe a Bessel (1784—1846) quien encontrd para la
estrella Alfa del Centauro un paralaje de 0,88 segundos de arco.

Hoy se usan refinados procedimientos fotograficos y espectrograficos que han
permitido conocer el paralaje de mas de 6.000 estrellas.

Volvamos ahora a la idea de “magnitud absoluta”. La intensidad luminosa
visual de una estrella dependerd de su distancia a la tierra disminuyendo en razén
inversa al cuadrado de tal distancia. Si conocemos la magnitud aparente de una
estrella y su distancia a la tierra, podremos encontrar la magnitud que esa misma
estrella tendrd a cualquier otra distancia. Se definié entonces 1a distancia de diez
parsec (1/10" o 3,25 afios luz) como aquella a la cual se colocarfan todas las
estrellas para encontrar su magnitud, siendo esta la “magnitud absoluta’’, valor que
encontrado para muchas estrellas permitiria hacer confrontables los resultados.

Sean: ey w el brillo aparente y el paralaje real de una estrella y

e’ vy 0,1 el brillo absoluto y el paralaje de diez Parsec de la misma es-

trella.
e fall.
i)
p 1 e _ 001
G = T 3
0,01 e m

Llevando esta relacién a la ley de Pogson o Ecuacién @ tenemos:

m'—m = —2,6 [log 0,01 — log m*] siendo m’ |a magnitud absoluta,
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m'—m = —256[-2— 2 log 7]

m=m+5+5logm

Esta formula nos permite encontrar la magnitud absoluta de cualquier estrella
en funcién de su magnitud aparente y del paralaje.

ESTRELLA

PARALAJE

FIG. 1

Color.

Debemos pasar ahora a ver de qué manera se ha puesto orden al segundo
concepto en la clasificacion de los antiguos: El color. No sobra decir que fuera de la
determinacién trigopnométrica del paralaje, la obtencion de relaciones de masas por
gravitacion en las estrellas dobles y la ayuda de la radiastronomfa, todo lo que se
puede saber de las estrellas se tiene que obtener a través de lo que de ellas nos llega:
su luz. Esa luz presenta caracteristicas que hoy dfa se conocen muy bien a través del
estudio de los espectros. Un resumen de tal procedimiento ser(a el siguiente:

En el espectroscopio la luz procedente de un cuerpo solido o de un liquido en
incandescencia nos dard un espectro continuo; si se trata de un gas incandescente el
espectro serd discontinuo con rayas luminosas que son proyecciones monocromati-
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cas de la rendija del espectroscopio, y que se denominan espectros de emision. Cada
elemento qufmico produce un espectro caracter (stico y se puede identificar en la
luz del sol o de las estrellas o en cualquier foco emisor. Se tiene, ademas, otro
principio de gran importancia. todo elemento en estado gaseoso absorbe las mismas
radiaciones que emite en estado incandescente. Asi, por ejemplo, si tenemos un
solido incandescente y le interponemos un gas de determinado cuerpo quimico, el
espectro que debiera ser continuo se ve surcado por una serie de rayas oscuras
correspondientes a las monocromaticas que emitirfa ese mismo gas si estuviese
incandescente. Este espectro que aparece invertido se denomina de absorcion y
permite identificar la presencia de gases cuando son opacos O poseen una tempera-
tura o luminosidad inferior a la del foco principal que da el espectro continuo.

Existen formulas que dan con precision la posicion de las rayas en los espec-
tros de algunos cuerpos simples.

Cuando un elemento estd ionizado (ha perdido uno o varios electrones) su
espectro se altera en forma caracteristica. Las alteraciones del espectro permiten
conocer algunas condiciones especiales a las cuales se hallan sometidos los elemen-
tos que emiten la luz. Es usual hablar en estos casos de Efectos. Los principales son:

Efecto Doppler: se fundamenta en que la mayor o menor desviacion de log
rayos luminosos al atravesar un medio refrigente depende de la frecuencia ondulato-
ria, la cual se altera bien sea que el foco se aproxime o aleje del observador, y esto
se manifiesta en el espectro.

Efecto Zeeman: produce el desdoblamiento de las rayas espectrales por la
accion de un campo magnético. Solo afecta determinadas rayas y depende de la
direcciéon del campo. Si el campo es perpendicular a los rayos luminosos las rayas
del espectro se descomponen en tres, formando un "“triplete normal”. Si el campo
es colineal con los rayos luminosos las rayas del espectro se descomponen en dos
formando un “‘doblete’’ de igual intensidad.

Efecto Stark: consiste en un desdoblamiento de las rayas espectrales causado
por la accién de un campo eléctrico.

Efecto Humphreys: produce un desplazamiento del espectro hacia el rojoy
un ensanchamiento de las rayas tendiendo a hacerlas difusas. El desplazamiento es
sensiblemente proporcional a la presion a que se encuentra el elemento. La intensi-
dad de las rayas de absorcién o de emision se altera con el grado de ionizacion de

los gases.

Efecto Einstein: es un desplazamiento hacia el rojo del espectro debido a la
presencia de un campo gravitatorio.

Efecto Everly: es causado por la rotacion y debido a que el espectragrafo
recoge la luz proveniente de todos los bordes de la estrella en conjunto, lo cual

origina un ensanchamiento vy difusion de las rayas espectrales.

Efecto Compton: se debe a la disminucién de frecuencia en los fotones al
chocar elsticamente con los electrones.

Efecto Michelson: las rayas de los espectros estelares sufren un desplaza-
miento cuando la luz ha pasado por un medio de elevada densidad.
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Efecto Oort: se evidencia en los estudios de dindmica de las galaxias donde
las estrellas aparentan unas acercarse y otras alejarse entre si, debido a las distintas
velocidades de rotacion y que son funcién de la distancia de la estrella al centro de
la galaxia, a las velocidades radiales y a los demés movimiento propios.

Efecto Paschen—Back: cuando el campo magnético es muy intenso aparece
un efecto Zeeman anémalo.

Se procedio, entonces, al andlisis de los espectros estelares y a establecer una
clasificacion que inicialmente usé las letras del alfabeto para su identificacion.
Pacientes estudios adelantados en el Observatorio de Harvard sobre unos 250.000

espectros _condujeron a reducir los Tipos Espectrales a los representados por las
letras O B A F G K M de la clasificacién inicial y en ese ordenamiento atendien-

do la temperatura de la estrella. Cada tipo espectral admite ademds, diez subdivisio-
nes existiendo, por ejemplo, estrella tipo BO, B5, G3, etc.

Se menciond la temperatura de la superficie de la estrella. Recordemos répida-
mente que los astrGnomos suponen como hipotesis de trabajo que las estrellas son
"Cuerpos Negros', es decir que poseen radiacién integral o que absorben todas las
radiaciones que reciben y emiten todas las que posean. Es aplicable, entonces, la
ley de Stefan que dice “'la radiacion integral de un cuerpo negro es proporcional a la
cuarta potencia de su temperatura absoluta’, y por una formulacién de Plank se
sabe que la radiacion es funcion de la longitud de onda o més sencillamente que el
Color de la estrella es funcion de su Temperatura.

Anotemos de paso que se debe a Hertzsprung; astrénomo Danés, la introduc-
cién en la astronomia de los conceptos de Estrellas Gigantes y Estrellas Enanas. Un
sencillo razonamiento lo llevd a esto en 1905, Si la temperatura de dos estrellas es
la misma (igual color) y son de idéntico tipo espectral pero difieren en “'magnitud
absoluta”, esto se debe a distintas masas o0 a superficies radiantes diferentes (volu-
men). Por el estudio de los sistemas binarios de estrellas, aplicando la ley de gravita-
cion, se ha llegado a la idea de que la masa de cada estrella no difiere mucho de la
masa del sol, por lo cual la diferencia de magnitud se debe a diferencias notables de
volumen. Habld, entonces, de Estrellas Gigantes y Estrellas Enanas.

Diagrama de Hertzsprung — Russell.

Lo tratade hasta ahora nos da una idea de como se progreso alrededor de las
primeras clasificaciones de grandeza y color para llegar a las de Magnitud Absoluta y
Tipo Espectral que serfan sus equivalentes modernos. Se debe a Russell, astrébnomo
gmericano, la idea de buscar una correlacién gréfica de ambos conceptos. Traba-
jando en 1913 con los datos de unas 300 estrellas las localizé en un diagrama carte-

siano en cuyas abscisas colocd las Temperaturas o Tipos Espectrales y en las orde-
nadas la Magnitud Absoluta.

EnCDntré que las estrellas obedecfan a una distribucién tal que las agrupaba
alrededor de ciertas curvas, con muy poca dispersion. (ver figura 2).

.Se evidencié que los tipos G, K, M presentaban una curva ascendente en
magnitud y otra descendente, corroborando la idea de Gigantes y Enanas debida a

dH::;:sprung, por lo cual el diagrama se conoce con los apellidos de los dos investiga-
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Recientemente se han introducido Ias estrellas tipo W (Wolf—Rayet), !a_s no-
vas, las enanas blancas y las supergigantes etc., quedando el diagrama zonificado
segun la figura 3.
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FIG.3

La observacion del diagrama permite elabcrar distintas teorfias sobre la evolu-
cion estelar en funcion de la temperatura, el volumen y la composicién quimica
deducida del espectro, Parece que las estrellas en sus comienzos son rojas y llegan
hasta blancas en la clspide de su evolucion, para volver a ser rojas en la rama
descendente. Esto confirmaria la Paradoja de Lane “'seglin la cual una masa gaseosa
esférica, sometida a equilibrio término adiabético, por efecto de la condensacion de

SU masa debida a la gravitacion, empieza por elevar su temperatura de tal manera
que enfridndose se calienta”.
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