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“Els sat®l.lits de Jupiter®,
R. Estalella, G. Roselld i B. Sanahuja.

JIPITER 1 ELS SATELLITS GALILEANS

(AL H(3)

Objectlus

Observacis dels moviments dels satal'lity de Jupiter.
Determinar ola seus perfodes respactiua.
Daterminer les distdncles mitges al pleneta.

Daterminar ls messe del plancta.

Material

Talescopi.

Paper mil'limetrat i regle.

Méatode

L'observacit s'ha de fer cada duea hores per lo i Europa. Ganlmedes v'ha d'observar un
minim de quatre dies emb dues v ires cbservacions didries, i Calisto un mInim de B dies

amb una o dues cbesarvacions didries.

Mitjangant el progrema edjunt es pot calcular s posicid dels satdl-its respecte a
JGpiter par l'instant que es vulgul fer Yobservecid (veure per exarnple les figures 1A 1B)

Enfoquou amb ol telescopi s Jdpiter i ots sstdl-tits i mitjangant la prediccié
ldentifiquau cads un d'etls. Dibuixou lox seves posicions respects sl planets sn ol paper
mil‘limetret. Mosursu la distdncie el planota | anoteu sl valar junt amb el tamps an qud
w'ha fat l'observacid a uns tauls com Ia L.

Dlbuixou sn una grifice sls velors de les disthncios obtingudes varaus e! temps de
l'observecid 1 determineu al velor mixim de la distdncis del satdl 1t s Jdpiter (rp).

Agafeu dos punts de la corba, un a cada part del maxim, | anoteu
{r1irz)) al temps en qua s'hon observat ey btz

la taule els valoras

Oe In figura Z podem deduir

o By + /ey
cos Qu s orzlrg

Per calcular el parfode dels satdl-lits, supsosa una arbita circular, tindrem
P = 360% (t - /(G @)

Passeu el perfode a fraccld d'any | anateu el valor a la tauls 1. La distdncia de} satél-lit
8 Japiter sord

a = {rg. R} / x

on ry és la distdncia maxima oblinguda abans, x al valor del radi de Japiter (en el
paper millimetrat) i R el radi de Japiter (R = 70850 Km).

Passeu la distincia mitja s unitats astrandmiques (UA)
(1 UA val 149,6 x 106 km) | anoteu el valor 8 la taula 1,

La massa de Jipiter la padem calcular mitjangant I'expressid
M s (a2} /(P2)

on "8" ha d'expresiar-se en UA | "P* on anys; aleshores M vindré en masses solars
(Mg = 1,99 1030 kg = 332932 M,). Anateu el valor @ 1a taula | calculeu Is mitjana de
Lotew les maases calculades.
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Qulnas de les lleis de Kepler sobre el maviment planeteri o'he.suposat?
Gulnes hipstesis wddicionsls sobre 1a masss | drbite dels satdi-lits galllesns shan
considerat?

Quins #6n els principels errors comesos en fer I'estimecié de lea distdncies dels
satd!lite & Jopitar?

Per qud 1a massa celculads de Jipiler varia tant en funcid dels velors utilitzsts per
celcilar-1a?

Els estels coneguts emb menys massa tenen aquests de lordre d'un quart de la del
Sal. A partir de 1s massa de Jipiter calculada, quen més massly hauria de ser
squest planets perqud pogués brillar com un estel?

Alternstivament es pot fer una simulecid de 'observacid cn.::.na:n les figures 1A |

18 ¢ qualsavol altre g pel programa.
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JUPITER 22-07-1996 22:00

| O 4 ¢

JUPITER 22-07-1985 24:00

JUPITER 23-07-1985 04:00

JUPITER 23-07-1985 06:00

JUPITER 23-07-1385 20:00

Cy
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JUPITER 23-87-1985 22:00

JUPITER 24-67-1985 22:00

JUPITER 24-07-1985 04:00

1c

JUPITER 24-07-1985 06:00

JUPITER 24-07-1985 20:00

U
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JUPITER 24-67-1986 22:00

JUPITER 24-07-1985 24:00

JUPITER 25-07-1985 2:00

JUPITER 25-87-1985 22:00

JUPITER 26-07-1985 @€1:00

0

&
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JUPITER 26-07-1985 20:00

JUPITER 27-07-1985 02:00

JUPITER 27-07-1985 21:00

JUPITER 28-07-1985 63:060

CE [ ¢

JUPITER 28-07-1985 21:00

JUPITER 29-07-1985 82:00
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JUPITER 29-07-1986 22:00

JUPITER 30-07-1985 02:00

JUPITER 30-07-1955 21:00

JUPITER 31-07-1985 01:00

£ I

JUPITER  1-08-1985 02:00
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ROSA M2 ROS y GASPAR RQSSELLO
Departemento de FIuica de la Tierra y del Cosmos. Universidad

de Barcelonz, Seminarioc Permanents de istronomnfs. Universidad

Politécnica de Cateludia.
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penueiio teiescoplo eguatoriel. Ferc ello, es mreecize
orender, a los zlurmos, las diferentes Dasos que llevamos =z ca
bo 21 user el telescopio. La princinel dificultad de este nro-
ceco consiste en presentar, cde la forma mds sencilis vosible,
la exposicidén de los distintos concavtos, evitando redundesncies
¥ consiguiendo el objetivo pronuesto de forma clers = 1a vez
aue realizendo el mayor mimero de experiencics 1ue sirvan na-
ra sedimentsr lo expuesto. Sisuiendo esta orien acidén, presen
tamos brevemente 21 esquema de trabajo utilizado 21 introducir

el manejo del telescopio dentro de una EATF de Astronomis,

Contenido

Zl siguiente estudio esta pensado como s sufa narn el nro

feso

H

aue le permita introducir todo= snuellos concevtos mini-
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mOs pers aue sus alumnos sean después capaces de utilisz

un telesconio con una cierta zolturn. Ademds pronorcionamos
un aateriel gréfim aue resulta apropnlado para seguir ecte
esquena.,

Esencialmente 8ste se divide en dos nertes: Una primera
donde se intr roducen, c¢e la forma mfds prictica posible, loz
distintos tipos se coordencdas ¥y los concentos bésicos im-
prescindibles. Unas sezunda pnerte donde se describe y ensela
el msnejo de un telesconio.

18 Ferte: Introduccidn - -de Coordensios

1. Coordenadas Geogrdficas
Insistimos en dichos conceptos, anue ya les son conocidos,
a ser nosible sobre un zlobo terrdauec ¥y tzmdidn usando gré-
Tis 1, Indicecidn: Yz desde el rrincinio, as convenien
te situsr 1o ciuded de Tornme ~ve el meridirno del iugnr coline
¢4 1o circunferencis seccidn dc la esfera cca el nlane
del vepel, &l corwo hzremos més adelante en las demds fiszu-
ras), Asl —lsmo ez immorsente menajar mones e sooreven 2l
comnleto uvn nlarizfario terrsszire, prrt {gLnuss noder Coimpsa—
rer con los pisniszferios celestes (Fig 2,3,4). Zesaltesremos
que con dos coordenadas podenos determinar puntos en 21 mepsg,

7 adenés resolversmos nroblenz: T¢ distanclas gesrsrificaus: al

]

=

fevenci~s o rerifisnos 7 porcleios,
2. Coorderdas Celestes

Introducimos lz esferza celeste y las lineas definidzn so-

cervacidn, es conveniente pressntar loz nlenisferios y leas
E) 2 J

o]

onsteleciones (Fiz 7), insisztiendo en 1=z aiinlogfa con el mg
na terrestre usacdo enteriormente, acabando nor defipir la as
censidn recta, lz declinacidn ¥ rezolver wnrovlemes en el mis

mo senticdc ~ue antesz cor asctrellas en lursr de cludades,
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3. Coordendas Horizontalea.
= e.te nunto el dezarrolio es irmort-ate lievar = cabo

la primerc ¢bzervecida del cielo 2 simple vista. Con la syuda
del planisferio celeste consegulr aue los =lumnos Teconozcea
constelaciones, busquen le polar, sefnlan el eje del mundo y
hacerles notar que no podemos ver todas les estrellas del e
misferio norte ; srn au lugar nodemos obzervar aliunas del he
misferio sur. Tode esto nos 1llevsrid z definir el horizonte i
1z verticzl del lucar.

Si el luger de observacidn lo nermite, es coauveniente dibu
2r en =@ suelo la racta Horte-Tur {»roveceidn del eie “Jel

mmdo) con la 2yuda de un arujula nor ejermmlo, ¥ hacerles n

[O

len extrellez" ».21) nuaden medir lams alturas ¥ los £nmlos

9

respecto d2 ie lines Horite-Sur (azimwts) ge diferentfes ectre-~

Finelmente que deierminen la sltura de 1= »olar ¥ comprueben
nue coincide con la 1lotitud del Iluger (Justificocidr tedrics:
Pig 8 ) -

esta pucs por definir tédricemente las coordenadas norizon
tales (Fig 9) e insis tip en enuellos nuntos del rovimiento
diurno (Fig 10) nue han observado & #irmmle vista antes, esto
es: laz asirellas se rmeven sobre l= esfera celaste segun vere,
lelos, todo sirz eniorno del eje del mundo, le salide v Duesta
de algunas estrellas ¥ las circwmolares,

~. Goordensdas Horérias y Znustorinles.

Antes de coantinuar esztudiando nuevos concentos es muy inte-—
resante repasar sstos en una seeidn de planetario, con un Dro-—
£rams previamente convenido que sigez lo exnuesto. Aungue nuede

ampliarse comentancdo el movimiento diurno en distintos lugares



Lot A1)

de la Tierra, vars lo gue el nlanetzrio es especialmente apro
piado, I la mismo sesidn, tomoién se comenterd el movimiento
del sol sobre la eclintics ¥ la existencia el punto Aries,
psrea acabar refiriendose a la declinacidn, el #&nzwlo hordrio
¥ la ascensidn recia.

‘Despud:s volverenos z definir estos tres dliimos concentos
tebricanente (Fig 11, 12), renitisndolos <2 nuevo al planisfg
rio mencionndo an el nunto 2. Continusmos explicando de forme
clsra la relacidn que existe entre ls ascensidén recia y <1l 4n
oulo horério de wm mismo 2s5tros remarcondo fue pera doc eaurs
lez guslespuiers 12 diferencia de sus ascsnsiones recuss col:
cide con lz diferencia de sus #£ngulos. hordrios, pues dicha re
cidn nds =adelante, dzhisvrin utilizerlas renetidsmente,

T2 reriizar otrs ocvssrvacidn del cielo = sixzple vista. Darlec
las coordanades enueiorizles del amuerio pere varias estrelliss

sue conozecsn ¥ nedir sus laz zituen en el cielo. Proponerles

o .

también, nroblemrs de diztanc

e
]

zz angulsres zobre el nlanisfe
rio ¥ sobre el cislec :ccturno usando wa “oruceta" (se dsz=-ila

su construccidan an “Veure les estrelles" v».21), Hligiend~ -i-

nnzs estrellas con declinaciones casi nui«s ¥ Aifsrenies a

e

[E]

tn
!

censiones rectas pueden visualizer de unz Torme aproximada el
equador. Si es posibls, ademds situaremos el punto Aries,
28 Parte: lienejo del Telescopio.

5. Descrivcidn del Telescovio.

. e las distintas

]

Comenzamos con una explicacidn detellad
partes del Telesconio cue vamos a utilizsr, ¥ ampliamos lo an
terior con una sesidn de nroyeccidn de dianositivas sobre los
diferentes tinos de Telescopios (refrsctores, reflectores) y
las diferentes monturas (azimuisles, equatoriales), insistien
do en las ventajas e inconvenientes de anbos. Tembién es inte

resente wroracter inmnsensc de los distintos observatorios del

minde,
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6. Puecta en estzscidn de un Tslescovio equatoriczl.

¥etamos ya en condiciones o2 montar el Yelesconio, insis
mos en aue no podemos colocarlo de quslguier forma (Tig 12) ¥y
auve Lz nueste en estacidn nos obliga a verificar uns serie de
oneraciones Fijng: Trevismente hay aus comrrobar el nerrlelis
rmo entre ol eje del tuvo ¥ &l eje dal tuscador, ei immortante

n el

1]

~ern uns observaeldn mnfe ffell, ~ue 2i obiezo centrado

4

busesdor tenbidn ezte centrado en el btube cdel telesconio. A
continuzcidn nrocederios = nivelsrlo r colocsmos la latitud del
luger de odgservacidn on el circulo correscondiente, Uenviene
entonces crienter ¢l eje nrincinal del Tclescopio segin 21 eje
del rundo; si lz montura lleve visor wmor~ 1a polar, la centra
remos adecuadomente ¥ saguidamsnte ls anfocaremos con el tubo,
3i Zs nmonturs no lleva visor, unicaments lo centreremos en el
tobo, T gualoniera de 2mbos cascz, COMMIOLET0S que ia poler
se rentizne centrada =l verisr &l Angvio hordrio, si no es ssZ,
ze tendrd cue correzir de nueve 12 orientreidn, Paras terminsr
z0lo reato cersionsrse de aue sl clrculo de declinsciones mar
ca novents grados, nues nodris Serse el efso nue este nm 2stu
viers vien rasulindio.
7. Cbservscidn con Telesconio,

Como wnrimers exmeriencies es interessnie nue los alumnos bug
quen unz esctrella en el cielo, conoeids su deciinecidn csracias
al anuario. Prrz ello comenzarén nor poner el circulo de decli
naciones segin la dade ¥ deberédn ir girando en #4ngulo horério
hasta ver le estrella por el tubo. Insistimos en que nos eszta-
mos moviendo sobre wn varslelo. Repetiremos este proceso con
varias estrellas, antes de paser al objetivo de este trabajo:
iCémo hallar una estrella determinada en el c¢cielo, conocidas
sus coordenadas equatoriales?,

Para poder realigzar observaciones pracisas hay que utilizer

la relacidén entre la ecscensidn recta y el dngulo horaric, mem—

cicnadzs antes,

3]
|
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Explicanos el proceso & reclizar dendo un ejemplo: Suponga
mos que queremos observar l1la oo strells E-Aurigae, que sesin el
anuerio tiene une ascensidén recta de 5a 1™ v une declingcidn
de 430 487, Peras hallarlz en el cielo seguiremos el siguiente
esquema,:

a) En l= zona del cielo préxinma a la que quUeTrenos observar,
elegimos une estrella var: la que despuds, en el arnuario, bus
cemos sus coordenndss. Por ejemplo «-Oridén (Betelgeuse) jue
tiene una zscenaidn recta de 5h 45m y unz declinacidén de 7°24°

) Ponemos entonces en el clrculo de declinaciones 1la cde eu
ta eztrella mfs trillionve (Betelzeuse) ¥ 1o buscmios siguiendo
su perslelo ccme se a2 dicho sntes, anste tenerla centrada en
21 tubo.

¢) Coleuliamos 1o difersnciz de ascensiones ractes de 13

servor, en el ejenmlo conrsiderido serd (Iletelgeuse menos B-iu
. el o, I o T
rigee), ezto es 5 54 - 5 17 = 53 .

[ 1

s evidemos cde no movar el clircwlo horfrio.

e
e) Colocarws l= cdeciinzcidu ce la astrells = observaer, p2

...0 17 - -~
ae &3 487, er s circulo corrersnoncisnte.

[#)

Ps
5)
(¢ p)
I

13

¥ a

(]

i

|.J

d

il

(3]

]

jan

£) ¥ finzlmente, swaismos &1 velor del cireulo horario de 1=
ectrella mfs brillenite 1s ciferencia ce agscensiones ractas ob

tenids en el speriadc ¢}, ¥ =i encotramos csnirada en ei tTu-

J
Bo 1o £: ST is atin fe3esnos obr@lver, consijulsndao con 2llo
ohictivo descado.

Hesta squl hemos expuesto coro lwnejar un Telesccpio, gue—
de. va pera wa préxime Irebajo el desarrollo de diferentes in-

dicacionec sobre nosibles ovjetivos de observacidn.
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‘ESFERA CELESTE

A\

- egfera celeste

Figura 5

COCRDENADES CELZSTES
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ESFERA CELESTE, COORDENADES HORITZONTALS
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COORDENADES HORARIES
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Figura 11

COORDENADES EQUATORIALS [ RELACIO AMB LES HORARIES
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Los fendmenos observados al suponcr que o4 d_SoI
e que 30 mucve alrededor ds 1a Tiems son idéaticos
£ 108 que se observan suponicado la Ticrra moviéndose
alrededor del Sol. En la figura adjunta se han representa-
do Las trayoctorias ea los dos supucstos. Sou dos clipscs
homotkticas, y § e ¢ primet caso ¢ foco e T (Ticrma),
en d segundo caso ea S (Sol). Si e supooe la Tierrs io-
mévil, los puntos S ¥ $, reciben o nombre da perigea
¥ apogeo; pero, s 3¢ supons que la Tierrs sa mucve,
los pantos T, més proxime al foco S, y T, mis slejado
ded foco S, reciben ¢ nombre de perihell y afefio, res-
pectivamente. N ]

Si!mpouqudSolrwnmllehpusl,S‘,s,
< alredador dg Ia Ticrra T como foco, al ocuper e
Sol una posicién §, por cjemplo, un olncn'l_dor le
verd en la direccién TS,. Si e Ia Ticrra la que se mucve,
describiendo ta clipse T,, Ty -y cusndo csth e la
posiciéa T,, ol obtervador verk o Sol e la direccién
T,S parulels a TS, y, por tanto, proyectado sobre las
mismag cstrellay,

._2pogee

Las longitudes, geocéatrica del Sol ¥ ueuodnu;:
de la Tierrs, diferirin en 180°, pues si s upaoe o
en 5 y T « representa la linea da los equinoccion,
con-

1a longitud geoctntrica del Sol es el dagulo

Las coordenadas horizontales esféricas se corres-

ponden con otras rectilineas definidas de la siguicnte
forma: la vertical, la meridiana y la perpendicular de
un lugar determinen un triedro trirrectingulo con vér-
tice en el observador; tdmese este triedro como sistema
de referencia de coordenadas cartesianas, cligiendo la
vertical como cje 2, la meridiana como gje x y la pet-
pendicular como cje , orientada cn sentido retrégrado.
Las coordenadas cartesianas de un puato B (x, ¥, 2)

x
son las componentes del vector de posicida _;-[y],
z

cuyo médulo es o radio arbitrario de la csfera celeste.

(AI(Z) ]
tada en seatido directo {ci mmcido de 18 flecha
figura) y 1a longitud hetionfmricn de ll‘!'lﬂ'ﬂ
dogulo T ST contado e o ceismo wntida, &
180" la diferencia cntre smbus. -

Las relaciones existentes entre las coordenadas h
rizontales rectilineas y las esféricas son:

x=r cos k cos A
y=rcos k sen A
I=r sem h

El eje del mundo, la interseccién del plano meridiano
con ¢l plano del ecuador y la perpendicular determinan
un triedro trirrectingufo con vértice cu el observador.

Si se toma este triedrocomo—sisteyr—de- referencia *

de coordenadas cartesianas, orientindolo en sentido
retrégrado, las coordenadas de un punto B(x, y, 2)
son las coordenadas rectilineas horarias y son las
componcates del vector de posicién 77 cuyo médulo
es ¢l radio de [ esfers celeste. Las relaciones existentes
cntre las coordenadas rectifness horarias y las esfd-
ricas son:

xmr cos § cos H
ym=rcos & sen H
Z=r sco §

o
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22 de diciembre
Salsticio de invierno

Polos y ecuador
ceaelestas arnba

El diagrama indica los polcs
calestes {los puntos de la
esfera celeste determinados
por Ia prolongacién del eja de
la Tierral y el ecuador celeste
{1a proyeccién del ecuador
de la Tiarra sobra la esfara
celaste}.

27 de septiambre:

Et_:;uinoccio de otoig, 7

\\

La acliptioa y los
aquinoccios arriba

La ecliptica (proyeccion del
plano de la Grbita terrasire
sobre la esfera caleste;

sanda aparsnts qua recorrs

el Sol todos los afios entre

las astrsllas) y los equinoccios
[puntos da intarsaccidn antra

la ecliptica ¥ el ecuador celesta).

Los solsticios arriba

Alradedor del 22 de junio

y el 22 de diciembre. el Sol
aicanza su posicidn mas
sapantrional ¥ su posicidn
mas austral en el cielo,
raspectivamante. Son éstos
los solsticios de junio y de
diciambra, momentos del

inicic del verano y dal inviema.

21 de marzo
Equinoccio
de primavera

4 g
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22 da junio
Solsticio de verano

Horizonte y
mavidiano arriba

Sa indican aqui tanto =l
horizonte como al mescaTy
del obsarvador. El mecaro

-as al circulo miximo d= &

ssfara celaste qua pasa v
ambos palos y tambidr ool
cenit [punto superiord cl ‘ugar
da obsarvacion.

Movimientos diurnos
de las estrellas
izquiarda

Las estrellas préximas al polo
celeste no se ponen nunce,” ~
SiNG que pParmanecen

sismpre sobre of
o ocooGp o ~

K] albo g

Ascenalédn recta
derscha
La ascansién recta de un

cusrpo celeste 3¢ mide por su

distancia angulas al primer
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o clrculo maxima que va de
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En o sistema de coordenadas eclipticay rectilincas,
se define el triedro de referencia tomando como cje x
1a lines de los equinoccios ca el seatido del punto Aries,
como eje y In linea de los solsticios cn o sentido ded
punto Cincer, y como ¢je £ cl gje de la ecliptica hacia
su polo norte, orientado ¢l tricdro ¢n sentido directo.
Dado un punto de la esfera celeste, se llamark coor-
denadas eclipticas rectilineas del mismo a las compo-
x

nentes de su vector de posiciduf: = [y con Tespecto
z

al citado triedro.

De la figurs adjunta se deducen las siguicntes relacio-
pes entrc las coordenadas rectilineas y las esféricas:

x=r cos ff cos 4
y=rcos f sen d

z=r s¢n B
I
N\ t
.
\\
z ~E
A0
1
y i =
\\ B = r"
x hY | ’l’
A S/
(P 4

Se llama didmeiro aparente del Sol, 4, al dobie del
dogulo bajo cf cual se va cl radio del disco solar desde
1a Tierra. El valor df2, Bamado semididmetro aparente,
esth comprendido cotre 15 457 y 16" 187,

L1
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INTRODUCCION

Los temas astronomicos permiten desarrollar en el
Bachillerato un gran numero de practicas, observacionales y
de mesa, que tan sdlo precisan un estudio didactico adecuado
para poder ser abordadas por los alumnos. Por contra, los te-
mas astrofisicos quedan muchas veces reducidos a una exposi-
cidén magistral por parte del profesor, a lo mas completada
con alguin trabajo bibliografico. Es cierto gue dicha exposi-
cidn acostumbra a agradar sea por la actualidad del tema en
si o por el uso del atractivo material grafico existente, pe-
ro en definitiva, el alumno tiene poca participacidn activa
en su desarrollo. La razdén esencial de este proceder es que
para explicar la estructura fisica de los diversos tipos de
cuerpos que pueblan el Universo son necesarios temas de Fisi-
ca que no aparecen hasta el final de tercero de BUP o en COU,
si es que llegan a darse. Ademas, el material para realizar
précticas de esta clase acostumbra a ser oneroso y complica-

do de preparar..

En consecuencia, la descripcién fisica del Universo
a nivel de Bachillerato, termina por ser una exposicibén feno-
menoldgica de hechos y teorias, guedando todo ello como si
se tratase de unos conocimientos adgquiridos de forma especu-
lativa y por tanto envueltos de un cierto aire magico: al
alumno dificilmente se le hace patente, de forma practica, el

hecho de la universalidad de las leyes de la Fisica. Creemos
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importante conseguir que el alumno entienda que los conoci -
mientos adquiridos sobre los cuerpos celestes provienen de la
aplicacién de principios fisicos que pueden verse en el labo-
ratorio, es decir, que llegue a comprender que las leyes de
la Fisica son universales y gque grac;as al método cientifico
podemos tener conocimiento real de entornos gue no nos son

directamente accesibles.

Las estrellas son el primer jalén en la descripcién
de nuestro Universo y en este contexto, la exposicién de sus
caracteristicas es uno de los primeros temas astrofisicos que
el profesor debe abordar. Por otra parte, la radiacidén elec-
tromagnética que nos llega, procedente de los cuerpos celes-
tes, es la principal fuente de informacidén sobre los procesos
fisicos que en ellos se desarrollan. En particular, la radia-
cién estelar puede ser tratada de forma sencilla y admite
una comparacidén cualitativa directa con experiencia practicas

sobre la radiacidén electromagnéticas hechas en el laboratorio.

El proyecto que nos hemos planteado pretende, dentro
de la orientacién general expuesta, abordar la introduccidn
"practica" del diagrama de Hertzsprung - Russell en tercerode
B.U.P. ~considerando una dedicacién de dos horas semanales a
lo largo de un trimestre -, dentro de una asignatura comple -

mentaria de Fisica o interdisciplinar con Matematicas.
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PROYECTO

La figura adjunta muestra el diagrama de flujo de
este proyecto. Consta de cinco blogques: conceptos y experien-
cias en el laboratorio sobre la radiacidn electromagnética,
conceptos y experiencias sobre la observacién de estrellas,
fotometria y espectroscopia solar y estelar, los diagramas
Hertzsprung - Russell (H-R)y por Gltimo, aplicaciones de los
mismos. El nicleo central del esquema lo constituyen los dia-

gramas H-R en sus tres versiones:

- diagrama tedrico {log T - log L) de estrellas cercanas y de

estrellas brillantes.

-~ diagramaobservacional (tipo espectral - magnitud aparente)

de las estrellas miAs conocidas.

-~ diagrama intermedio {(tipo espectral - magnitud absoluta).

En el primer blogque se introducen todos los concep-
tos necesarios para entender el significado de los diagramas
H-R. En su primera parte se caracterizan las ondas electro-
magnéticas y se estudian sus propiedades mis importantes, uti-
lizando similes con las ondas mecanicas y ondas sonoras. A
continuacidén se comenta el espectro electromagnético, ponien-
do en evidencia con diversas practicas la naturaleza de la
luz blanca y la existencia de radiaciones no visibles. Final-
mente se introduce el espectro continqo, las rayas de emisidn
y G2 absorcidn y la relacidn entre ellas (ley de Kirchoff).-

Se insiste en la dependencia de la intensidad de las rayas
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respecto a la abundancia del elemento quimico que las produce
y respecto a la temperatura del cuerpo emisor. Este Ultimo
punto, pese a su importancia astrofisica, aln no esta total-
mente resuelto). La segunda parte de este blogue permite in-
troducir el concepto de cuerpo negro, la longitud de onda a
la cual la emisidén de energia es maxima y su dependencia de
la temperatura (ley de Wien), asi como evaluar la cantida@ de
energia total radiada en funcién de la temperatura (ley de
Steffan). Todo ello junto con el calculo del valor de la
constante solar {(adn no experimenfado en la practica) permi-
te estimar la energia radiada por el Sol por unidad de tiempo,
es decir, la luminosidad solar. Buena parte de ellas son ope-
rativas e incluso informatizadas y hemos comprobado que son
perfectamente asimilables por los alumnos. Su principal difi-

cultad reside en la preparacién.

La parte correspondiente a la sensibilidad de los
receptores s6lo ha sido tratada tedricamente, en una primera
aproximacidén puede saltarse considerando receptores ideales
de sensibilidad maxima. Las experiencias y conceptos obteni-
dos de la observacidén de estrellas precisan de una introduc-
cidén histdérica breve del concepto de magnitud y del estudio
prictico de la respuesta del sistema visual a un estimulo

energético (ley de Pogson).

El blogque de fotometria y espectroscopia solar y
estelar pueden ser introducidos de forma cualitativa a partir
de los resultados obtenicdos en las experiencias de laborato-

rio del primer blogue. No es posible efectuar una transicién
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cuantitativa mas que en el caso de determinacidn de longitu-
des de onda de los colores del continuo, probablemente para
rayas de emisidén intensas y en la determinacidn aproximada de
la constante solar. Sin embargo, su puesta en practica nos ha
demostrado que este paso es bien asimilado salvo en lo que se

refiere a la dependencia de la temperatura.

Los diagramas H-R son introducidos y construidos
a partir de las tablas de datos - estrellas mas cercanas y es-
trellas mas brillantes - y grificos que se le dan al alumno.

A partir de los conceptos y experiencias introducidos en los
blogues anteriores se explica como se pasa de un diagrama a
otro y la importancia de cada uno de ellos. Finalmente se in-
troducen las clases de luminosidad y los diversos tipos de es-
trellas: secuencia principal, gigantes, supergigantes, ena-
nas,etc.

E1l Ultimo blogue de aplicaciones es el menos desarro-
lllado, es mas una proposicidén de posibilidades que una expo-
sicién de experiencias practicas realizadas. De todos modos,
una consecuencia inmediata y facil de trabajar del diagrama
H-R tedrico, es el estudio de la relacién masa - luminosidad
para las estrellas de la secuencia principal; se consigue asi
dar una buena idea sobre la homogeneidad de los procesos fisi-
cos intraestelares. Otra aplicacidén en la gue se esta empezan-
doa trabajar es la construccion por los alumnos de los diagra-
mas H-R evolutivos de cimulos estelares. En este caso lo gue
complica el desarrollo es el manejo de un numero de datos, sin

embargo parece bastante factible de realizar gracias a la gran
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proliferacidon de microordenadores habida estos Ultimos anos.

Con los programas actuales de Fisica esté claro que
llevar a cabo este proyecto requiere una notable inversidn de
tiempo y de esfuerzo. Creemos en su viabilidad, a grandes ras-
gos, pues ha sido ensayado ya en tres ocasiones. Aungue las
condiciones de su desarrollo - curso intensivo y alumnos fuer-
temente motivados - difiere mucho de las condiciones que puedan
darse en un curso normal de tercero de BUP - dos horas semana-
les durante tres o cuatro meses y con alumnos de interés diver-
so -, esperamos para el término del préximo curso académico una
buena valoracién de esta experiencia en aguellos centros donde

haya sido factible desérrollarla,

Estas notas constituyen un primer paso en este pro-
vecto, con ellas se pretende introducir a los profesores inte-
resados en este tema en los aspectos astrofisicos que hace fal-
ta conocer para poder abordarlo. En consecuencia, contiene po-
cos elementos didacticos para su magisterio. En un futuro pré-
ximo se espera poder tratar la cuestién-de la instrumentacién
en el laboratorio y los detalles técnicos que la practica con-
lleva ya que se trata de otro de los obstaculos importantes
con que se puede encontrar un profesor. Mas adelante se abor-
dara la did&ctica, tanto de laboratorio como de la vertiente
astrofisica. Cualquier comentario sobre este proyecto, sobre
estas notas, o sobre experiencias similares ya desarrolladas,

seran imuy bienvenidos.

Barcelona, Noviembre 1985
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l. BRILLO, FLUJO ¥ LUMINOSIDAD

Luminosidad y flujo

Definimos la luminosidad de una estrella como la
energia radiada por ésta por unidad de tiempo y en todo el

rango espectral. La designaremos por la letra L.

Sea 0 un foco luminoso puntual que radia isotropi-
camente y consideremos un elemento de superficie,ds, a la
distancia d (d es normal a ds); defi-
nimos el flujo como la cantidad de ener-
ds gia recibida por unidad de tiempo y uni-
dad de area. Si representamos el flujo

por la letra F, tendremos

dE
dtds

Figura 1 F =

8i el foco O emite uniformemente en todas direcciones, es de-
cir, si F es constante para todoé los ds de la superficie
considerada, sera L==4rld2F, siempre que entre el manantial
luminoso, O, y la superficie receptora, ds, no existan fuen-

tes ni sumideros de energia radiante.

En realidad O no es un foco monocromatico , por
tanto, se ha de considerar la cantidad de energia recibida
por unidad de tiempo, por unidad de area y por unidad de in-
tervalo de frecuencia. Si designamos a esta magnitud Fy (en

el sistema cegesimal [Fp] = erg MHz.cmz.s) resultarad gue
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- o
F= J Fg(ﬂq y la luminosidad de la estrella sera

L= F.ds = 4nd2 Fy)d? (si F es constante sobre la superficie)
Y
S 0

Al observar una estrella, la energia por unidad de
tiempo y unidad de superficie que percibimos mediante nues-
tro sentido de la vista produce una sensacidén luminosa que
la caracterizamos con la palabra "brillo", que se representa
por la letra b. En consecuencia, brillo es la acepcién comin
de flujo y, en realidad, b y F tienen el mismo significado

fisico.

Veamos una aplicacidén de estos conceptos en el ca-
so del Sol. El flujo de energia recibido de este astro en la
superficie terrestre es 1368 wat/m2 y constituye la denomi-
nada constante solar. La distancia media Sol ~ Tierra es 1 UA
(unidad astrondmica) = 149,6 106 km. De acuerdo con estos da-
tos, la luminosidad,Lg, del Scol sera:

3,2

Ly =4m(149,6 106.103)%1368 = 3,9.20% w = 3,9.10%3 ergss

Ley del inverso del cuadrado de la distancia

Hemos definido el flujo como la energia recibida
por unidad de area y unidad de tiempo. De acuerdo con la
figura adjunta, cecnsideremos dos superficies iguales, ds

ura a distancia dl del foco emisor v la otra a la distancia
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d,, y sean Fl y F, los flujos respecti-
vos en cada una de estas superficies.
a5 La luminosidad del foco emisor es la
‘ ds misma independientemente de la distan-
cia a la que se mida el flujo, pues es
Figura 2 la energia total por unidad de tiempo

emitida por el foco emisor (si no hay

manantiales ni sumideros por el camino). En consecuencia,

2
F d
= 2. -anal 1. [==
e
2 1
expresién que establece gue el flujo medido en una superfi-

cie es inversamente proporcional al cuadrado de la distancia

gue la separa del foco emisor.

Asi, por ejemplo, dadas dos estrellas de igual lu-
minosidad, una situada diez veces mas lejos de nosotros que
la otra, tendrd un flujo cien veces menor. Es decir, el flu-
jo observado de la mas cercana ser& cien veces mayor que el

de la mas alejada.

En particular, si dl==R* (R, es el radio de la es-

trella) y d2==d {d es 1la distancia a la estrella) tendremos

L= 4an F(R,) = 4r1aF(a)

donde F({d) es el flujo a una distancia d de la estrella y
F(R*) es la energia que, por unidad de tiempo, atraviesa

la unidad de superficie de la estrella. 5i, como se vera
més adelante, se supone gue una estrella radia como umn cuer-

po negro, F{R_) serd la magnitud isic rambién comunmente Co-

[hE



A."b'l:?(ﬁ'ﬁ)_/ 13

nocida como poder emisivo de un cuerpo (o emitarncia radian-

2
te); luego _i(_d_) = ,I&_
F(R) |d

Problemas para calcular el flujo y la luminosidad

Puesto que debe medirse el flujo sobre todo el es-

pectro electromagnético, ha de tenerse en cuenta gue:

a)

- Los detectores trabajan sobre un rango limitado de frecuen-
cias.

- La sensibilidad de los detectores es limitada y su respues-
ta varia con la frecuencia.

~ La atmdésfera terrestre absorbe parte de la energia gue reci-
bimos de la estrella. (ver apéndice).

- El medio interestelar también absorbe parte de la radiacién.

b)

Es preciso calcular la distancia a la estrella si se guiere

hallar su luminosidad a partir del flujo observado.

En rigor, el flujo observado €S mas peguefio
qgue el que tedricamente se tendria que observar. Antes se ha

visto que 0

JF‘) av
o]

«
b= S F, A, (z) Ry a¥
o

!
"

pero en la practica es

en la que Fy, es el flujo de energ{a de frecuencia ¥ gue
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mediriamos si no hubiera manantiales ni sumideros y la sen-
sibilidad de los detectores fuera de 100%. Ay (z) representa

la funcidén de transmisién atmésferica que nos da la fraccién

de energia de frecuencia Y que proviniente de un astro, no es
absorbida por la atmdsfera. Esta funcidén varia con la altu-
ra del astro sobre el horizonte. Ry es la respuesta o eficien-

cia del detector a la radiacidén incidente.

Flujo visual

El ojo, como detector de radiacién electromagnética,
Gnicamente es sensible a la longitud de onda de la radiacién
que_estd comprendida entre 4500 £ y 7000 £ (aproximadamente).
De ahi que se pueda hablar de flujo visual.

7000

Flujo visual:J Fp d? (La radiacién de las estrellas sélo
4500

O
llega al suelo para 3000<Z< 10000 A)
En el caso del Sol la mayor parte de la energia
emitida lo es en el visible, lo cual no es cierto para estre-

llas mas calientes o mas frias.

Salvo indicacién en contra, cuando se hable de flu-
jo o brillo observado se supondra el valor ya adecuadamente co-
rregido de los efectos atmosféricaes y de la sensibilidad del
equipo. Si no se hace referencia expresa a un flujo monocro-
matico, se supondra gue este es total, es decir, el ouserva-

do en todo el espectro electromagnético.
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2. MAGNITUDES APARENTES Y ABSOLUTAS

Magnitudes aparentes

Hiparco (160 -124 a.C.) clasificé unas 1000 estre-
llas en seis grupos llamados magnitudes, en funcidén del bri-
llo observado a simple vista; estos grupos, numerados del

1 al 6, eran de brillo decreciente

«— BRILLANTE
DEBILL—»
Figura 3

—l L i L A 1 [ ]

MAGNITUD =1 2 3 4 5 6 cCLases

En 1850 Fechner comprobdé gue la escala de magnitu-
des no era lineal sino logaritmica, es decir, que si el flu-
jo de una estrella sufre una variacidn geométrica (p.ej. se
hace x veces mayor) la sensacién humana causada por este
flujo de radiacidén sufre una variacidén aritmétrica (p. ej.
aumenta en y unidades). Esto permite escribir entre magni-

tud m y brillo b una relacién del tipo
m=-Kklogb+C

en la gque el signo menos expresa el hecho de que a mayor
brillo corresponde menor magnitud. Para dos estrellas de

brillos bl y b2 se tendra

L

fl

—klogbl+c :
Y por tanto m, - m, == k log —=

-k logb, +C

15
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A finales del siglo XIX Pogson comprobd que las es-
trellas de primera magnitud eran, en media, cien veces mas bri-
llantes gue las de sexta magnitud. La U.A.I. establecid como
escala oficial de magnitudes aquélla en la que una diferen-
cia de 5 unidades corresporide a un cociente de brillos

igual a 100. Asi 1-6=klogl00 = k=2,5 y por tanto,

mz--ml=-2,510<;b—'z y m=-2,5logb+C

by

o también

b b m m
2 . 2 _1-"2
2,Slogq_ml-m2, log bl 55
¥y finalmente —= 2,512
by

Consideremos unos ejemplos a fin de ilustrar esta

escala de magnitudes:

a)

Una estrella que tenga una magnitud una unidad inferior a la
de otra estrella sera, aproximadamente 2,5 veces mas brillan-
te (por ejemplo Rigel respecto a Pollux). En efecto, sean dos
estrellas de magnitudes m oy m, tales que my, - my =1, segin

la ley de Pogson, se tendra

2
b b, by . 5
m -m,=2,51log "2 ; 1=2,5 log — : de donde -—=10
1 2 — b b
bl 1 1
b2=2,512 bl’ 0 bien b, = 2,5b1
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b)
tna estrella gque tenga un brillo 10 veces superior al de otra,

su magnitud seri 2,5 unidades inferior. En efecto, sean dos

estrellas de brillos b1 v bZ' Tales gque b2==10bl, de acuerdo
con la ley de Pogson

= 10b
ml-m2=2'51°g-th ;ml—m2=2.510<;q1 = ml-m2=2,510g10
y por tanto m2=m1—2,5

De acuerdo con esta convencidén existen estrellas
con magnitudes aparentes negativas. Son, por supuesto, las mas

brillantes del firmamento. He aqui las cuatro primeras

Sirius - 1,45
Canopus - 0,72
o Centauri - 0,23

Arcturus - 0,06

La minima magnitud aparente "tedrica" observable a
simple vista es 6, aunque Andrdmeda por ejemplo, tiene mag-
nitud 3,5 y ya presenta dificualtades. En la figura 4 de la

pégina siguiente puede verse una escala de magnitudes que in-

cluye los objetos mas brillantes del firmamento.

El Sol, por ejemplo, tiene mo=-26,7 y Sirius m=-1,4,
b
per lo tanto -26,7-(-1,4 )=-—2,Slog-il g
Sirius
b ) ol e
- 25,3=-2,5 log <% - log f’-l”"sz—lo.l

Sirius O
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a 2 r-30
'5 ;0— ﬂ - -26.7 SOL
go ¢
™~ S
g¢ & 20
[o L =] o~
ee v -15
. w0
5% ¢ -126 LUNA .
22 2 F-10 - 4.4 VENUS variable (mdximo brillo)
22 2 _5__/_-2.BMARTE = - ")
ve 8 - -28JUPITER = { “ )
& uw -1.4 SIRIUS
] 0 -0.7 CANOPUS
l I 1 _
] it Seaers .6 Estrella mds débil observable a simple vista
______ - 10 <128 CUASAR mds brillante

L 15 <14.9 PLUTON (brillo mdxime)

- 20

L 25 +245 Objeto mds débil observable desde Kitt Peak

«28 Space Telescope
L 30 P
Figura 4
-11 . : .
N =9.10 b_, es decir, el flujo de radiacion que

Sirius ©

recibimos de Sirius es 10 10 veces menor que el del Sol.

Veamos, a titulo orientativo, cudl es el nimero de

estrellas mas brillantes gue una magnitud dada.

magnitud niimero de estrellas
4 500
5 1.600
() 4.800
7 14.000
9 120.000 {observables con
un peguenco teles-
12 2.000.000c ©°P*°

18 300.000.032¢
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Magnitudes absoclutas

Sabemos que el flujo que recibimos de una estrella,
O bien su magnitud aparente, depende de su distancia a noso-
tros. Para poder comparar las magnitudes de diferentes estre-
llas es necesario definir una escala absoluta que no dependa
de la distancia. Se denominan magnitud absoluta, M, de una
estrella a la magnitud aparente que tendria si estuviera a

una distancia de 10 parsecs (pc).

Si designamos por m la magnitud aparente de una es-
trella a la distancia d y por M la magnitud absoluta (magni-
tud aparente a la distancia de 10 pc), la ley de Pogson nos

permite escribir

b
m-M=-2,51log b(d)
(1l0pc)
Yy como
= 2 = 2 resulta
LS ISR Sy SRR ORE s o )
L /4n g’ 100
m-M=-2,Slog-——2-—--2,5 log 5
L/anio a
m-M=5llogd->5 (d en parsecs)

la cantidad m- M se conoce como "relacidén modulo - distancia".

Esta expresidn también puede utilizarse para calcular
la distancia a la cual se halla un astro (estrella, galaxia, por
ejemplo) si se conoce su magnitud absoluta; para ello es necesa-
rio que se conozca algin proceso fisico en ese clerpo gue nce

permita estimar su magnitud aksoluta.
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3. OTRAS MAGNITUDES. INDICES DE COLOR

Otras magnitudes

El flujo de una estrella que observamos con nuestro
sentido de la vista representa una medida de la energia elec-
tromagnética correspondiente a radiaciones comprendidas entre
4500 8 y 7000 %. Adn mds, la sensibilidad del ojo varia dentro
de este intervalo de longitudes de onda y es maxima a 5400 K.
A la magnitud de una estrella observada visualmente se la co-
noce por magnitud visual, my , © si es el caso, magnitud

visual absoluta, M,, .

Analogamente se puede hablar de otros tipos de mag-
nitudes. Si se detecta el flujo de energia mediante una placa
fotografica se obtiene la denominada magnitud fotogréafica LY
una placa fotografica no es uniformemente sensible a todas
las longitudes de onda y al principio de su .uso, eran particu-
larmente sensibles al- azul en una banda centrada hacia los
4200 8. En la actualidad se fabrican placas cuya respuesta
esti centrada a 5400 % con un rango espectral semejante al del
ojo humano; las magniutdes asi determinadas son bastante si-
milares a las estimadas a simple vista y se denominan magni-
tudes fotovisuales, mpv'
Con el fin de estandarizar las mediciones se han es-

tablecido unas longitudes de onda patrén a las gue medir las’

- 1 L4
maznitudes. En el visible v sus inmediaciones comunmente se
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emplea el sistema UBV (Ultraviolet - Blue - Visual) definido

por las longitudes de onda
Ay = 36508, Ag=44008 vy Dy=5480R

con ventanas espectrales - paso banda -~ que oscilan entre

400 y 800 R,

Muy esguematicamente la respuesta de estos detecto-

res es

Respuesta del ojo
adaptado a la oscuridad

(o]
o ! Respuestia
o del ojo normal
=
a
wn
< \
Led A
7] T
0 7000

Figura 5

donde, como referencia, Se indica la respuesta del ojo en dos
condiciones de observacién. Las medidas en esos intervalos de
longitudes de onda se realizan limitando, mediante filtros,
la radiacién incidente. El numero relativo de fotones detec-
tados en un intervalo centrado en una determinada longitud

de onda depende de la temperatura de la estrella. Asi el re-
cuento de los fotones que nos llegan a través de los distin-
tos intervalos proporciona una medida de la temperatura, aun-
gue su significado fisico es el mismo que como cuando se de-

duce del espectro completo.

21
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Colores e indices de color

Las magnitudes aparentes medidas en esos dominios,

m m m
LN AL N

V, respectivamente.

se conocen mas comunmente por colores, U ,B Yy

Con este sistema pueden calcularse las diferencias
entre magnitudes aparentes, por ejemplo, U-B, B-V : son los
indices de color, IC, de la estrella. Por ejemploF&na estre-
1la azul el indice B -V sera negativo, mientras gue para una
estrella roja serd positivo.Los indices de color, IC, son de
gran importanica en el cdlculo de temperaturas. El sistema
UBV esti bien adaptado para observaciones en el visible y no
lo esta demasiado bien para observaciones de objetos muy ca-
lientes o relativamente frios es decir, en el ultravioleta o
en el infrarrojo. El sistema ha sido ampliado por ambos lados
del espectro empledndose frecuentemente la "fotometria de seis
colores" y otras que tienen en cuenta el dominio de longitu-

des de onda en gue se desee trabajar.

SISTEMAS FOTOMETRICOS MAS USADOS

Sistema Simbolo A (&) paso banda (R)
Jonhson U 3.500 800 -~ 1000 ultravioleta.
B 4.350 800 - 1000 azul
v 5.550 g00 - 1000 visual
RGU U 3.690 500 - 700 ultravioleta
{o de G 4.350 500 - 700 azul

Becker) R 5.550 500 - 700 rojo
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SISTEMAS FOTOMETRICOS MAS USADOS (continuacion)

Sistema Simbolo AR) paso banda (X)
Fotometria de U 5.550 600 - 1500 ultravioleta
seis colores v 4.220 600 - 1500 violeta

B 4.900 600 - 1500 azul

G 5.700 600 - 1500 verde

R 7.200 600 - 1500 rojo

I 10.3C0 600 - 15C0 infrarrojo
uvby u 3.500 ~ 200 ultravioleta
(Stromgen) v 4.100 ~ 200 violeta

b 4.670 ~ 200 azul

¥ 5.470 ~ 200 visual

Sabemos que la magnitud aparente visual, m, de una
estrella y el flujo observado estin relacionados por la ley de
Pogson. Anélogamenfe, para el flujo observado a una determina-
da longitud de onda, por ejemplo en el azul a 4.350 3, la rela-
cién entre el flujo observado y la magnitud aparente observada
-color- vendra dado por

B=-2,5logbg ¥ Ca

Si hallamos la expresién correspondiente a los indices de color

B-V, U-V y U-B aplicando la ley de Pogson, tendremos

B-V = -2,51log (bB/bv) + Cgy
U-Vv = - 2,5 1log (bU/bV) + CUV- (con Cij= Ci —Cj)
U-B =

- 2,5 1log (bU/bB) + CUB

Yy para establecer una escala de indices de color es necesario

fijar un cero de referencia. Como se vera mas adelante se asigna
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el valor ceroc a cada uno de los indices de color correspon-
dientes a una estrella A0 {(ver clases espectrales) de la se-
cuencia principal (ver diagrama H-R). Es de notar que no ha-
ce falta precisar distancias como en el caso de los coleores
puesto que los indices de color estan relacionados con el co-
ciente de flujos obsérvados para una estrella, cociente que
es independiente de la distancia. La escala de Harvard es una
de las habitualmente empleadas, wutiliza como referencia los

indices de color de la estrella Vega.
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4. MAGNITUDES BOLOMETRICAS

Magnitud bolométrica

Se denomina magnitud bolométrica a la magnitud gue
tendria una estrella si se pudiera observar en todo su rango
espectral. La magnitud bolométrica aparente, m o1’ es poco
usada y, en la practica, por magnitud bolométrica se entien-

de la magnitud bolométrica absoluta, M, ..

De acuerdo con la relacidén wddulo - distancia podemos

escribir:

mb01‘Mb01= 5logd->5

Correccién bolométrica (BC)

La diferencia entre magnitud bolométrica, Mbol' Y
magnitud visual, Mv' para una estrella, se denomina correccién

bolométrica, BC. O sea

=M BC
Mbol v+

En consecuencia

=
|
=
I

BC

=

!

=
<

It

-2,510g
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y por lo tanto

b

b,

BC=-2,5109

BC representa, pues, una medida de la fraccién de energia emi-
tida por la estrella y gque no registramos, ya sea a causa de
la sensibilidad de los detectores o bien del rango de lon-
gitudes de onda a las cuales se observa. Nétese gue si bien

el flujo depende de la distancia a la estrella, la correccidn
bolométrica, BC, al expresarse en funcidn de un cociente de
flujos, no depende de la distancia a la cual se encuentra la

estrella. De ahi gue BC, una vez calculado, también pueda

utilizarse con las magnitudes aparentes:

m ==mv4-BC

bol
El Sol por ejemplo, tiene "bol =4,76 ¥ Hv=4,83
y Sirius Hbol=;1,37 Yy Mv==l,40. Sirius es 22 veces mas bri-

llante que el Sol.

Para las estrellas azules calientes es posible.calcu-
lar con bastante precisidn su magnitud bolométrica. Para esas
estrellas la correccidn bolométrica es peguefa ya que la ma-
yor'barte de la energ{a radiada lo es en el visible. Para las
demiAs se calcula tedricamente la correccién bolométrica y se
corrige 1a magnitud visual.

Tipo BO AO FO GO KO MO

BC -3.2 -0.,4 -0,08 -0,06 -0,19 -1,2
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La correccidn bolométrica es mayor para los tipos
espectrales extremos ya que al tratarse de estrellas muy ca-
lientes o muy frias, gran parte de su energia se emite en el
ultravioleta o infrarrojo, respectivamente. Todas las correc-
-ciones bolométricas son negativas ya que se trata de “aumen-

tar" el brillo de la estrella.
iComo se calcula 1la correccidén bolométrica?. Es di-
ficil de estimar y se calcula a partir de datos observaciona-

les y modelos teéricos.

Relacidén magnitud bolométrica - luminosidad respecto al Sol

Analogamente al caso de las magnitudes visuales

Mbol=-2,5 logL+C

Al aplicar esta ecuacidn para el Sol {(e) y para otra

estrella cualgquiera tenemos:

Mbole= -2,51og _Lo-l»C

M L

-M
bol . bol@-—Z,S loc_:;—LTa

Moy =-2,5logL +C

o mas habitualmente
M
bOlo - Mbol

L=L_ .10 2,5 (M

bol o=4:76)
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S. TEMPERATURAS ESTELARES

Radiacién del cuerpo negro

Se denomina cuerpo negro a aquél que tiene la pro-
piedad de emitir integramente toda la energia que absorbe. Es
un objeto en eguilibrio térmico que queda caracterizado por
una temperatura de equilibrio, conocida como temperatura de
cuerpo negro. La condicidén de cuerpo negro es una condiciodn

ideal que pocas veces se encuentra en la realidad.

El poder emisivo, B{ A ,T), o emitancia radiante de
un cuerpoc es la energia emitida per unidad de superficie,
tiempo e intervalo de longitud de onda. Laemitancia radiante
depende, en general, para cada longitud de onda, de la natu-
raleza de la superficie del cuerpo emisor y de la temperatura;
pero en el cuerpo negro sélo es funcidén de la temperatura, pa-=

ra cada una de las longitudes de onda.

Se define el poder emisivo total, B(T)}, mediante la
expresién " O
B(T) = | B(A,T)dA
o
La distribucidn de energia para el cuerpo negro Se-

gin la longitud de onda y la temperatura, viene dada por la

ley de Planck:

2

_ 21]hc 1 .
BlLA, TIAA = d.A
)\5 ehc/).kt_l
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Figura 6: Curvas de

radiacién del cuerpo

INTENSIDAD RELATIVA

negro a diferentes

temperaturas.

Para longitudes de onda pequeiias se puede aproxi-

mar por B(A,T)=2N hc:2 )\*Se-hcl) — (ley de Wien)

Y para longitudes de onda grandes {(dominio radio) por

B(>,T)=20N o::kT/\"‘l (ley de Rayleigh-Jeans)

Ley de Stefan: El poder emisivo total -energia por
unidad de tiempo y unidad de superficie - de un cuerpo negro
es directamente proporcional a la cuarta potencia de su tem-

peratura absoluta.

5 4

2 k -5 erg
B(T) = ’B(/‘,T)d) =gl (6 = —— = 5,67210 ___,4
o 15 cZh> scm? K

Ley de Wien: La longitud de onda a la cual se emite
el miximo de energfa es inversamente proporcional a la tempe-

ratura absoluta del cuerpo negro

N - 0.2898 ©

dB( >, T)_ . c

a A T
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Se ha de hacer notar, a modo de resumen, que la tem-
peratura del cuerpo negro estd relacionada
a) Con el .poder emisivo monecromatico, B ( A,T), mediante la
ley de Planck.
b) Con el poder emisivo total, B (T}, mediante la ley de Stefan
c) Con la longitud de onda a la cual se emite el maximo d;

energia, Am, mediante la ley de Wien.

en principio pues, una medida de B(A,T), deB(T) Odelkm,seréuna

medida indirecta de la temperatura del cuerpo hegro.

Temperatura efectiva

Definimos la temperatura efectiva de una estrella,
como la temperatura que deberia tener un cuerpo negro para

gue emitiera el mismo flujo total de energia.

Si R es el radio de la estrella y F la energia to-
tal emitida por unidad de tiempo y unidad de superficie de la

estrella, su luminosidad viene dada por

L=4nR2F

pero, de acuerdo con la definicidén de temperatura efectiva,
F=B(T) =6T"
- - 3

Y. por tanto,

L=4nR2F = 4\1!"}12 T‘éf es decir el radio de 1la

Y2 estrella en la aproxima-

R:[__lL__z cidén de cuerpo negro, K.
ANT T,
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Temperatura de brillo

Se define la temperatura de brillo de una estrella
como aqguella temperatura de un cuerpo negro tal gue emitiera
el miximo de energia a la misma longitud de onda gue 1lo hace

la estrella.

Si )m]es la longitud de onda a la cual la estrella
emite el maximo de energia, su temperatura de brillo es, de
acuerdo con la definicién dada,

00,2898 ¢
T . = —_——— A
brillo ?‘m

Si la estrella radiara como un Cuerpoc negro Tef=

Tbrillo* pero no ocurre asi. El espectro continuo, de origen
térmico, se produce en la regidén de la atmésfera estelar cono-
cida como fotosfera.(En el Sol se trata de una delgada capa de
unos 300 - 400 km de grosor.) Esta regién no se halla en equili-
brio termodinamico (en el caso del Sol la temperatura es de
unos 6000 Ken la regidén mas interna y de 4000K en la externa)
y su densidad disminuye muy répidamente. La aproximacién de

cuerpo negro no es exacta y por tanto, en general, la tempera-

tura efectiva y la temperatura de brillo no son iguales

Ter ¥ Tprilio

Cuando se desea realizar un estudicdetallado de la
radiacién emergente, se acostumbra a utilizar la aproximacidn
de Equilibrio Termodinamico Local que, en determinadas condi-

cicnes, es bastante correcta.
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Temperatura de color

INTENSIDADES A DISTINTAS LONGITUDES DE ONDA
RIGEL SIRIO CAPELLA BETELGEUSE

[ vioLeTa-azuL VERDE amario-naranJA R rolo

Wz
VISIBLE
RIGEL
AZUL- BLANCA
o H
o
o
(%)
] SIRIO
BLAKCA
E N
=
g
1
(]
<
0 BETELGEUSE
N CAPELLAS ROk
prd AMARRLA
Lud
EE ‘//// R
— o = ————————
= e ————
Ultravioleta A Infrarrojo

Figura 7

La ley de Planck para la radiacidén del cuerpo negro

B(A,T)dA= 2nh c? 1
» o RC/AKT _ a

B 4 . B A . 5
relaciona la energila emitida por unidad de tiempo, de super-

ficie y para cada longitud de 6nda, dentro de un intervalo de
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longitudes de onda, con la temperatura del cuerpo emisor.

Definimos la temperatura de color de una estrella
como aguella temperatura a la cual el cuerpo negro emite con

la misma distribucidn espectral (ver Figura 7)

Puesto que la hipdtesis de considerar las estrellas
como cuerpos negros es tan sdlo una primera aproximacién, es-
ta temperatura cambia al variar el intervalo espectral {domi-
nio de longitudes de onda) considerado. Por ejemplo, la tempe-
ratura efectiva del Sol es 5770 K, mientras que por la forma
de la curva de radiacidn,la temperatura de color esti entre

5000 y 6150 K.

De acuerdo con lo establecido, resulta pues que, en

general,

Ter * Tpriilo # Tcolor

Cédlculo de la temperatura a partir de los indices de color

De la radiacién que proviene de una estrella pode-
mos medir el flujo ~brillo- a una longitud de onda determina-
da, b) , Y en consecuencia, la luminosidad de la estrella

correspondiente a esta radiacidén sera
Ly =4Md%b
x T A

Asimismo, si R es el radio de la estrella LA = 4nREB(A.T)
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donde B(\ ,T) es el poder emisivo de la estrella correspon-
diente a una determinada longitud de onda. Igualando estas
dos expresiones podemos obtener B(A,T )

a2
R

expresidn que nos permite hallar B(& ,T}, y por la ley de
Planck la temperatura de la estrella, a partir del flujo medi-
do a una determinada longitud de onda - magnitud a esa longi-
tud de onda o, mas sencillamente, color -. No obstante, el
problema no es abordable directamente puesto gue desconocemos
el radio de la estrella. Por el contrarioc, si medimos el flu-
jo de la estrella a dos longitudes de onda diferentes, tendre-

- L4 » . #
mos, segun la ultima expresiodn,

B( . g? T) = by 2
)l' T) = b)l"—z- Y B(>‘2r = )\2 —
R R

B(Al, T) _ by,

Y por tanto -
B{Az. T)  b),

bM/bxy es medible experimentalemente y B(A;. T)/ B()>;, T) puede
expresarse, mediante la ley de Planck, en funcidn de la tem-—
peratura. Obsérvese que el cociente de brillos se puede ex-
presar en funcidn de la diferencia de magﬁitudes‘aparentes
correspondientes y, en particular, si usamos el sistema UBV
(X =36008%, Ap=45008 y A,=5200%) los diferentes indices de
color vendran expresados, teniendo en cuenta la ley de Planck,

Yy la escala Harvard para indices de color por
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B-V=-0,17+2,51og (e*B_1) /(eXV_1)
U-B=-1,40+ 2,5 log (exU—l)/(exB-l) con

U-V=-1,61+2,51log (e*V_1)/(e¥Vo1)

hc 1,44 . oz
= = . Deduzcamos, como ejemplo, la expresion
AKT AT
de B - V:

B-V=-2,51og(bg/by) + Cpy

puesto que

bg B(Ag:« T)
by B(y. T)

Si suponemos aplicable la ley de Planck

Bhg: T) AJ(e*V-1)

. = donde x = —nE
B(Ay, T) ,\g(exg_l} Ak T
5
Y Xy _
B-V=-2,5 log = -2,5 log £ R
B eXB _ 3
d X
v e"B_- 1
B-v=-2,5 log + C + 2,5 log =—m——
'X'g BV KV _

poniendo el valor CBV de la escala Harvard y sustituyendo )\By

Ny por su valor queda

X
B_3

e
B-V =-0,17+2,5log—m—
eXv _1

Mediante estas ecuaciones y a partir de los indices
de color experimentales, puede deducirse la temperatura de co-
lor de la estrella, es decir, temperatura del cuerpd negro

con el mismo indice de color gue la estrella. Como ya hemos



(FIH (48] | 5¢

dicho la estrella no emite como un cuerpo negro y, en conse-
Cuencla, la temperatura de color depende de los indices de co-

lor que se consideren.

Validez de la aproximacidn de cuerpo negro

Con el fin de poner de manifiesto las diferencias
Yy semejanzas en la emisidén de las estrellas respecto de un
cuerpo negro, puede construirse un grafico en el que figuren
los indices de color B-V en abscisas y U-V en ordenadas (In-
dices de color observacionales). De ese modo cada estrella
vendra caracterizada por un punto y podrd compararse Su posi-
cién respecto de la linea que representa la variacién de los
indices de color de un cuerpo negro a diferentes temperaturas.
Ademas, se han unido con una linea de un mismo color, los pun-
tos pertenecientes a la misma clase de estrellas segin el dia-

grama H-R. Los datos observacionales son de Novotny(19279), se-

gin la tabla adjunta.

B-V u-v T s Tipo B-V Uu-v To¢ Tipo
espectral espectral
-0,32 -1,47 47.000K 05 0,59 0,70 6.010K GO
-0,30 -1,38 30.300 BO 0,64 0,70 5.800 G2
-0,16 -0,72 15.300 B5 0,66 0,86 5.780 G5
¢,00 0,00 9.410 a0 0,82 1,29 5.260 KO
0,14 0,25 8.210 AS 1,15 2,18 4.270 K5
0,31 0,37 7.160 FO 1,41 2,67 3.880 MO

0,43 0,43 6.560 F5 1,61 2,80 3.260 ME
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T=2000K
- M5 | T=2950K
U—V M7 ¥ T=2700K
3 -
2-
K2Y T=4960K
] G2 | T=5500K%%¢ o5 11 T-5010K
1 SECUENCIA PRINCIPAL Y |
0
-1 b
i I
1
-2 3 1 : ! : :

-1 0 1 B_IV 2

INDICES DE COLOR TEORICOS Y OBSERVACIONALES

Figura 8

Inversamente, a partir de una ftemperatura deter-
minada podemos hallar los colores de cuerpc negro que le co-
rresponde, son los indices de color tedricos. Asi por ejemplo,

podemos hallar B-V a partir de la definicidn de cuerpo negro:

b
B
B-v=- 2,5 log & Cay gue se puede escribir
Vv
bp
B-V = - 2,5 log[K —b—] (K=-2,5leg Cgpy)
Vv

B(hg. T)
B-V = - 2,5 log KK =
B(A,., T}

*
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Para determinar K utilizaremos la escala de Harvard:

Tomamos B- V=0 para una estrella a 11000 K que radfia como un
cuerpo negro. Por otra parte para longitudes de onda cortas
puede utilizarse la aproximacién de Wien en vez de la ley de

Planck, por consiguiente

2
13(>~'T)=2l1hc .e-hc/?\k
5
hc /A kT
B-v=-2,5 log[l(>we \
XSEhc//\BkT
B
Ay (& - L )he
B-V=-2-51°9[K ——]+ 2,5 loge 2B AV kT
A3
XS 2,5
B‘-V=—2,5 lOg[K V]+_,___L - L -1
AT ['\B /\v:l =

como

hc[ 1 1
5— -— -1 = 7200
2, ™ —YB )\v] oge

y para T=11.000K, B-V = 0,0. Por tanto haciendc que

a= -2,5 log[K /\‘5’/)‘!53] , se tendra

0 =a + .ELEEE a=-0,64
11.000
por lo tanto
B-v=_0,644+ 2200 ¢ p___ 7-200

T 0,64+ (B-V)

Debe observarse que los indices de color son mas
negativos a medida que aumenta la temperatura, pues mayor es

la cantidad de energia radiada a longitudes de onda mis cortas.
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6. CLASIFICACION ESPECTRAL DE LAS ESTRELLAS

El andlisis espectroscépico de la radiacidn que emi-
te un gas incandescente a baja presidn muestra una serie de
rayas a unas longitudes de onda determinadas que son caracte-
risticas del gas en cuestidn y que constituyen el denominado
espectro de emisidn. Si el mismo gas se interpone €ntre un ma-
nantial luminoso, a temperatura y densidad mas elevadas que la
suya, el espectro prsentara las mismas rayas pero en .absorcidn

sobre el continuo (ley de Kirchoff).

Esas rayas de absorcidén nos indican que, a unas de-
terminadas longitudes de onda, la intensidad de radiacidn que

recibimos del manantial luminoso es menor.

R

P

i |
] |
l 3 l Espectro

Figura 9

Los fotones que salen de la fuente son de todas las
longitudes de onda y los gue no pueden excitar los &tomos del
gas, lo atraviesan con poca o nula atenuacidén formando el fon-

do continuo.

Los fotones gue pueden excitar a los electrones de
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los atomos son sustrafdos del haz incidente. Los estados ex-
citados, en general, no son estables y los electrones vuel-
ven a su estado de menor energia. Esta desexcitacidn puede
llevarse a cabo directamente ¢ a través de una serie de es-
tados intermedios (desexcitacidn en cascada). Los fotones ab-
sorbidos son emitidos en todas direcciones, en consecuencia,
relativamente pocos fotones son transmitidos en la direccidn
incidente: La intensidad del haz se ve reducida en esa direc-

cién y a esa longitud de onda.

Fe = —A

Figura 10

Los espectros estelares son espectros de absorcion,
su parte continua se forma en la fotosfera de la estrella
mientras que una buena parte de las rayas de absorcién se for-
man en la cromosfera. En el caso del Sol, por ejemplo, la ra-

vya Hy y el doblete del calcio se forman unos 1500 - 2000 km

por encima del nivel fotosférico.

Asi como del espectro de Fraunhofer podemos estimar
la composicién quimica de la atmbésfera solar, cabe la posibi-
lidad de efectuar este tipo_de‘énélisis con la luz proveniente
de la atmosfera de cada estrella. Sin embargo, la intensidad
de las rayas de absorcidon, ademds de depender de la composi-

cidén guimica, depende también de la temperatura de 1z region
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donde se producen. Asi por ejemplo, las estrellas mis frias
que el Sol presentan rayas de la serie Balmer del hidrdégeno
mas débiles que las del Sol, las estrellas algo mis calientes
que el Sol presentan rayas Balmer mas intensas gue las solares
Y las estrellas mucho mas calientes presentan rayas Balmer

mas débiles que las solares, a pesar de que la abundancia en

este elemento es la misma en todas ellas.

En funcidn de la temperatura, las estrellas se clasi-
fican en tipos espectrales(*) gue quedan bien caracterizadas
por la intensidad de las rayas observadas en su espectro. Esta
clasificacién, desarrollada en Harvard, designa a los tipos
espectrales por letras mayusculas y basicamente representan
una sucesién de temperaturas a través de las letras 0,B,A,F,G,
K y M, por orden decreciente de temperaturas. A cada letra se
le agrega un nimeroc entre 0 y 9, obteniendo asi una clasifi-
cacién mas diferenciada. Las estrellas mas calientes son las
05, 04 y 03,aunque de estas ultimas sélo se conocen unas po-

cas.

En general, las rayas de los Atomos neutros son mas
fuertes en las estrellas mas frias. A mayor temperatura los
atomos se ionizan mds y las rayas de los iones se hacen mas
fuertes, mientras que las de los Atomos neutros se hacen mas
débiles. Algunos Atomos, hierro por ejemplo, se ionizan doble
O triplemente a altas temperaturas y por eso aparecen rayas
de estos iones en el espectro de estrellas muy calientes. A
temperaturas bajas los atomos se combinan para dar molécualas

y en el espectro de las estrellas mids frias aparecen las ban-
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das moleculares. En definitiva, cada tipo espectral correspon-
de a una banda restringida de temperaturas superficiales. Los
tipos espectrales y sus caracteristicas principales estan re-

lacionados en la tabla adjunta.

CARACTERISTICAS DE LOS TIPOS ESPECTRALES

TIPO TEMPERATURA COLOR CARACTERISTICAS PRINCIPALES EJEMPLOS

0 30.000 K }aﬁul- Rayas de helio ionizado y otras ra- Naos
aNCO  yas de atomos altamente ionizados
(SiIV)}. Rayasde H muy débiles.

B 11000-25000 blaco- Rayas de helio neutro. Rayas de Rigel
azul hidrégeno mds promunciadas que en Spica
las estrellas de tipo O.

A 7500-11000 blanco- Rayas fuertes de hidrégeno. Rayas Sirius
azul de Mg, S1, Fe, Ti, Ca y otros, wuna Vega
vez ionizados. Rayas débiles de
algiin metal neutro.

F 6000-7500 blanco- Rayas de hidrdgeno mds débiles que  Canopus
azul en las estrellas del tipo A. Rayas Procyon
a blanco de metales una vez ionizados y rayas
de otros metales neutros.

G 5000-6000 blanco Rayas de calcio ionizado. Muchas ra- Sol
a - yas de metales neutros y ionizados. Capella
blanco- Rayas de hidrdgeno mas débiles que
amarillo en las estrellas del tipo F.

K 3500-5000 amarillo-Predominio de rayas de metales neu- Arcturus

naranja tros. . Aldebaran
M 3500 rojo Rayas fuertes de metales neutrce y Betelgeuse
bandas moleculares (TiQ). Antares

Obsérvese que la secuencia de O a M, atendiendo al
espectro continuo de la estrella, es también una secuencia de
color. Las estrellas del tipo O aparecen de color azul - blanco
las estrellas del tipo G blanco - amarillo y las estrellas del

tipo M son de color rojo.
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Por GUltimo, en la figura 11 se muestra la variacidn

de las intensidades relativas de las rayas de absorcidn de va-

rios elementos en los diferentes tipos espectrales.

Hell H
Hel

T L] L] L] LI L 4

cll Cl OXIDOS Figura 11. El simbolo I in-
METALICOS
dica un atomo neutro, IIX
una vez ionizado, y III dos

Call
veces ionizado.

T T T La "Intensidad relativa de la

Fell .
raya", se refiere al grado de
[Felll 4 g
absorcidén cbservado a esa lon-

B & F G gitud de onda caracteristica.

INTENSIDAD RELATIVA DE LA RAYA

(*) Otros tipos espectrales usados
W: estrellas de Wolf - Rayet
Calientes{P: nebulosas planetarias

Q: novas

S: bandas Zr0O, LaO
Frias C: estrellas de carbono (R, méds calientes y N, mas

frias)
bandas CN y CO

(no corresponden realmente a un tipo espectral sino a una fase

evolutiva de la estrella).
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7+ EL DIAGRAMA HERTZSPRUNG - RUSSELL

Introduccién y descripciédn

Desde la primera catalogacidén de las rayas de absor-
cidén del espectro solar, por Fraunhofer en 1823, se intentd
clasificar las estrellas en funcidén de sus caracteristicas
fotométricas o espectrales. Hacia 1900 Pickering y sus colabo-
radores, en Harvard, habian ya desarrollado una clasificacidn
- totalmente empirica -de los tipos espectrales, clasificacién
gue, con pegquefias modificaciones, es la que hoy sigue utili-

zandose.

En 1911, el astrdnomo danés Ejnar Hertzsprung re-
presenté en un diagrama bidimensional las estrellas de un ci-
mulo, en funcidn de su magnitud aparente y su color - ejes
vertical y horizontal, respectivamente -. El astrdénomo nor-
teamericano Henry Norris Russell hizo una representacidn si-
milar, en 1913, de las estrellas cercanas al Sol pero toman-
do magnitudes absolutas en lugar de relativas. Puesto gue pue-
de considerarse que todas las estrellas de un cimulo estén a
la misma distancia, ambos diagramas representaban una distri-
bucidn parecida: el noventa por ciento de las estrellas se
hallaban en una franja alrededor de una diagonal, la mayor
parte de las restantes (7 %) se hallaban dispersas en la par-
te superior derecna, y las demas, unzs pocas, en el angulo

inferior izquierdo.
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Figura 12

La figura 12 muestra un diagrama H-R clésico, el
hecho importante es que sobre el eje horizontal se presenta
una magnitud ligada a la temperatura superficial de la es-
trella (tipo espectral o indice de color) mientras que en
el eje vertical se representa la luminosidad estelar o una
magnitud relacionada con ella (magnitud abscoluta, visual o
aparente, o colores). La diagonal sobre la que estan la mayor
parte de las estrellas se conoce como Secuencia principal.
Dentro de un mismo tipo espectral aparecen diferencias se-
gin la estrella sea muy luminosa o no; Morgan y Keenan, en
Yerkes, establecieron la clasificacién en familias de luri-
nosidad (clases) gue avudan a situar verticalmente las estre-

lias en el diagrama H-P:



Ia - Supergigantes mas luminosas
Ib - = luminosas

II - Gigantes luminosas

II1 - Gigantes normales
IV ~ Subgigantes
v ~ Secuencia principal

RICEYS
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Las supergigantes abarcan todo el rango espectral y pueden

ser rojas o azules, segin su posicidén en el diagrama. Las

gigantes suelen estar sdlo en la parte derecha del diagrama

y de ahi su calificativo de rojas. Las estrellas de secuen-

cia principal posteriores al tipo espectral F suelen cali-

ficarse como enanas, amarillas o rojas, segdn su posicién.

Entre las gigantes y la secuencia principal queda el pequeno

grupo de las subgigantes. Las enanas blancas representan una

elevada temperatura superficial y una luminosidad baja.

La tabla contiene las caracteristicas fotométricas

o espectrales de las estrellas mas brillantes (m, £1,5)

Nombre m=V Mv B -V Espectro
Sol -26,72 +4,86 0,65 G2 V
X Canis Majoris (Sirius) - 1,45 41,41 0,00 ALYV
& Carinae {Canopus) -0,73 -4,7 0,16 FO Ib
& Centauri A (Rigil K.) -0,23 +4,3 0,65 G2 v
o Bootis (Arcturus) -0,06 -0,2 1,23 K2 I11
o Lyrae {vega) + 0,04 40,5 0,00 AQ V
o Aurigae (Capella) 0,068 -0,6 0,80 G& III
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Nombre m =V Mv B-V Espectro
fA Orionis (Rigel) 0,11 -7,0 -0,03 B8 Ia

o Canis Minor (Procyon} ¢,35 +2,65 0,40 FS5 IV

o{ Eridani (Achernar) 0,48 -2,2 -0,18 B5 IV

_(5 Centauri (Hadar) 0,59 5,0 -0,22 Bl II

X Aquilae (Altair) 0,77 +2,3 0,22 AT V

of Orionis (Betelgeuse) 0,80 6,0 1,86 M2 Iab

o« Tauri (Aldebaran) 0,86 -0,8 1,53 K5 III

of{ Virginis (Spica) 0,96 -3,4 -0,23 Bl v

of Scorpii (Antares) 1,0 -4,8 1,80 ML Ib
(BGeminorpm {Pollux) 1,15 +0,95 1,00 KO III

¢ Piscis A (Famalhaut) 1,16 +1,9 0,09 A3 V

{3 Crucis (Mimosa) 1,26 -4,7 -0,24 BO III

X Cygni (Deneb) 1,26 -7,3 0,09 A2 Ta

& Leonis (Regulus) 1,36 -0,6 0,11 B7 V

& canis Major (Adhara) 1,50 -5,0 -0,22 B2 II

bles

(Algunos valores son sdlo aproximados pues hay estrellas varia-

y otras cuya ‘distancia no estédeterminada con gran precisién.)

Radios estelares

Como se ha visto, los distintos tipos estelares re-
ciben un nombre gue hace referencia a su color y a su tamafio:
gigante azul o roja, supergigante roja, enana blanca o roja
etc. La referencia al color es clara, a través de su tempe-
ratura efectiva, vamos ahora a ver que su posicién en el
diagrama H- R informa también sobre su radio, es decir de su

tamano.
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Consideremos un diagrama H - R, donde en el eje de

abcisas conste la temperatura efectiva y en el de ordenadas

la luminosidad, expresadas en forma logaritmica, es decir,

log Tef ¥ log(L]Le).

Dentro de la aproximacidén de cuerpo negro se tendra:

R= [—-L—-—4- } y para el Sol R = — Lo
NG Tes ang ri,

desarrollandolo tenemos
T

4 ef
Tog (R = Liog (L Tef )= L iog (L) -21ogl )
log = 5 > n =
Rg 2 Lo/ Tef o @ ef @

Esta expresidén, permite estimar tamafos estelares, respecto

al Sol, a partir de su luminosidad y su temperatura efecti-

va.
Por ejemplo,

L'/I“e To¢ (K) R/Rg Clasificaicién
Sol 1 5.780 1 enana amarilla (S.P.)
Pollux .33 4.100 11 gigante roja
Betelgeuse 11.000 2.700 481 supergigante roja
Rigel 36.000 11.000 52 gigante azul
Vega 44 9.000 2.4 azul (S.P.)
Sirio A 19 9.500 1,5 azul (S.P.)
Sirio B 0,03 28.000 0,007 enana blanca

Wolf 359 0,000013 2.400 0,02 enana roja
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Ya que R, =696.000 km y T . ~=5.780 K se tendrd gque

L
log(——)= 4 log (Tgg) +2 log R+K
*

En el diagrama H - R se representan los valores de la tempera-

tura efectiva en sentido inverso, es decir, de mayor a menor.

Asi pues, la relacién L, Tef,K R quedard representada por una

recta de pendiente negativa y se tendra que

a) Todas las estrellas gue gueden representadas sobre una
misma recta tendran el mismo radio (el correspondiente a
dicha recta).

b) Las rectas paralelas a ééta, por la derecha representarian
a estrellas con radio mayor, y por la izquierda con radio

menor (ver Figura 13 ),

N . Ri>R>R:
—~e \ \\
- \
—3&, 1 N\ \\\ Figura 13
o \R; Ry
R=cle
«—— log Tef

Veamos finalmente un ejemplo sencillo:

El logaritmo de la luminosidad (en luminosidades
solares)} y la temperatura efectiva son respectivamente:
A(2,5780K), B (4,5780), C (-2,10000)y D (3,5, 20000).Situarlas

en un diagrama H- R e indicar g que familia pertenecen,
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2 4 2 4
L Rp T Ra 57
Estrella A: .L_A= 100 = : e‘fA - ; 80 % R, = 10 R
4 ]
e Ro Tetfo R. 5780

por tanto se trata de una gigante roja.

Estrella B: de forma anidloga’se obtiene que Ry = 100 R_ (ya que

Tefp = Tefo)' La estrella es una supergigante roja.
Lc RE 100004

Estrella C: — =0,01l = =" R = 0,00335 R
Lo R, 57804 e ®

Se trata por tanto de una enana blanca.
L R 004 N
Estrella D:-E2-= 1035, D £90 n por tanto R= 4,73 Ro
(] R@ 5780

Se trata pues de una estrella azul de la secuencia principal.

4 \ B
Z—AD
log(t)
-2 TC
20000 10000 5000
log Tef
Figura 14

Masas y densidades estelares

El Ynico método directo para hallar las masas estela-
res, se basa en el estudio de los sistemas binarios visuales,
fotométricos o espectrométricos. Estudiando sus orbitas, varia-
cidén de la curva de luz o el desdoblamiento de rayas en el es-
pectro, puede averiguarse sus masas (o al menos una cota). Si

representamos en .un diagrama masa - luminosidad las estrellas de
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Figura 15

la secuencia principal cuya masa se conoce, se obtiene una re-
lacién muy bien definida, tal como puede verse en la Figura

15.

Existen dos pendientes para la recta de regresidn gque
‘ajusta la nube de puntos:
- L proporcional a m2.4 para M £ 0,8 My ¥

- L proporcicnal a M4,0 para M » 1,6 Mo'

Este comportamiento es el reflejo de los procesos-gue

gobliernan las reacciones termonucleares gus transforman el hi-
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drdégeno en helio en el nicleo de las estrellas, durante la fa-
se de Secuencia Principal. Por debajo de 1 M, l1a cadena PP de
combustidon domina las reacciones mientras que por encima de

1,6 Mg, es la ciclo CNOQO -mas sensible a los cambios de tempe-

ratura- el que domina el proceso.

De forma aproximada, mas que adecuada para nuestros
propodsitos, puede considerarse para la Secuencia Principal un
ajuste medio del tipo

M
Mo

1og(—L-L-) = 3,410g )

®
Esta relacién varia para las diversas clases de luminosidad
(gigantes, supergigantes, etc.), pero en todos los casos se
comprueba que las estrellas mas luminosas son a la vez, las

mis masivas.

En esta figura puede comprobarse gue las enanas blan-
Cas ocupan completamente distinta a la de las otras estrellas
de la Secuencia Principal; cabe por tanto esperar -y asi suce-
de-- gque los procesos fisicos gue la gobiernan, y por ende su

estructura, sean diferentes que los de las otras estrellas.

Conociendo las masas estelares es posible evaluar su
luminosidad. La densidad media de una estrella vendrd dad por
§ = M/40R3 (sin embargo hay gue recordar que la densidad de
las regiones mas internas es mas elevada que la de las capas

externas}. A titulo de ejemplo, veamos algunas de estas densi-

dades:
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Sol 1,4g/cm3 (centro, 300 g/cm3)
Sirio B 3,8 105g/cm3 (M=1,5M_, R=0,0073 Ry)
Tierra 5,5 g/cm3
Enanas rojas 0,1 a 6'g/cm3
Gigantes 10-4 a 1072 g/cm3

Supergigantes 10-3 a 1078 g/cm3

Sirio B es una enana blanca, su densidad es aproxima-

damente cuatro millones de veces mayor que la del agua. S5u es-

tructura interior es muy diferente a la de una estrella normal.

Vida media de las estrellas de la Secuencia Principal

El elevado porcentaje de estrellas que hay en la
secuencia principal (90%, aproximadamente), se debe a que las
estrellas pasan la mayor parte de su existencia en esa fase de
equilibrio cuasi-hidrostdtico. Sabemos que existe una relacidn
masa - luminosidad que juega un papel muy importante pues al no
tratarse de una simple relacidén de proporcionalidad, nos da
elementos tedricos para establecer algunos rasgos de la teoria

de evolucidn estelar.

Tomemos, por ejemplo, una estrella de 2 Me' Es veinte ve-
ces mas luminosa gue el Sol, por tanto consume sus reservas de
energia mis ripidamente, en consecuencia, envejece unas diez
veces més rapido que nuestro Sol. Se ha demostardo gue una es-
trella quema, aproximadamente, el 10 % de su masa central en la
fase de secuencia principal. Cuando llega a este punto, abando-
na la secuencia principal. Entonces el tiempo de vida de una

estrella en esta fase, referido al Sol, vendrd dadc gpor:
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t, (L, /M)

teg  (Lg / Mg)

suponiendo que el nicleo de ambas estrellas tiene el mismo ta-

mafio relativo, y que la energia producida lo es a costa de la
misma cantidad de masa {lo cual en primera aproximacidn es co-
rrecto). Ahora bien, teniendo en cuenta la relacién masa - lu-
minosidad que verifican las estrellas de la secuencia princi-

pal, se tendra

Mo _[MQ]?"‘* . [,ﬂe_]-z"‘
te M, M Mg

es decir, a mayor masa menos tiempo de permanencia. Sabemos

que teﬁflo10 afios, por tanto para una estrella de 30 Mg el
tiempo de permanencia en la secuencia principal sera del orden
de t, = 1010 302+4y 2,9 10° afios: por ejemplo Rigel ( M~ 25 Mg)
es probable que no brillase ain en el firmamento en la época
de los dinosaurios. De igual forma una estrella de 0,1 Me'tiene
un tiempo de permanencia en la secuencia principal dado por

ts = 1010, 0,1"2'4 ~ 2,5 1012 afios, mucho mayor gue la edad

de nuestra galaxia; es decir, las estrellas. poco masivas que
se formaron al mismo tiempo que la galaxia de la Via Lactea,

aln siguen brillando.
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Construir un diagrama H-R requiere disponer de una

tabla, o tablas, que nos den las magnitudes fisicas que gquera-

MOs representar. Como ya se ha visto, los valores de algunas

Sirius A
Canopus
Arcturus

o Centauri A
Vega
Capella A
Rigel A
Procyon A
Betelgeuse
Achernar

ra Centauri
Altair
Aldebaran A
Spica
Antares A
Fomalhaut A
Pollux
Deneb

o Crucis A
Regulus

Q Crucis
Adhara
Shaula

ESTRELLAS MAS BRILLANTES

Temperatura
L/Ly Efectiva Tipo Espectral
19 9.500 Al V
1.200 6.400 FO IB-II
91 3.900 K2 III
1,2 5.800 G2 V
44 9.700 AQ V
1,2 5.800 GO III
36.000 11.000 BB Ia
5,8 6.500 FS5 Iv-v
11.000 2.700 M2 Iab
170 13.500 BS IV
3.000 20.000 Bl II
9,1 7.700 A7 IV-V
83 3.500 K5 III
1.900 19.500 Bl v
4.400 2,700 M1l IB
11. 8.900 A3 V
33 4.100 KO TIII
4.000 9.400 AZ Ia
2.800 19.500 Bl IV
110 13.000 B7 V
4.800 20,000 B0,5 II1
8.800 16.000 B2 11
1.700 23.000 Bl ¥
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de estas magnitudes fisicas han de hallarse de un modo pura-
mente tedorico, mientras que otras son medidas directamente.
Es por ello que podemos construir dos tipos diferentes de dia-
gramas: el tedrico {(Luminosidad - Temperatura efectiva) y el

observacional (Magnitud aparente visual - Tipo espectral).

En principio se dispone de las tablas de las estre-
llas mas brillantes y de las estrellas més cercanas {log L -
log Tef)' y de una tabla con las cien estrellas mas brillantes

(m,

T b Mv-Tipo espectral) para construir los corréspondientes

diagramas. (Ver las tablas adjuntas). Estas tablas estan toma-
das de "Veure les estrelles" {CIRIT, 1984) aunque también pue-
den reconstruirse a partir de otros libros (ver bibliografia),

generalmente se hallan en los apéndices.

ESTRELLAS ‘MAS CERCANAS

Temperatura Distancia

L/Lg efectiva (afios luz) Tipo Espectral

Sol 1,0 x10° 5.800 K - G2 V
% Centauri A 1,2x10° 5,800 4,3 G2 V
B 3,3x10°1 4,000 K5 V

c 6,9x 1072 2.600 M5 V

Estrella de Barnard 3,6 x 10-% 2,600 5,9 M5 V
Wolf 359 1,3x10-3 2.400 7.6 M8 V
Lalande 21185 4,4x10"3 3,100 , M2 V
Sirius A 1,9x101  9.500 8,6 AL V
B 3,0 x 10”2 28.000 A5 wd

Luyten 726-8 A 4,8 x10"> 2.500 8,9 M5 V
B 3,3x107° 2.400 M6 V

Ross 154 3,3x107% 2,650 9,4 M4V
Ross 248 9,1x10"> 2.500 10,2 ME V



& Eridani
Ross 128
Luyten 789-¢
61 Cygni A
B
& Indi
Procyon A
B
Z 2398 A
B
Goombridge 34 A
B
Lacaille 9352
% ceti
Luyten 1159-16
BD + 5° 1668
CD - 39914192
Estrella de Kapteyn

Ross 614 A
B
Kriiger 60 A
B
BD - 1294523
Estrella de van Maanen
BD + 50°1725
CD - 46911540
CD - 49©13515
CD - 44911909
BD + 68°946
Ross 780
40 Eridani A
B
C
BD + 2092465
Lalande 25372

Temperatura Distancia

(oridq~ "IUJST

L/L,  efectiva {afios luz) Tipo Espectral
2,5x10-1 4.s500 10,7 K2 Vv
2,8x10-3 2.600 10,8 M5 V
7,6 x10~2 2,500 10,8 M7 V
6,9x10-2 4.000 11,2 KS V
3,3x10-4 3.700 K7 V
1,1x10"1 4.000 11,2 K5 V
5,8 x10° 6.500 11,4 F5 V-1V
4,4x10-4 7.000 F8 wd
2,5x10-3 2.700 11,5 M4 V
1,2x10-3 2.600 M5 V
5,2x10-3 2.950 11,6 Ml V
3,6 x10°4  2.700 M6 V
1,0x10-2 3.100 11,7 M2 V
3,6 x10-1 5.000 11,9 G8 V
1,7x10-4 2.400 11,9 M8 V
1,2x10-3  2.700 12,1 M4 Vv
2,3x10"2 3.300 12,6 MO V
3,3x10°3 3.300 12,7 MO V
4,0x10-% 2.650 12,9 M7 V
2,5x%x10-3 =
1,3x10-3 2.900 12,9 M3 V
3,0x10-4 2.650 M4,5 V
1,1x10-3 2.650 13,1 M5 V
1,3x10-4 5.800 13,6 FO wd
3,3x10"2  3.300 14,7 K7 V
2,1x10-3 2.700 15,1 M4 V
2,8x10"3 2.900 15,2 M1 V
5,2x10"%4 2.600 15,3 M5 V
3,6x10-3 2.900 15,3 M3,5V
1,3x10-3 2.600 15,6 M5 V
2,8x10-1 -4.700 15,9 KO V
1,2x10-2 17.000 A wd
6,9x10"4 1.600 M4, 5V
2,5x10-3 2.70¢C 16,0 M4, 5V
5 8%10"3 3.100 16,2 M4 V
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CIEN ESTRELLAS MAS BRILLANTES (ordenadas segiin su ascensién recta )

[ HId {16

Estrella m,. My dlpc) Tipo espectral
Alpheraz a And 2.1 -0,5 K} B3
Caph 8 Cas 23 15 14 F2 v
Ankaa a Phe 2.4 0.2 27 KO
Schadar a Cas 2,2 -13 50 K0 i-n
Diphda 8 Cet 2,0 08 18 0
Cih v Cas 22 -09 40 80
Mirach A And 2.1 0.2 24 MO
Polaris a UMi 2,0 -45 200 F8 b
Achemar a Er 0.5 =22 35 BS v
Almach v And 22 23 80 K3 o
Hamal a Ari 2,0 0.3 22 K2 m
Mira o Cet 20 -0 40 M6 I
Menkar a Cet 25 -1.0 50 M2 I
Algol 8 Per 2.1 —0.5 N B8 V
Mirfak a Per 1.8 —4.1 150 F5 b
Aldebaran a Tav 0.8 —-0.8 21 K5 1l
Capella a Aur 0.1 -0.6 14 G8 Vv
Riget 8 Or 0,1 -7.0 270 B8 la
Bellatrix ¥ Ori 16 —41 140 B2 W
€l Nath r Tau 1.7 —-29 80 B7 W
Mintaka b Ori 22 -6.0 450 035 1
Arneb a Lep 2,6 —48 300 0 ®
Alnilam e Or 1.7 —-6.8 500 BO la
Alnitak ¢ O 1.8 —6.2 400 095 I
Saiph x Ori 21 =71 700 B0S Ia
Betelgeuss a Ori 0.4 -59 180 M2 a
Menkalinan 8 Aur 1.9 -0.2 26 A2 Vv
Mirzam g CMa 20 —-4.5 200 Bt  n-n
Canopus a Car -0,7 —3.1 30 0 I
Alhena _y Gem 1.9 -0.5 30 Al IV
Arcturus a Boo -=0,1 -0.,2 1 K1 1}

3 Cen 2,4 -3.0 120 B2 v
Rigi Kent a Cen -0,3 42 1,3 Gz v

a Lup 25 -25 100 Bt v
Izar ¢ Boo 24 ~0.6 40 Kt 1
Kochab £ UMi 2,0 -0.,6 i3 K4 iu
Alphecca a CrB 22 0.5 22 AD 1t
Dzuba & Sco 2,3 —4.0 180 g0 v
Acrab 8 Sco 25 —40 200 BOS V
Antares o Sco 0,9 —4.7 130 M1 b

a Oph 256 -3.4 160 09s v
Atria a TrA 1,9 ~0.4 29 K2

¢ Sco 2,3 0.6 2 K2 v
Sabik n Oph 2.4 0.8 21 A2S Vv
Shaula A Sco 1.6 -3.2 90 81 \'s

# Sco 1,9 —40 150 FO Ib
Ras-Alhague a Oph 21 0.9 17 AS It

x Sco 2.4 -33 140 g2 IV
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Estrella m, M, d(pc)  Tipo espectral
Eltanin v Dra 2.2 0.8 40 K5 #l
Kaus Australis ¢ Sgr 1.8 -1.7 L] B9 w
Vega a lyr 0.0 05 B AD V
Nunki o Sgr 2.1 -24 80 g2 v

{ Sgr 26 —04 40 A2 N
Altair a Agl 0.8 23 49 AT vV
Peacock a Pav 1.9 -29 90 B3 v
Deneb a Cyg 1.3 =72 500 A2 1a
Gienah ¢ Cyg 25 0.6 24 KO It
Alderamin a Cep 24 15 15 A7 V-V
Enit ¢ Peg 2.4 —46 50 K2 Ib
Al Na'ir a Gru 18 —0.2 25 B5 Vv

8 Gru 2,2 -2,6 90 M3
Fomalhaut o PsA 1,2 19 7 Al V
Scheat i Peg 2,5 —-1.¢ 60 M2 it
Markab a Peg 25 0.0 32 895 W
Sirius a CMa -1.4 1.4 27 Al
Adhars ¢ CMa 1.5 =50 200 B2 llv
Wezen § CMa 18 -7.0 600 g8 la
Aludra 3y CMa 24 -74 800 85 1a
Castor a Gem 1.6 0.8 14 Al [!T]
Procyon a CMi 0.4 2.7 35 F5 N
Poliux 8 Gem 1,2 1,0 10,7 KO lwlv
Nacs { Pup 22 =73 800 05 v

) ¥ Vel 19 —42 160

Avior ¢ Car 1,9 -3.1 100 KO [l

§ Vel 1.9 0.1 x| Al
Suhai ) A Vel 22 —43 200 Kg :
Miapacidus f Car 1,7 —0.4 26 AD i
Scutulum s Car 22 —4.2 180 Fo [

= Vel 25 =30 120 B2 v
Alphard a Hys 21 -0,7 3B K4 m
Regulus a Leo 13 ~0.8 26 B7 v
Algeiba ¥ Leo 20 -0.5 krJ Ko [}
Merak 8 UMa 24 0.6 x| Al v
Dubhe a UMa 18 -0.6 30 G9 [}
Zosma & Leo 2.6 [1X:] b Ad v
Denebola B Leo 2.1 1,8 13 A3 v
Phecda ¥ UMa 2.4 —0.1 2 A0 v
Gienah v Crv 26 -24 100 [:1: ] n
Acrux a Cry 08 =37 8o B1 v
Gracrux v+ Cru 1.7 -25 70
Muyhiifain ¥ Cen 22 -1.7 60 rg :'f
Mi-mou 8 Cru 1.3 ~43 130 80 n
Alioth ¢ UMa 1.8 -0.2 25 AD v
Mizar £ UMa 2.1 0.0 26 A2 v
Spica a Vir 1.0 =31 65 B v

] ¢ Con 2.3 -3.6 150 81 v

Alcaid » UMs 1.9 —-23 70 B3 v
Hadar 8 Cen 0.6 —-5,0 130° B1 (]
Menkent ¢ Cen 21 0.9 17 KO m-rv
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TIPO ESPECTRAL
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Las plantillas para construir los diagramas son de
hecho dos escalas logaritmicas con el sentido del eje horizon-
.tal cambiado ya que las temperaturas decrecen de izguierda a
derecha (un ejercicio didictico interesante es precisamente
gue los alumnos intenten construir los ejes logaritmicos }ogl,-

log T).

De la construccidén de estos tres diagramas podria
deducirse errdneamente que la teoria desarrollada anteriormen-
te no se ajusta a las observaciones. Hay que hacer varias con-
sideraciones, de hecho ya vistas, que aclaran esta falsa im-
presién. El1 diagrama H-R tedrico, que parece ajustarse mas al
diagrama esguematico de la Figura 12, se ha construido con un
grupo seleccionado de estrellas que respeta la proporcidn de
estrellas existentes en las diversas clases de luminosidad.
Queda muy clara la secuencia principal, aungue la mayor parte
de las estrellas quedan situadas en la parte inferior derecha
- luminosidad y temperatura bajas - pues pueden ser observadas
por su relativa cercania a nosotros. De forma similar se expli-
ca la posicién de las estrellas mas brillantes, pero en gene-
ral mas alejadas. El diagrama, © diagramas, construido a par-
tir de la tabla de "las cien estrellas mids brillantes", con-
tiene una distribucidn sesgada de estrellas hacia las mas
brillantes, aunque aparecen estrellas de todos los tipos. Este
grupo no representa de forma proporcionada las poblaciones de

las distintas clases de luminosidad.
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debajo de unos doscientos kildmetros, se indican también sus
capas mis significativas. El eje horizontal inferior represen-
ta las distintas longitudes de onda para la radiacidn electro-
magnética incidente, en el eje superior se dan los diversos do-
minios cominmente considerados. Cada una de las dos curvas de
la figura representa el nivel para el cual el 50% y el 1%,
respectivamente, de la radiacién extraterrestre que llega a la
atmdsfera superior, ain subsiste. Como se ve, la mayor parte
de la radiacidén sbélo consigue llegar al suelo si pertenece al
dominio radio o al visible. En el infrarrojo, a uncs cuantos
kildmetros de altura, aun puede detectarse una cantidad impor-
tante de radiacidén; es por ello que los filtimos observatorios
infrarrojos se han construido en montafias elevadas situadas en
regiones secas ya que el vapor de agua es uno de los principa-
les absorbentes de este tipo de radiacidon. Para observar el
firmamento a otras longitudes de onda hay que enviar instrumen-
tos adecuados a bordo de globos estratosféricos (para observar
radiacién ¥, por ejemplo) o de satélites (observacidn en el
ultravioleta o en el infrarrojo lejano). Las moléculas resefia-
das son los principales absorbentes de 1la radiacidén, a distin-

tas longitudes de onda.
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Apéndice

La atmosfera de la Tierra y la radiacidn electromagnética

Nuestra atmdésfera actia como una pantallé frente a
las radiaciones y pequefias particulas que provienen del espa-
Cio exterior. De los diferentes tipos de radiacidén electromag-
nética que en ella inciden, sélo pueden llegar hasta la super-
ficie del planeta aquellas cuya longitud de onda queda dentro
de las denominadas "ventanas oOptica, o visible, y radio". La

Figura 16 muestra un corte de la atmésfera de la Tierra por

FRACCION DE LA ATMOSFERA
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Figura 16

(Energia de la radiacién incidente, eje superior, E = h\/c)
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