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SISLIOTECA 

L AS ESTRELLAS 

Con el nombre de estrellas designamos a los astros que radfan luz propia y 
que, o. simple vista, nos parecen puntos más o menos luminosos; vistos con ins
trumentos poderosos no se les percibe disco sensible, a diferencia de los planetas 
a los que se les observan detalles en la superficie. 

TJT ILACJON.-Las estrellas se distinguen a simple vieta de los planetas, en 
que éstos no titilan mien tras que la!' estrellas si, sobre todo, cuando están cerca
nas al horizonte. 

La causa de este fenómeno es el movimiento de la atmósfera terrestre que 
produce interferencias en la luz que nos llega de una estre lla y que podemos con 
siderar como provinieÓte de un punto luminoso, dada la enorme distancia entre 
nosotros y ella; fáci lmente podemos cerciorarnos de esto, si se observan, desde 
una azotea, los focos eléctricos de las calles: los más lejanos, que aparecertin como 
puntos luminosos para nosotros, los veremoe con luz temblorosa; los focos mtis 
cercanos, que vemos con un tamall.o aparente, no. Lo mismo pua con los plane
tas; éstos los vemos con un pequefl.{simo disco que podemos considerar como un 
conjunto de puntos luminosos. La lus de ello! no ee afectada simultáneamente 
por las ondulaciones atmosféricas y, por lo tanto, veremos a l planeta con luz 
fi ja¡ la estrella se nos presenta como un verdadero punto luminoso, su luz se a l. 
tera con los movimientos de la atmósfera y la veremos cambiante en intensidad 
y coloración. 

En el transcurso de algunos dtas, es perceptible el movimiento de los plane
tu re!'pecto a las estrellas, mientras que la posición de éstas es invariable entre 
si. No alcanza la vida de un hombre para notar el pequell.lsimo movimiento de 
unas estrellas'lrespecto a otras. • . 
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CONSTELACIONES.-Desde los tiempos más antiguos, los hombres desig
naron a las estrellas por la posición que ocupan en las figuras más o menos regu
lares que forman y, en las que la imaginación humana forjaba representaciones 
de objetos, seres o personajes mitológicos. As.! nacieron Jos nombres de las cons
telaciones¡ los fenicios, 700 at1os antes de nuestra era, llamaban ala Osa Menor 
" la cola del perro". Muchos de los actuales nombres de lae constelaciones se de
ben a los griegos y a los romanos. Por el siglo IV antes de J. C., Eudoxio clasi
ficó las constelaciones y había redactado el catálogo de posiciones de las estrellas 
má.~ brillantes. Hiparco de Rodas fué quien observó con precisión, por el afio de 
130 antes de J. C., las posiciones de 1022 estrellas, consignadas en ¡;1 Almagesto 
de P tolomeo, distribuídas entre 48 constelaciones¡ más tarde, los nombres de las 
constelaciones sufrieron cambios por la necesidad de recurrir a subdivisiones o 
bien para perpetuar ciertos hechos. 

Algunos de esos nombres han desaparecido por no haber sido aceptados ni 
haberse puesto en uso. Los 109 que figuraron a fines del siglo XVIII ee han ido 
reduciendo poco a poco y ahora se propone hacer la división de la esfera celeste 
en 88 constelaciones y fi jarles limites según círculos horarios y paralelos, supri
miendo las divisiones irregulares y caprichosas que tienen hoy y que datan deede 
los tiempos de Bode. 

La comisión nombrada por la Unión Astronómica Internacional, ha presen
tado ya un proyecto de división del cielo en constelaciones, limitadas, como se 
ha dicho, por paralelos y círculos horarios. 

Los nombres de las constelaciones que probablemente subsistirán son: 

BN LATlN HN BSPA ÑOL HN LATIN BN BSPAÑOL 

Andromcda ......... Adrómeda Canis Major .... ... Can Mayor 
Antlia ................. Máquina Neumáti- Cania Minor ........ . Can Menor 

ca Capricomus........ .. Capricornio 
Apus .. .. ........ ........ Ave del Paratso Carina ... .... .. . ...... Casco del navfo 
Aquarius .. ... .. .. .. .. . Acuario. Casaiopeia . . . .. . . Casiopea 
Aquila.... AguiJa Centaurus ... ... ...... Centauro 
Ara .. .. .. .. .... .. . .. . Altar Cepbeus ............ ... Ce feo 
Aries . .. . .. .. . .. .. . .. Carnero Ce tus...... ............ Ballena 
Auriga .................. Cochero Chamaeleon . ........ . Camaleón 
Bootes ........... .... Boyero Circinus ............... Círculo 
Crelum .......... .. .... Buril del grabador Columba .. ... .... ..... Paloma 
Camelopardalis .... . Girafa Coma Berenices ..... Cabellera de Bere-
Cancer .... . .. . . . . Cangrejo . ni ce 
Canes Venatici. ... Perros de Caza Corona Australia ... Corona Austral 



LAS ESTRELLAS 5 

BN LATIN BN ESPAÑOL EN L ATI M BN HSPAÑOL 

Corona Borealis .... . Corona Boreal Octans ..... ......... . .. Octante 
Corvus ...... ... ........ Cuervo Ophiuchus .. ... . .... .. Ofiuco 
Crater ........ .. . ....... Copa Orion . ... ..... ........ .. Orión 
Crux ...... ....... ..... .. Cruz Pavo . ... . .. . .. .. ...... Pavo 
Cygnus .. .... .. ... ... .. Cisne Pegasus.... . .. . . . . .. .. . Pegaso 
Delphinus . .. . . . . . . . . . Delffn Perseus . . ... . . . . . . .. . Perseo 
Dorado ..... . .. .... ..... Dorado Phrenix ... . . , .. , .... .. Fenix 
Draco .... ....... .. ..... Dragón Pictor .. .... .. ....... . Pintor 
Equuleus .. .. .. .. . .. .. Caballo Pise es.... .. .. .. . . .. .. Peces 
Eridanus .............. Eridano Piscis Austrinus ... Pez Austral 
Fornax.. ....... ........ Horno Puppis .. .. ..... .. .. .. .. Popa 
Gemini ................. Gemelos Pyxis ...... ..... ..... Brójula 
Grus ...... ..... ......... Grulla Reticulum .. .. ....... Retícula 
Hercules... Hércules Sagitta .......... ... .. .. Flecha. 
Horologium...... .... Rejo! Sagitta.rius........... Flechador 
Hydra ... .............. . Hidra Scorpius ..... .......... Escorpión 
Hydrus........... Hidra macho Sculptur ............... Escultor 
Indus .... ... ........ .... Indio Scutum ................ Escudo 
Lacerta ................ Lagarti ja Serpens ...... .......... Serpiente 
Leo .... .................. León Sextans .. ............. Fextante 
Leo Minor .... ........ León Menor Taurus ................ Toro 
Lepus ..... ...... ...... Liebre Telescopium ......... Telescopio 
Libra . .. ........ ..... .. Balanza Triangulum ......... Triángulo. 
Lupus ... ............... Lobo Triangulum Aus-
Lynx ...... .......... .. .. Lince trale ............. .... Triángulo Austral 
Lyra ............ · .. .. .. Lira Tucana.. .. .. .. .. .. .. . Tucano 
Menst. ... ....... ....... . Escuadra Ursa Major .. .. ...... Osa Mayor 
Microscopium .... .. . Microscopio Ursa Minor. Osa Menor 
Monoceros .......... .. Unicornio Vela ..................... Vela del Navío 
Musca ........... ..... . Mosca Virgo. ................. Virgen 
Norma · .... ... ........ Montaña con mese- Volans ............... . Pez Volador 

ta Vulpecula ......... ... Zorra 

Unas de estas constelaciones desempeñan un papel en la orientación, como 
la Osa menor, por contener áhora a la "Estrella Polar" (a de la Osa Menor), 
muy cerca del Polo Boreal celeste; la Osa Mayor, porque dos de sus estrellas 
principales (a y {J ) señalan esa estrella Polar, prolongando, imaginariamente, la 
linea que las une. 
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ZODIACO . ....:.Otras se usan en la Astrología, como las doce constelaciones 
zodiacales, situadas en una zona de 10° al Norte y 10° al Sur de la Eclfptica y 
que, según la superstición, influencían el porvenir de los hombres nacidos en 
el mes correspondiente al signo del zodiaco en el que estuviese el Sol. Las cons
telaciones zodiacales son: Aries, Taurus, Geminis, Cancer, Leo, Virgo, Libra, 
Scorpius, Sagittarius, Capricornus, Aquarius y Pisces. A cada una de éstas 
corresponde un punto o signo cuya Longitud celeste es múltiplo de 30°, pero a 
causa de la prececión de los equinoccios, los signos ya no se encuentran en la 
constelación del nombre respectivo; así, el signo de Aries se encuentra en la cons
telación de los Peces; el del Toro en la de Aries, el de los Gemelos en la del Toro 
y así sucesivamente. 

NUMERO DE ESTRELLAS.- El ntimero de estrellas visibles a simple 
vista, se estima en 7000, distribuidas de la siguiente manera: 

21 estrellas de 1' magnitud 
53 .. .. 2• .. 

157 .. .. aa .. 
506 .. .. 4' 

1740 
5100 

.. .. .. s• 
.. 6fl 

.. .. 
•• 

Haremos notar de paso, que las relaciones de los números de estrellas de una 
magnitud a la anteriores es casi 3, como la había notado Struve. Est.a relación 
pare se conservarse hasta para los números de las estrellas de JSa y J 7' magnitud; 
según esa relación, el número de estrellas de 18~ magnitud será unos 600 millones. 
EFEMERIDES.-En los trabajos de astronomía de precisión y de aplicación se 
emplean las coordenadas ecuatoriales, ascensión recta y declinación de las estre
llas, que se publican periódicamente por los Observatorios en forma de Anuarios, 
Almanaques y Eefemérides Astronómicas o en los Catálogos de estrellas, referidos 
a una época fija. En estos Catálogos, junto con las coordenadas, se dan los valo
res de sus variaciones, el movimiento propio de cada estrel!a, la magnitud y, en 
algunas efemérides, el tipo espectral al que corresponde la estrella. 

CATALOGOS FOTOGRAFICOS.- La fprmación de Catalogos, por obser
vaciones meridianas es siempre dilatada, pero indispensable del todo. Los pri_ 
meros Catálogos de esta índole fueron los de Argelander, Greenwich, Pulkowa, o 
París y otros, pero en vista de las dificultades de observación, as( como del alto 
costo de estos trabajos, se recurrió al sistema fotográfico, aplicado con éxito por 
los berman<>s Henry del Observatorio de París, a la formación del Catálogo 
Astrofotográfico del Cielo. El almirante Mouchez, Director en 1889 de esa Ins· 
titución, invitó a varios observatorios a emprender trabajos para la formación 
del Catálogo y Carta Fotográficos del Cielo¡ 18 Observatorios toman parte, entre 
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ellos el de Tacubaya al que se le asignó la zona austral comprendida entre los 
9° y 17° de declinación Sur. 

El Catálogo debe contener las pos1ciones ecuatoriales de las estreijas hasta 
la 1111 magnitud. LA. Carta debe constar de una serie de hojas en las que se repro
ducen las imágenes estelares hasta las 14• magnitud. 

MAGNJTUDES.-Sabido es que las estrellas en las constelaciones, se han 
designado por las letras del alfabeto griego y latino y por números, segón el bri· 
llo¡ asi fJ de Orion es la estrella más brillante de esa constelación, 'Y la que le 
si¡tue Pn brillo y asi sucesivamente. El número que representa el brillo de una 
estrella y que llamamos magnitud, es ótil, tan to en la identificación, como para. 
formarse idea de la distancia o del estado ff¡;ico de la estrella. Aunque algunas 
estrellas hayan variado de magnitud, se conserva la letra con la que se les desig
nó primi tivamente, por ejemplo, 4 de la t.:onstelación de la Ballena se estimó por 
Hevelius como de t• magnitud, hoy es de brillo inferior a fJ de la misma conste
ación. 

La variabilidad en el brillo ha hecho estudiR.r las causas de ello y crear tam
bién métodos para estimar la cantidad de luz recibidA. de una estrella. En los 
tiempos de Hiparco y Ptolomeo, se clii.Sificaron las e~trellae en seis clases, asig
nando a las más brillantes la magnitud 1•, y la de 6• a las que están en el límite 
de vieibilidad. Más tarde, Argelander dió algunas reglas para estimar el brillo• 
pero esas reglas no bastan en estos tiempos. Por el afio de 1800, Herschel y 
Arago iniciR.ron las medidas fotbmétrica.s de laa magnitudes basadas en princi
pios cientificos. Herschel dirigla un anteojo a una estrella y otro a la que trataba. 
de comparar ¡ diafragmaba el objetivo del anteojo por el que observaba la más, 
brillante, hasta ver la rimagen con la misma intensidad que la dada por el otro. 
telescopio¡ como la relación de las intensidades luminosas está en razón inversa. 
de los cuadrados de los diámetros de las aberturas de los objetivos, pudo estiman· 
la intensidad luminosa de estrellas que difenan una unidad de magnitud y lleg_ó.a. 
la conclusión de que, por término medio, una estrella de 1• magnitud emite·l!)()l 
veces más luz que una de 6• 

' 
ESCALA DE MAGNJTUDES-Pogson propuso, b&!lándose en esas deter-

minaciones, que la unidad de magnitud corresponda a una diferencia de intensi
dad de 2.5. Asl, una estrella de 1~ es 2.5 veces más brillante que una 2•, ésta 2.5. 
veces más bn11ante que una de a• y asl sucesivamente. 

Se habrá notado que los nómeros que indican la magnitud no aumentan 
como la. intensidad luminosA , pues mientras mayor es el nútnero, menor es el 
brillo, pero es tal la fuerza de la costumbre que no se ha pensado en reformar la 
escala de magnitudes. 

Si el brillo de una estrella. es b, y bo es el de otra. que se toma por compara
ción, la relación es: 
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b m -ro b ( ) - - =(2.6) 0 ó log -¡:- = 0.4 mo- m 
b~ "" 

siendo m y mo las respectivas magnitudes. 
MA TTZ.- Las magnitudes visuales difieren de las estimadas fotográfica

mente. Una estrella rojiza impresiona una placa menos que una de tinte azul ; en 
las investigaciones de fotometria estela.r se emplea una escala de magnitudes 
fotográficas que depende del color de la estrella, es decir, de la región del espec
tro más intensa. La diferencia de magnitudes, visual y fotográfica, se llama 
"fndice de color" o matiz, según el P. Rodés. 

La estimación de magnitudes se expresa en unidades y décimas, Uevándo~e 
la precisión a centós1mas, cuando se trata de investigaciones delicadas. 

Prolongando, en uno y otro sentido, la escala de magnitudes, resulta que a 
las estrellas brillantes Jes corresponde la magnitud O (cero ) y a las más brillantes 
aún, como Sirio, un número negativo. Las estrellas de primera magnitud son: 

Bslrclla Conatcloclóo 1 Mag.¡ Balrella 

Aldeberán .. .... " Tnuri . .. .. 
Rige l ...... .... ..... {J Orionis .. .... .. 
Ca pella. . .. . .. . . " A urig::e ...... .. 
Canopus .... ..... " Argus .. .. 
Sirio. . ,.. ... . . .. " Can Maj ...... 
Castor. " Geminorum 
Procyon ........ u Can M in ..... 
Pollux.. .. ... , P Geminorum . 
Achernar .. . . .. . . " Eridani ....... 
Regulus .. .... " Leoni~ .. 

J 

l. 1 Betelgeux . ..... . 
0.3 Spica ......... .. 
0.2 Arcturus ....... . 

-0.9 An tares ....... . 
- l.ti 1 Vega ........... . 

1.6 Altaír ..... ..... .. . 
0.5 
1.2 
O. ti 
1 :i l Deneb .... .. ... . 

Fomalhau t .... .. 

1 Coostelad()o 1 Mng. 

" Orionis ...... .. 
" Virginia ..... . 
" Bootts .... . 
"Scorpü ...... . 
" L )'Ta! ........ . 
"Aquibe .... . 
" Crucis .. 
" Centauri. .. . 
{J Ceo tauri .... . 
"Cygni ...... . 
" Pis. Aust ... . 

0.0 
1.2 
0.2 
1.:! 
0.1 
o. o 
1.0 
0.1 
(},4 

l.:l 
1.3 

La!' magnitudes fotográficas se determinan en función de lo. ralz cuadrada 
de los diámetros de las iml\genes estelares fotográficas, o bien, por la opacidaJ de 
éstas, cuando se exponen ls.s placas un poco fuera del foco principal del objetivo. 

Los resultados obtenidos por estos procedimientos ~n en extremo intere
santes y han permitido conocer algunas causas de variabilidad de las estrellllB, 
causas que bosquejaremos en su oportunidad. 

PARALAJE.- Las estrellas, como se sahe, ~ encuentran a distancias muy 
grandes de nosotros y ha ~ido un problema, ya resuelto para algunas, la. determi
nación de sus distancillB. Pa.ra esto hay necesidad de medir, indirectamente, el 
ángulo con el que se vería el radio de la órbita terrestre, desde la estrella cuya 
distancia se t rata de medir Ese lingulo se llama ángulo de pa.ralaje estelar· 
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Varios procedimientos se emplean hoy por los astrónomos. fundados unos en 
métodos trigonométricos y otros en datos estadísticos. 

El método trigonométrico consiste en medir el desalojamiento aparente de la 
estrella, cuya paralaje se trata de determinar, con respecto a otras estrellas, en 
diferentes épocas. El desalojamiento aparente es función del tiempo tran!ICurrido 
entre las observaciones y de la distancia de la estrella. El espacio recorrido por 
la Tierra en su órbita o en su movimiento junto con el Sol, sirve de base para 
calcular la paralaje. En teoría, el procedimiento eR el siguiente: en dos posiciones 
de la tierra, T y T', se miden los ángulos a y {J que forman la dirección de las 

visuales TE, T' E , con la dirección en la 

L. na; el ángulo E es la suma de los ángulos 
T•d A que se ve una estrella A mucho más leja-

T 

QC( 1["' 

a y {J¡ conociendo la longitud de la base 
""":;;__.L...;;.;'----------'--- A TT', se podrá calcular el ángulo correspon-

diente al radio de la órbita terrestre visto 

desde E. Una serie de ecuaciones permitirá deducir también los movimientos 
propios. Este ángulo de paralaje, obtenido de esta manera, es relativo pues está 
referido a otras estrellas. Conocido el ángulo de paralaje se puede determinar la 

distancia. 
UNIDADES DE DISTANCIAS.-Para tener idea más fácilmente de las 

distancias de las estrellas, se usa como unidad el afio luz o sea la distancia reco
rrida por la luz en un afio, a la velocidad de 300,000 kms. por segundo. El afio 
luz equivale 22,461,2801,000,000 kms. 

En los datos siguientes, A. L. es el número de años que tarda la luz en llegar
nos. Las estrellas más brillantes y cercanas a nosotros son: 

... A . L. ... A. L. 

.. Centauri ............ 0.76 4.3 Arcturus . ........... 0.08 44 
::>irio ................ 0.38 8.7 Ca~ella ........... ... 0.08 44 
Procyon .... .. !' .... o.:u 10.6 Poar ............. 0.07 46 
Altaír ...... o.:n 15. Pollux ...... ....... 0.06 50 
Foroalhaut ........ : 0.37 24. 

., designa la paralaje. La pequeñez de estas paralajes revela lo diffcil que es cono
cerlas con precisión. 

Los astrónomos usan otra unidad: el pars« , abreviación de paralaje segun
do, que es la distancia correspondiente a un ángulo Je pBralaje estelar de U1l 

.&gundo. 
Las relaciones entre la paralaje r., el afio luz A.L. y el parsec P.S., son: 
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P.S. = 1/r = 0.307 A.L; A.L. = 3.259 P.S. = 3.259/r. 

MAGNITUD ABSOLUTA.-Cuando se conocr la paralaje de una estrella 
y se ha determinado su magnitud aparente, es fácil calcular la magnitud que 
tendrfa si estuviera a la distancia de diez parsecs; esa magnitud es la que se lla
ma absoluta. Comparando entonces las magnitudes absolutas de las diferentes 
estrellas, se sabrá cuales son más brillantes intrfnsicamente que otras y se 
podrá tener idea de sus dimensiones. Asf por ejemplo, nuestro Sol, visto a la 
distancia de Vega, lo verlamos 47 veces menos brillante que esta estrella, por lo 
que podemos concluir en general, que el Sol es mucho más pequeño que Vega. 

COLOR Y TEMPERATURA.- En la cantidad de luz emitida por una es
trella, intervienen los factores temperatura y masa, de una manera decisiva. La 
coloración de las estrellas está ligada a la temperatura: mientras menor sea ésta, 
más rojo será el color, Las estrellas más blancas tendrán una temperatura más 
elevada. Sirio, Procyon, Rige!, son estrellas más caliente9 que ~rcturus, Betelgeux 
y Antares. Aunque la diferencia de coloración de las estrellaP puede notarse a sim
ple vista, la clasificación de los espectros estelares conduce a resultados más pre
cisos. 

El P. Angelo Secchi, uno de los fundadores de la espectrocopfa astronómica, 
clasificó en 1867, los espectros estelares en cuatro tipos, según correspondiesen a 
estrellas blancas, amarillas color de oro, anaranjadas y rojas color de .sangre. Ca
da uno de estos tipos presenta un espectro con rayas características según las 
que se puede clasificar a la estrella, Así, las estrellas amarillas de oro quedaban 
caracterizadas por el espectro surcado de finas rayas negras correspondientes al 
fierro, carbón, calcio, hidrógeno, etc., semejantes a las lfneas del espectro solar
En este tipo se clasificó al Sol, Aldebarán, la Polar, etc. 

CLASIFICACION ESPECTRAL.-Cuando se construyeron los grandes 
instrumentos, se vió la necesidad de hacer una clasificación de espectros más 
completa. que la de Seccbi, siendo el Observatorio de Harvard en Estados Unidos 
el que más ha trabajado en este sentido. "La. Srita. Cannon propuso una nueva 
clasificación que, ligeramente modificada después por Pickering, subsiste para 
los siguientes tipos espectrales, 

P.-Espectro de las nebulosas planetarias. 
O.- Espectro con rayas negras y brillantes. Contiene rayas de helio e hidró

geno ("Y del navfo, ! de la Popa, estrellas Wolf Rayet). 
B.-Rayas de belio con la misma intensidad que las de hidrógeno ( 8y eOrión)
A. - Rayas de hidrógeno muy intensas; las de calcio y solares débiles. (Sirio, 

Vega). 
F.- Rayas de hidrógeno menos inte.nsas que la H y K de Calcio, pero más 

que las solares. (Canopus, 6 del AguiJa). 
G. - Espectro del tipo solar; rayas intensas H, K y grupo G. (Capella) . 
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K. - La intensidad del espectro continuo disminuye rápidamente hacia el vio
lado. Las rayas H, K, g, G ~on intensas. ( Arcturus). 

M.-Espectro con bandas de absorción en la región verde-azul y verde des· 
vanecidas hacia el rojo. ( Bctelgeux, fJ Andrómeda). 

N.- Espectro de bandas desvanecidas hacia el violado. ( 19 Peces). 
Q.- Tipo que corresponde a los espectros estelares compuestos o a los anor

males. ('1 del nav!o ). 
S. - Espectro caracterizado por bandas de absorción y de emifi ::n en estre

llaR variables de largo per!odo. 
Es costumbre acompañar un !ndice a las letras de los tipos para precisar aún 

más la naturaleza del espectro. B0 represPnta exactamente el espectro del tipo 
B ¡ Bt tiene algo del A, y B3 quiere decir que, aun que pertenece al B tiene gran 
parecido con el tipo A. 

Esta clasif\cación revela una especie de secuencia o evolución, siendo de lla
mar la tención el be<:ho de que los movimientos propios aumentan desde el tipo 
B hasta el M, as! como el que no exista mayor combinación en la serie de espec
tros estelares, puesto que se presume que hay una distribución regular de ele
mentos químicos en los cuerpoó celestes; esa fal ta de combinaciones se debe a que 
un elemento qu{mico no presenta siempre el mismo espectro cuando var!an las 
condiciones físicas en que se encuentra. Según Fowler, una de las rayas caracte
r!sticas del helio, la de>. 4686, (• ) sólo se preFenta brillante, cuando se suminis
tra una gran energ!a al belio enrarecido. Según ésto, las estrellas del tipo B, no 
tienen la suficiente energía para que se muestre la raya >. 4686, brillante, aunque 
existan grandes cantidadt>s de helio; en cambio, en otras, como en el Sol, se pre
senta muy brillante en el espectro de la cromósfera. La energ!a que necesita el 
belio para presentar un espectro brillante, puede ser una alta temperatura; el 
óxido de titanio que presenta un expectro parecido al de las estrellas del tipo M, 
no necesita una temperatura tan elevada. Se puede juzgar, por lo tanto, de la 
temperatura de una estrella por la clase de espectro que presenta. Las estrellas 
más calientes son las de la clase O y las de temperatura más bAja son las de la M. 

LEY DE WIEN.-Las experiencias hechas en los laboratorios confirman 
estas creencias; los espectros de un metal sometidos a la chispa eléctrica y al ar
co voltáico, son diferentes porque las temperaturas son distintas, la de la chisp& 
es más alta que la del arco. El espectro del metal en la chispa presenta más ra
yas en general, aunque otras desaparezcan. Además, la distribución de las ener· 
g!as de radiación va siendo mayor hacia el violado del espectro a medida que se 
eleva la temperatura, de la misma manera que la coloración de un fierro caliente, 
es más blanca a medida que su temperatura es más alta. Wien dióla relación en-

(• ) A e• la lougltu d de o nda Yaluada en diezmillonésimas de mllfmetro; a esta 
m agnitud se le llama A.matro og, abreviada po r A; A 468 6 quiere dedr 4 6 6 A o 4-686 
dlezmlllonéaimas de mlllmetro. · 
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, 
tre la temperatura de un cuerpo y la longitud de onda para la que la energía ea 
máxima: T = 29300 / X. 

Por este y otros procedimientos se ha llegado a la conclusión de que: las es
trellas más calientes son las del tipo O y las más frías las del M, según el cuadro 
siguiente: 

Tipo: Temperatura: 

o 35 000° 
B lB 000 
A lO 000 
F 8 500 
G 6 000 
K 4 000 
M 3 100 

Segóo las teorías modernas, la. temperatura desempeña un papel predomi
nante en la descomposición de los átomos de un cuerpo, pues pueden perderse 
uno o varios electrones del átomo y esto ocasiona el fenómeno llamado «ionización.» 

EVOLUCION DE LAS ESTRELLA .-El Prof. Megh Nad Saha de la 
Universidad de Calcuta, explicó los fenómenos que se presentan en los espectros 
de substancias a diversas temperaturas por medio de la ionización, y calculó la 
relación entre el grado de ionización, la temperatura y la presión. Otros físicos 
han llegado a medir en los laboratorios, la energía necesaria para alcanzar un 
grado determinado de ionización y han mostrado que no todos los cuerpos nece
sitan la misma cantidad de energía para. ello, el calcio, por ejemplo, necesita 
menos que el hidrógeno. As!, pu~, si el espectro de una estrella muestra las ra
yas de algún cuerpo, esto quiere decir que, en esa estrella, las condiciones físicas 
predominantes hacen que se muestre el espectro de uno o varios cuerpos que en 
esas condiciones pueden producirlo; si no se presentan raya.!' de algún metal no 
significa que en la estrella. no exista ese cuerpo. La relación mencionada entre el 
grado de ionización y la presión, ha conducido a una famosa teoría a propósito 
de la evolución estelar. Una estrella que principia su evolución, tiene poca den
sidad, gran volumen y baja temperatura, mientras qne una que esté terminán
dola, puede ser de pequeño volumen, gran densidad y baja temperatura. En el 
primer caso se supone que la contracción está acompañada de elevación de tem
peratura, que hace cambiar la coloración de la estrella, desde el rojo color de Ran· 
gre, hasta el azul; las estrellas en este periodo son las gigantes; pero cuando a 
la vez que disminuye la tempemtura continóa disminuyendo el volumen, aumen
tando la densidad y perdiendo luz, las estrellas se llaman enawxs; la coloración 
en este caso cambia del azul al rojo. Nuestro sol se encuentra en esta rama des-
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cendente: t>u baja temperatura y su densidad, relativamente alta ( 1.4), lo colo
can en la categoría de estrella enana,. 

Una estrella pasa dos veces por el mismo color y temperatura, una cuando 
es gigante, estrella de gran volumen y poca densidad, y otra cuando se reduce su 
volumen y aumenta su densidad¡ su máxima temperatura depende de lama
sa de la estrella. Los espectros de las estrellas gigantt>s y enanas difieren entre 
si, aun cuando las estrellas tengan la misma coloración e igual temperatura. Las 
gigantes, por ejemplo, presentan en su espectro rayas de hidrógeno más intensas 
que la de las estrellas enanas. 

En general: Las estrellas blancas son todas gigantes; todas las del tipo B lo 
son sin excepción. Casi todas las estrella11 del tipo A son también gigantes. La 
evolución de una estrelJa se efectúa en un lapso enorme de tiempo que no ha per-
mitido aún al hombre comprobar sus teorías modernas. . 

LA TEMPERATURA DEL SOL.-La temperatura de nuestro Sol se ha 
calculado por varios métodos; uno de ellos es el siguiente: conocida la cantidad 
de calor recibida en la tierra sobre una superficie de un cenHmetro cuadrado, ex
puesta normalmente a los rayos del Sol durante un minuto, pue.de calcularse la 
constante solar o sea la cantidad de calor que se recibirla en una superficie de un 
cent!metro cuadrado, perpendicular a los rayos del Sol. en ún minuto, sin que 
existiera pérdida por la B:bsorción de nuestra atmósfera. La cantidad de calor se 
valúa en pequeñas calor!as; esta unidad es la cantidad de calor necesaria para 
elevar un grado la temperatura de un gramo de agua, cuando la temperatura 
inicial SeA de 15°. E l valor de la constante solar es 1.95 pequel'ias calorías por 
minuto; en la superficie del Sol esta energía valdría 1.95 X 2162 = 90979 calarías 
pequellas ya que la distancia del Sol a la Tierra es de 216 radios solares. 

LEY DE STEPHAN.-Según la ley de Stephan, la energfa total radiada es 
proporcional a la cuarta potencia de la temperatura, es decir, E = et•, siendo e 
una constante que, en e¡¡te caso, vale 768 X 10 ·11 ; la temperatura t de las capas 

4 / 90979 
exteriores del Sol será: t =.J. 768 X 1()3 = 5868°. 

Aplicando la fórmula de Wien, de la que ya se habló antes, al caso del Sol, 

se obtiene: t =-· ~ X 1()3 = 6260°, siendo 4680 la longitud de onda para la que 

la radiación es máxima. Este resultado concuerda con el obtenido por la ley de 
Stephan, lo que revela que las capas exteriores del Sol tienen una temperatura 
dt! unos 6,000°. 

DIAMETROS ESTELARES.-Las m~ de los diámetros estelares que 
se han hecho recientemente en el ObservatOrio de Mount Wilson, California, con 
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el gran reflector de 2.5 metros de diámetro, han dado a conocer la existencia de 
estrellas verdaderamente gigantes, cuyas dimensiones no concibe nuestra mente 
y solo por comparación podemos juzgar de ellas. 

El procedimiento seguido se debe al Prof. Michelson de la Universidad de 
Chicago; consiste en principio en lo siguiente: sobre la boca del tubo reflector se 
colocan dos espejos planos B B que reciben la luz de una estrella después de re

flejarse en los espejos A A, luz que, por me
dio del espejo parabólico E y de otro plano P, 
llega al ocular O, formándose una imágen cru-

' : 
lA\--- ·-·· ( 18 18 r··-----~ lA 

' ' :IP p;_.._ .. ~--:=a . .. O 
1 , \ 1 

.:.. / \ f 
t f ': t' \1 

._(_J 
E 

zada por bandas de interferencia. La distan
cia entre los espejos A A puede variarse a vo
luntad por el observador. Ouando se aumenta 
la distancia entre los espejos, las bandas de 
interferencia se hacen menos visibles y en el 
momento en que desaparecen se mide la dis
tancia D entre los espejos. E l diámetro angu· 
lar de la est.rella observada es d = 1.22 X/ D, 
siendo X la longitud de onda media de la luz. 
La primera estrella medida asl, fué a Orionis 
{Betelgeux) en la noche del 13 de diciembre 

de 1920. El resultado dió, teniendo en cuenta la distancia a la que se encuentra 
de nosotros, que el diámetro angular corresponde a uno real de 300 millones de 
km. Dentro de esa estrelJa cabría pues, la órbita terrestre y aún sobraría algo 
de espacio; Betelgeux mide un diámetro 250 veces mayor que el del Sol. 

El resultado de la medida del diámetro de Antares dió 500 veces el del Sol; 
dentro de esa estrella cabe la órbita de Marte y aún la de algunos asteroides. 

Antes de la aplicación de este procedimiento ya se tenían algunos indicios 
respecto a las dimensiones de las estrellas, siendo de notar la coincidencia entre 
los resultados obtenidos según las teorías y las medidas directas. 

La comparación de los brillos o magnitudes absolutas de las estrellas con el 
del Sol, puede dar una idea aproximada de las dimensiones de una estrella, supo
niendo que la intensidad luminosa dependa solamente de la superficie y cuando 
se consideran la estrella y el Sol a la distancia de la unidad sideral, 10 parsecs, 
(poco más de dos millones de veces la distancia del Sol a la Tierra). Por ejemplo, 
se tieDe para Sirio: 

Brillo real del Sol _ {Diámetro real del Sol)! 
Brillo real de Sirio- (Diámetro real de Sirio )S 

Relación semejante debe haber entre los brillos aparentes y loe diámetros 
aparentes. 
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Brillo aparente de Sirio (Diámetro aparente de Sirio)2 
Brillo aparente del Sol = (Diámetro aparente del SoJ)2 

15 

diámetro aparente de S irio= diámetro aparente de Sol X _/:r!:io aparente~e~~i~ 1 n o aparente e o 
Ahora bien, la magnitud de Sirio es- 1.6, la del Sol- 26.7, la diferencia = 25, 
multiplicada por 0.4, como se dijo al tratar de las magnitudes, da 10, luego: 

Lo Brillo aparente del Sol = 
10

. Brillo aparente del Sol _ 
10 

g. Brillo aparen«: de Sirio ' Brillo aparente de Sirio - 10 

Entonces se tendrá: 

diámetro aparente de Sirio = 32' V IO'o= 1920" X 10-6= 0".019 
Russell ha propuesto la fórmula. 

d = O." 0087 (0.631 )ru-J 

para obtener el diámetro, cuando se conozca la magnitud aparente m¡ j es una 
cantidad q ue depende del tipo espectral y vale: 

+ 3.2 para el tipo B0 

+ 2.1 A0 

+ 1.0 F o 

- 0.0 G o 
- 1.9 K o 
- 3.7 A0 

- a3 No 

De las medidas y de las aplicaciones de las diversas teorías ha quedado con
firmada la existencia de estrellas enanas y gigantes. En el cuadro final con.stan 
los diámetros, tempera tui as, paralajes y distancias de algunas estrellas notables. 

VARTABLES.- Las estrellas no son, por lo general, constantes en intensi
dad¡ varia esta, siendo una de las causas la evolución de la estrella, pero hay 
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otras causas que nos hacen ¡>flrcibir cambios de intensidad en su luz. A estas es
trellas se les llama por esta razón, variables. 

ESTUDIO.- EI estudio de una estrella variable se hace determinando su 
magnit ud periódicamente, o la variación relativa de la magnitud. Varios metodos 
se usan, 12ero el más preciso es el fotoeléc trico que consiste en aprovechar el cam
bio de resistencia eléctrica de algunos cuerpos, según reciban rayos luminosos 
más o menos intensos. El selenio fué usado por Bell e~ 1878, posteriormente, 
E lster y Geiter descubrieron que el sodio, potasio y otros, pueden emplearse 
también, debido a la. gran sensibilidad eléctrica de esos cuerpos. Hoy se emplea 
una ampolleta conteniendo en su interior helio o argón rarificado. Cuando se ex
pone la ampolleta a la acción de la luz, disminuye la resistencia del medio, sien
do menor cuando se aumenta la intensidad de la luz. 

Por medio de un milivólmetro se puede conocer la diferencia de potencial 
entre los conductores y, por tanto, comparar la intensidad luminosa de una es
trella con otra o estudiar las variaciones de brillo. 

Esa misma ampolleta de potasio puede emplearse para estudiar la transpa
rencia de las imágenes estelares en una placa fotográfica, teniendo as!, indirecta
mente, conocimiento de la variación de brillo de las estrellas. 

CLASIFICACTON DE V ARIABLES.-Los resultados de los diferentes es
tuctios muestran que las variables pueden clasificarse en tres clases: variables de 
periodo recular, irregular y sin periodo. La primera tlase, las variablel' de perío
do regular, se subdivide en dos tipos: lQ- la.s variables que, se presume, se deben 
a eclipses por la interposición periódica de otra estrella o planeta y 29- las que 
varlan de brillo rápidamente en unas cuantas horas con precisión y periodo cons
tante, cambiando de tipo su espectro, desviándose las rayas hacia P.l violado y 
luego hacia el rojo, siendo su magnitud absoluta muy grande. 

TIPO DE ECLIPSE.- Las de tipo de eclipse (fl Algol ) presentan en su es
pectro una oscilación de las rayas espectrales ·que corresponde al acercamiento y 
alejamiento de un satélite hacia nosotros; la curva de luz oscila periódicamente, 
algunas presentan un mlnimo secundario entre dos principales (fJ Lira)¡ estas 
variaciones han quedado bien explicadas, suponie!ldo que una estrella eclipsa en 
parte a otra a intervalos regulares; si dos estrellas iguales se eclipsan mut ua y 
totalmente, entonces la curva de luz es muy regular y presenta máximos y mini· 
mos iguales y periódicos, (W Ursre Major). 

Un sistema formado por dos estrellas,· visto desde la Tierra, tiene que pre
sentar dos mínimos de luz, en los momentos de los eclipses; pero si una de los 
componentes es obscura, entonces sólo se presentará un mínimo. Cuando hay dos 
mfnimos distintos, el principal corresponde al momento del eclipse de la estrella 
más brillante. . 

Existen variables de este tipo de eclipse, que han hecho creer que los compo
nentes no sean esféricoa, sino elipsoidales debido a su mutua atracción. Otra hipó-
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tesis que Ee ha establecido pa.ra expiK!ar algunas irregularidades en el brillo, du
rante los períodos de mínima, es que la estrella principal es más brillante en el 
hemisferio dirigido hacia la compañera. 

Del estudio de estas variaciones de brillo y del desalojamiento de las Uneas 
de! espectro, se han podido deducir los elementos de las órbitas de esas estrellas 
binari9q espectroscópicas que, en realidad, son sistemas dobles. 

CEFEIDAS.- Más difícil de explicar es la causa. de variación de brillo de 
las estrellas del tipo 2~', llamadas cefeidas, algunas de las cuales presentan un rá
pido aumento de intensidad luminosa y en cambio, el decrecimiento se hace más 
lentamente. No ha fal tado quien explique estat~ variaciones como debidas a ealip
ses, es decir, como si cada estrella fuese un sistema binario, pero los trabojns de 
Shapley y los de Eddington, verdaderas autoridades científica~, muestran que se 
deben más bien a la consti tución ml~>ma de las estrellas. Moulton los atribuye a 
cambios en el volumen y, por tanto, de temperatura y brillo, siendo estas varia
ciones periódicas a manera de pulsaciones. Lo que sí está probado es la relación 
encontrada por Miss Lcavit, entre el período y la magnit ud absoluta , que según 
las inve~<tigacionPs de Shapley, son: 

J:ler1odo Ma)tnltnd ablolutA 

menor de 1 dfa -0.4 

" " 
2 días - 1.2 

" " 5 " 
- 2.1 

11 " 
10 " 

-3.2 

" " 
20 

" 
- 4.2 

Por lo que se puede considerar a todas estas estrellas cefeidas como estrellas 
gigantes. 

Esta relación entre el perfodo y la magni tud absoluta permite conocer lapa
ralaje y por tanto la distancia a estas estrellas. Sin entrar a demostraciones, la. 
relación 5-5 log l/1r=M - m, liga la paralaje ,.. a las magnitudes absoluta y 
aparente M y m. De esta manera se ha estimado la distancia de la gran nube de 
MagallaneR; probablemenl~ en los l!mites exteriores de la vía láctea, en unos 
112,000 años luz, pues su paralaje es 0".000029, cantidad imposible de medir di
rectamente. Existen en esa región, estrellas del t ipo Cefeida cuyo período se ha 
medido exactamente¡ de eso ,¡¡e ha deducidG la magrútud absoluta y, por medio 
de la relación anterior, la distancia. Hay que advertir que estos métodos están 
fundados en estadísticas y que las distancias obtenidas de esta manera no pueden 
considerarse rigurosamente exactas, pero que contribuyen a dar idea de la le janía 
a la. que pueden encontrarse. 

Las estrellas del tipo que nos ocupa se encuentran, por lo general, en los en
jambres estelares¡ en los del Centauro, Hércules, Messier 3 y 5 se han observado 



18 LAS ESTRELLA S 

algunas con pP.ríodo de 0.4 a 0.8 de día, pero IM de período mayor de un día, se 
encuentran cerca de la Vía Láctea. 

VARIABLES IRREGULARES: La tercera clase de estretlas variables son 
las de período irregular¡ rasi todas las estrellas rojizas variables se cla~ifican en 
estA clase. Su característica es la irregularidad y que la. amplitud de la o~cilación 
de magnitud sea de dos unidades, cuando menos, en un periodo mayor dP. 90 dfu.e' 
Los espectros pertenecen al tipo M y en menor número a los :N y K, pre.~entan 
rayas brillantes que varían de intensidad, según la ~poca de fase del per!orlo, 
aumentando cuando la estrella está cerca del máximo¡ la velocidad radial de ellas 
es al rededor de 31 km. por segundo, acercándose al Sol. 

La estrella. más notable de t>sta clase es o Ceti (Mira o la. Maravillosa ) des
cubierta desde 1596 por Fabricius. El período medio es de 332 días con o~ci!u.ción 
de 320 a 370 días, con variaciones de brillo entre 2.0 y 9 . .) de m ag., así es que lle
ga a ser visible a simple vista. E sta estrella es doble, la compañera de lO"msg. 
dista menos de 1" de ella. Su distancia es de 75 años luz y se aleja a la velocidad 
de 68 kms. por segundo. 

Otras estrellas de esta clase son interesantes por sus variaciones d<' J.rillo¡ 
la R. V. del Toro tiene un mínimo secundario entre dos principales y a vece~ fal
ta el secundario. La oscilación llega a veces a S tmidades en la R. del Escudo. La 
R. do la Corona Boreal es de sexta magnitud, disminuye a la novena. para aumen
tar a la sexta, con oscilaciones irregulares. Otra notable es la 11 del Navfo¡ en H\7i 
era de 4~, en 1687 de segunda, en 18!!7 de primera, en 1~3S rivalizó con e& del Cen
tauro, disminuyendo un poco para aumentar dcspu6s, hasta. que en lfl43 11, gó o. 
ser tan brillante como Sirio. 

Estas estrellas esttin distribuidas sin uniformidad en el Cielo, la veloddad 
radial es constante, alrededor de 30 kms. por segundo, y no pueden ~>..xplí ~arse 
sus variaciones como debidas a pares espectroscópicos. 

Varias hipótesis se han formado para explicar los fenómenos observado:-, pe
ro una. de las que parecen mejor fundadas es la que asemeja estas estrell!l~ al 
Sol; bien puede suceder que por la formación de manchas, a intervalos que tien
dan e. ser periódicos, disminuye el brillo y aumenl.t> cuando la superficie cs!l lim
pia de manchas. El espectro M que presentan, ofrece alguna analogía con el solar¡ 
no es difícil que el período avanzado en su evolución, tienda al enfriamiento y a 
la producción de grandes manchas. Estas estrellas no son gigantes sino, por lo 
contrario, su densidad es grande relativamente, lo que hace considerarla~ en la 
rama descendente o en la categoría de estrellas enanas. 

ESTRELLAS NUEVAS.-Falta decir unas cuantas palabras acerca de las 
estrellas nucua8 o temporarias que son las que se manifiestan repentinamente por 
aumento de luz y wsminuyen de brillo lentamente. La más notable de todas y 
de la que se tienen datos más precisos es la llamnda. de Tycho, aparecida el ll de 
noviembre de 1572 en la constelación de Cassiopeia. y que fué más brillante que 
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Jópiter y Sirio, rivaJjzando con Venus; su brillo máximo fué - 3 y actualmente 
en el lugar que ocupó existe una de magnitud 12. 

Anterior a esta aparecieron, según los historiadores, estrellas más o menos 
brillantes, pero hay tal vaguedad en los datos Q'Ue muchas apariciones pueden 
juzgarse como sospechosas, por ejemplo, la nueva del afio de 157 , mencionada 
por Biot en su traducción d('l Catálogo chino de Matua-len, en donde se consig
na que esa estrella era tan grande como el Sol. 

Las estrellas nuevas más notables han sido: 

Año Constelación ¡Brillo má•·l Brillo mfn. Año Constel ación ·¡Bril lo sná.-. Brilln mfn. 

1 
1604 Ofiuco -2 ll. Hil2 Gemelos 3.1 12. 
1670 Zorra 3. 10. llll8 AguiJa -0.5 JO. 
1806 Corona 2.1 10. 1920 Cisne 1.8 13. 
1 í 6 Ci ne 3.0 15. 11125 Pintor 1.2 12.7 
1901 1 Persei 0.1 15. 

La aparición de estrellas nuevas no es un fenómeno raro, pues cada atlo se 
descubre alguna más o meno~ intensa, raras son las muy briUantes. Todas estas 
estrellas aumenta.a rápidamente de brillo en unas cuantas horas. ha Nova Aqui 
lre se vió entre el 7 y 8 de Junio de J!)t8 casi de 1~ magnitud y su máximo fuó el 
9, ellO del mismo mes ya era menos brillante; a los veinte dias era de 4" magni
tud, a principios de 1920 de \1 y actualmente de 10", la misma magnitud que 
tenía antes. 

Tanto ésta como las otras temporarias, muestran variaciones en su espectro. 
Antes del máximo se observan las rnyas H y K desviadas, anchas y difusas; lus 
de absorción del Hidrógeno desviadas hacia el violeta asf como lns brillantes de 
emisión de muchos metales, siendo caracterlstica la. desviación de las rayas del 
espectro de emisión hacia. el violado, correspondiendo a una velocidad radial con
siderable, que haee pensar si se deben a.l efecto Doppler. La. velocidad ramal de la 
Nova Persei era de 1500 km. por segundo, en la Nueva del AguiJa de 2000. Des
pués del máximo, el espectro se transforma. en uno continuo tan intenso que 
apenas se perciben las rayas de emisión de algunos metales y se ensanchan las 
de absorción, a. la. vez que aparecen las rayas t lpica.s de las estrellas nuevas (}. 
·4540) y aún las del espectro de las nebu.losas, cambiando por completo el tipo del 
espectro. 

La explicación de las causas del aumento de brillo y fenómenos espectrales, 
no satisface por completo; Zollner y Lohse suponen enfriamiento en la estrella y 
después, sea. por rupturas de la corteza. o por reacciones qu{mica.s, elevación de • 
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temperatura que da lugar a emisión de gases. Otros astrónomos como Sccliger, 
suponrn que una estrella, al pcnetrur al interior de uuu musa gaseosa o de polvo 
cósmico, ele'l'a también su temperatura por la rc~istencia del medio, produ
ciendo fuertes erupciones de los gases que, en su expulr;i6n, se alejan de la estre
lla, permaneciendo después como nebolusidades alrededor como se ha observado 
en la Persei de 1901 y en la Pictoris de 1925. Arrhenius las at ribuye al choque de 
do~ maSils, aunque el cálculo de probabilidades mue~tra que no sería posible ex
plicar todas las estrellas temporarias solamente por esa razón. Sin duda, que estas 
y otras causas pueden influir, ya sean los choques, ('] p tU!O por materia re«i~teutc 
y !os fenómeno~ internos, en In manifestación de estas estrellaR que no se deben 
considerar como variables, propiamente dicho. 

DESAPARICION DE ESTRELLAS.- Eu cuan lo a las estrellrt~ que di!'mi
nuyen de brillo y aún fe pierden por completo, sin periodo alguno, pued('n ser 
explic!ldllS por la intcrposkión de la materia obscum entre ellas y la Tierra. En 
la constel~tción de Orión, eo donde abundan esta cl!tse de nebulosas oh~curas, es 
fácil ~uponer que unn estrella quede parcial o totalmente eclipsada por esa mn· 
teria y que después ' 'uelva a recupera.r el brillo primitivo, al terminar el eclipse 
I>Or la materia. 

• •• 

ESTRELLAS DOBLES.- La naturaleza nos presenta ejemplos de sistemas 
estelares, compuestos de dos o más CRtrella<t girando a lrededor de un cen~ro de 
gravedad y estos sistemas han sido fecundos en enseñanzas, pues el hombre ha 
podido estudiar en ellos las leyes que rigen los movimientos de las componentes, 
generalizar las leyes de Kepler y aún llegar a conocer cuerpos q•e 1100 ignorados 
sobre la T ierra. 

Un ~ist.ema estelar es el compuesto por estrellas ligadas entre sr por la ley do 
gravitación. Dos estrellas que vemos a t ravés del telescopio muy próximaa una 
de la otra, pueden verse asf por perspectivR, estando una más cerca de nosotros 
que la otra ; en este caso puede variar su distancia con el tiempo; mientras que si 
una de e!las efectúa una revolución alrededor de la otra., haciéndolo de acuerdo 
con las leyes de Kepler, es indudable que entonces forman un sistema; el par no 
será óptico sino real ·Y le llamaremos un sistema binario o una. estrella doble. 

Los sistemas estelares han sido descubiertos, en su mayoría, por observario
nes visuales, siendo William Hersehel quien inició el estudio de las eRtrellas do
bles en 17ifi, a l tratar de medir el desalojamiento aparente de las estrellas a cau
sa del movimiento de la Tierra alrededor del Sol; a Federico Struve y a su hi jo 
Otto se les debe el haber iniciado sistemáticamente lus medidas de un gran nú
mero de estrellas dobles. TrM de ellos viene In pl(lyade de astrónomos, como 
Mi.idler, Dembowixi, Duner, Hall, Burnbnm, Aitkco, Hussey, Fox, Lee y otros 
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que han descubierto una grao cantidad de estrellas dobles, las hao estudiado y 
aún determinado los elemento~ de las órbitas de muchas de ellas. 

Las medidas de las estrellas dobles visual~, se hacen con micrómetro, midien 
do In distancia angular ~:ntre las componentes y determinando el ángulo de posi
ción que forma la llnea que une las dos estrellas del Ristema, con el circulo hora
rio que pasa por la estrella principal. La fotogra.fla ha venido a. sub~tituir con 
ventaja estas observaciones visuales, pero el estudio espectroscópico de Las estre· 
llas ha mostrado que existe el sistema de dobleR, cuya!! componentes no se ven 
sino como una sola estrella, y que el desdoblamiento de las rayas del espectro y 
su osci ación en uno y otro sentido se debe únicamente al movimiento de una es
trella alrededor de In otra; a estos sistemas se les llama espectroscópicos. 

Representando gráficamente las diversas posiciones de las componentrs, se 
ve que IM órbitas son siempre elipses, proyecciones de la verdadera órbita sobre 
planos normales a los rayos visuales y que en esas elipses se conserva la ley de 
las áreas, lo que demuestra que en la órbita real subsiste la ley de Xewton. 

URBITAS.-Los elementos de Las órbitas se determinan por medio del 
cálculo y aún gráficamente; son los mismos elementos que los de unn órbita pla
netaria: semieje mayor de la elipse expresado en segundos, excentricidad, orien
tación del eje mayor, inclinación del plano que contiene la órbita. con respecto al 
plano normal al rayo visual, posición del nodo ascendente, duración de la revo
lución de una estrella alrededor de la otra. y fecha en IR que e!l menor la distan
cia entre ella!<, que corresponde al paso de la estrella por el periastro. Por lo ge
neral, las estrellas de un par giran al rededor del centro común de gravedad y 
cuando se determina el periodo de la. revolución correapondiente a cada una , se 
puedt> llegar a tener idea de la relación de las masnR de las componentes. Además, 
paru calcular estas masas con cierta precisión, se necesitn conocer In paralaje o 
distoncia del sistema a nosoW"os. 

"' , . a1 t 2 ! M 1 ..!.. :\I z l 
:\!.\::>A .- En efecto, la 3" ley de Kepler nos d1ce: --; = ,,. - -.--) ; 

a •- m, -r m" 
si tomnmo~ por comparación a las ma~as del Sol y In Tierra, m1 y m1• y n' como 
unidad o sea In distllDcia. del Sol n la Tierra, y t' la duración de la revolución si
deral de nuestro planeta, la relación anterior se reduce a: M 1 + l\h n• ; t•. en 
la que a es la distancia de las componentE'· en unidades astronómicas y t el pe-

riodo úe revolución; la relación entre a y la paralaje..-, ••s a= _ a _' siendo a el 
'Ir 

semieje mayor de la órbita expresado en segundo~ de grado, y por tanto: 
M, :\iz=a3j..-lt~. 

Esta relsc16n y In que proven¡a de los movimientos tle las componentE'S al 
rededor del centro de gravedad, permitirán conocer IM masas M1 y 1\h. Las 
conclusiones obtenidas, nplieando estos procedimientos a las estrellos dobles es
peclroscópicM de pnralaje conocida, han mostrado que las masM estelares son 
comparables a la del Sol y que, por lo general, la estrella más brillsnte es la de 
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mayor masa; no se ha encontrado una estrella de masa menor de 1/10 de la 
Solar. 

COMPANERA DE SJRIO.-Bessel en 1844 anunció que Sirio deberfa tener 
una estrella satélite a juzgar por las variaciones de po~ición que se podían expli
car por la acción de otro astro; no pudo ver confirmado su descubrimiento por 
haber acaeddo su muerte antes de que Al van Clark, constructor de instrumentos 
astronómicos, viese en 1862 a la compañera, una estrella de 9'·' map;nitud, sumer
gida entre las radiaciones de la luz de Sirio. Lo~ estudios espectroscópi< os demos
traron que la compaflera era una estrella blanca, a temperatura elevada y con 
una masa capaz de ejercer influencia decisiva Fohre Ririo. Eddington, uno de los 
físicos ingleses que más han contribuido al desarrollo de las leorf:ls de relativi-

. dad, de la de los átomos y de las estrellas, explicó la relación entre la masa de 
una estrella y el brillo, y señaló la posibilidad de que ulf!unos de esto~ astros estu
viesen formados de materia de a!Msima densidad; este es el caso de la compañera 
de Sirio: débil estrella que emite 1/360 de la luz del So~ su masa es~ 5 do la so
lar, determinada como se ha dicho antes y el radio 19 VPces menor que el del Sol, 
es decir, que e.s comparable en dimensiones al planeta Urano; resulta, que su den
sidad es 60,000 la del agua, que no corresponde 1\ la de loa cuerpos t'Qnoridos en la 
Tierra. La determinación del radio de la compañera de Sirio se hizo por Adama. 
Director del Observatorio de Mount Wilson, midiendo rl desalojamirnto de las ra
yas espectruleA hacia el rojo, porque debido a la influencia del campo de gravita
ción, de acuerdo con la célebre teorfa de la relatividad de Einstein, el dP.saloja.
miento es proporcional a la masa dividida por el radio de la estrell3. 

En cuanto al sistema de Algol, recuérdese lo que se dijo de un u de las causas 
de variabilidad por eclipse, pero las investigaciones sucesivas y cuidadosas han 
demostrado que el sistema es en realidad triple. La estrella má.:J brillante A y la 
más débil B giran alrededor una de tercera C, con período de dos años. 

a del Centauro es una estrella doble con pPrlodo de í'l.'laños; las dos giran 
alrededor de su centro de gravedad; la máxima separación de la~ componentes 
es de 22" y la menor de 2"¡ cerca de este sistem'l se encuentra la Próxima Cen
tauri que dista de nosotros lo que dista a. 

Cn.stor de la constelación de los Gemelos, es doble visual; las comp0nentes 
con de la magnitud 2 y 3 separados unos 5" y el perfodo de 350 años; catla una 
de estas estrellas es a su vez doble espectroscópica. La componente de a1 gira en 
3 dfas alrededor de la primera; el período de la componente de a, es de 9 días. 
Este es un ejemplo de sist.emas múltiples. Otro, el Krügcr 60, a las 2211 2~"' de as
censión recta y + 5í0 12' de declinación, es interesante p<>rque ~us componentes, 
de 9' y llf!. magnitud, muestran un perfodo avanzado en su evolución y tienen 
una densidad superior a la del fierro; el sistema está, además, a relativa corta 
distancia del Sol, 12.7 años luz. El período de este sistema es de 55 aúos y la dis
tancia aparente de las componentes es de 2".9 siendo sus masas las más pequeñas 
que se conocen, pues una es 1/ 3 y la otra 1/ í de la masa solar. 
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DigamoR, para terminar esta parte r~lativa n estretlas dobles, que, seg(m 
Aitken, hay 5,400 estrellas dobles propiamente dichas, en el hemisferio boreal, de 
maa;nitud superior a la 9~ y esto hace pensar que en la esfera celeste, hasta esa 
magnitud, el nílmero de dobles es de unos 12,000. De las estrellas brillantes, estas 
7 son, sin duda binarias: Sirio, Procyon, Capella, Betelgeu.x, Rige!, Altaír y a 

Centauri. 

La." órbitas no muestran preferencia en cuanto a orientación ni inclinación, 
pero e' de notar que las estrellas de tipo espectral más avanzado tienen órbitas 
m á~ e:..<'éntricas y periodos de revoluciones mayores y esto conduce a pensar que, 
In pmx midad de dos estrellas componentes no produce enfriamiento tan rápido 
como <'uando e~ mayor la distancia. A causa de eRte perfodo de evolución, más 
a van• Jo por lo general, en la compa1iera más pequeña se nota la distinta colo
l'ariól de la componente de una estrella doble¡ aumentado por el contraste de 
los colore~ complementarios. Si la estrella de mayor brillo es rojiza, la más peque
ila e:< \'(•rde-azulosa¡ si las dos son di' igual magnitud, serán de igual color y ten
diendo a ser amarillentas, si la de mayor brillo e~ blanoa o amarillenta, la com
pnfu·rn es verdoqa o azul. 

• • • 

:\IOVIMIENTOS.-Las estrellas no son fijas propiamente, se mueven en el 
e~pncio¡ por la distancia tan grande no parecen desalojarse, por eso se les halla
mado fijas, su movimiento combinado con el dr translación del Sol, produce una 
re!!ultnnte que puede medirse y ¡:¡ue llamamo<> movimiento propio. La velocidad 
real di' una estrella se obtiene considerando el movimiento propio, el de acerca
miento o alejamirnto a nosotros y el del Sol; la componente, en el sentido de 
acercar~e o alejarse de nosotros una. estrella, se conoce por velocidad radial de la 
estrella, obtenida con el espectroscopio de acuerdo con el principio Doppler-Fi
zenu. El efeeto Doppler-Fizeau consiste en el de!<alojamiento que sufren las ra
yas e~pectralcs cuando la fuente luminosa se desaloja. Si la luz se acerca hacia 
el ohQervador, las rayas se dP.salojan hacia el violado, si se aleja., el desalojamien
to es hncia el rojo, tomando como comparación el espeetro de una luz en reposo 
con el observador. Este desalojamient-o es semejante al cambio de tono de un so
nido según se acerq,ue o se aleje de un observador. La explicación de este fenó
meno se reduce a considerar que, si la luz se acerca a un observador, la frecuen
cia con la que se reciban las ondas luminosas será mayor y, por tanto, la luz 
parecerá más violada. Si la fuente de luz se aleja, las ondas se recibirán con me
nos frecuencia y la luz parecerá más rojiza, la medida de este desalojamiento para 
las estrellas, permite conocer la velocidad radial, es decir, la. componente de la 
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velocidad en la dirección estrella-tierra y es una de las ayudas más valiosas en 1& 
determinación de las veloCidades de 11\.S estrellas, de la rotación del Sol, de pla
netas, etc. La velocidad radial de un astro cuando se conoce el desalojamiento 
~:\de una raya espectral de longitud de onda>., es: V = C ~ >.j>., siendo C Ja ve· 
locidad de propagación de la luz. 

APEX.- EJ estudio de los movimientos propios aparentes ha dado a conocer 
que hay estrellas que parecen convergir hacia una región del cielo, mientras que 
otras divergen Jel punto opuesto diametralmente, lo cual hizo pensar que el Sol 
se mueve en el espacio sideral. Ese fenómeno es análogo al que observamos cuan
do vamos en un carro de ferrocarril; los postes parecen divergir cuando nos acer
camos y convergir aquellos de Jos que nos alejamos. Teniendo en cuenta estos mo
vimientos aparentes de las estrellas, L. Boss analizó los de 6188 estrellas de su 
Catálogo y pudo determinar las coordenadas del punto hacia el cual se dirige el 
Sol, o Apex, encontrando para ascensión recta 270° y para declinación + 34° 
Otros astrónomos han obtenido valores poco diferentes, pero la media de ellos da 
4=270" y .P= + 30°1 siendo la velocidad de translación del Sol, con respecto a las 
estrellas de nuestro Universo, de 20 kms. por segundo. Sin duda, que este movi
miento no es rectiHneo y la dirección determinada no es sino la tangente a la tra
yectoria que describe actualmente, ignorando cuál puede ser el centro o foco de 
la órbita solar y aún si este movimiento es rectilfneo dentro de nuestro Universo. 

W. Herschel, fué quien descubrió, a fines del siglo XVIII, el movimiento de 
translación dei Sol y por ende del sistema planetario, y, desde entonces se ha es
'tucliado el problema. 

MOVIMIENTO PARALACTICO.-Uno de los efectos de esta translación 
es el movimiento aparente de las estrellas en dirección paralela a la del Sol, o 
movimiento paraláctico. El Sol se desaloja por afio unos 600 millones de kilóme
tros o sea 4 veces el radio de la órbita de la tierra; este movimiento hace que el 
desalojamiento de estrellas situadas a 90° del Apex, sea 4 veces mayor que el de
bido simplemente al movimiento de la tierra. 

Por este método se puede averiguar qué estrellas tienen la misma velocidad 
que el Sol, es decir, cuales pueden tener alguna relación con él. P arece que la 43 
Tauri conserva su distancia al Sol, lo que hace presumir que nos sigue. 

CORRIENTES DE ESTRELLAS.- EI estudio de los movimien tos propios 
de las estrellas han permitido conocer grupos de estrellas animados de velocida
des convergentes hacia un punto, debido a perspectiva y esto ha facilito.do la 
determinación de la paralaje de estos grupos. Parecen bandadas de estrellas, se
gún la expresión gráfica del P. Rodés, puesto que todas están animadas de velo
cidades casi paralelas e iguales. No es difícil por eso, calcular su paralaje y éste es 
uno de los métodos más elegantes, pero qne requiere el conocimiento de la velo
cidad radial . Sea O el observador que vea, en la dirección OC, conver-
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gir los movimient(ls aparentes de las 
estrellas, y E una estrella del grupo, 
cuyo movimiento propio es Ep, 
nor:mal a la visual OE, y ER su ve
locidad radial ; entonces, la veloci
dad propia de la estrella es la resul
tante EV, ouyo valor se puede co
nocer en Km, puesto q,ue la veloci
dad radial se expresa en esa unidad. 
Y por U.nto: 

EV= ER/ cosu 

y Ep = EV/sen u = ER/ tg u. 

Medido el ángulo EOP y conocida la componente EP en kms., es fácil calcu· 
larEO. 

Así se obtuvo la distancia que nos separa del grupo de las Hyadas, en la cons
telación del Toro, que se encontró ser de 130 AL y la velocidad común de las es
trellas de 33 km. por segundo. 

Otro grupo de estrellas semejante al anterior por su movimiento de conjunto 
es el de las Pléyades, con velocidad de 9 km. por segundo, siendo su distancia a 
nosotros de 327 kilómetros AL. siendo Alcyon ('1 Tauri ), la estrella más brillan
te del grupo; el movimiento de conjunto es de alejamiento. 

Entre otros grupos de esta clase, ligados físicamente por su movimiento de 
conjunto, figuran el de Perseo, la Osa Mayor y las de la constelación de Orión, 
junto con la gran nebulosa que las envuelve. 

El astrónomo ·holandés Kapteyn, señaló, hace algunos año~. que los movi
mientos de las estrellas tienden a seguir dos direcciones divergentes a las que 
llamó corrientes de estrellas; estas direcciones forman entre sí un ángulo de 1000; 
nuestro Sol se desaloja oblfcuamente con respecto a esas corrientes y los efectos 
de los movimientos combinados hacen ver dos vértices, que parecen ser los puntos 
de convergencia de las dos corrientes de estrellas, uno en la constelación de la 
Liebre y el otro en la del Centauro, no Piendo diametralmente opuestos porque 
los vemos desde la Tierra, la. que no se encuentra. en el centro del Universo. Es
tas corrientes de estrellas hacen pensar en la rotación del universo sideral, como 
si existiesen aún dos ramas enormes de espiral que, lentamente, fuesen alejándo
se de un punto que fuera anta.ño centro del primitivo Universo. 

Tacubaya, D. F., Marzo de 1930. 

• ING. JOAQffiN GALLO . 
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Estrellas de mayor brillo real y d e dimensiones mayores 

que )as de l Sol 

1 Magnitud 1 Di,ámetro 
1 Diómetro 

Brillo ab~o-
1 Tempt:ratura ESTRELLA 

Aparente Apareme luto 

, 
Sol ...... .......... .... - 26.6 1919.260 1 1 6 000 
Antares .... . ......... 1.2 0. 040 500 1600 3 000 
o Ceti ............ .... .. Var .135 307 
Betelgeux ............ 0.9 .0!7 250 1·· 5000 3 000 
a Hércules .......... . 3.5 .015 214 190 3 000 
Aldebarán .. .... .. .. 1.5 .027 48 40 3600 
Rigel ......... ......... 0.3 .002 19 24300 10 0()1) 
Arcturus .............. 0.2 .023 45 40 6 400 
Pollux .. ...... .... .. .. . 1.2 .015 14 40 5 500 

Xfr1~: :::::::::::::::::· 0.1 .018 2.4 lOO 8 000 
- 1.6 .019 1.8 30 8 000 

Procyon ........ ... 0.5 .O lO 1.2 7 6000 

Estrellas d e m enor brillo y de dimens iones m enores 

que las de l SoJ 

ESTR ELLAS Ma¡¡nitud Paralaje 
Magnitud 

Brillo 
Reducida 

V. M.¡.r.a ................... .. .. . 12.3 0.24 9.3 0.0002 
Barnard (estrella pro-

yectil ) ..... ..... ............ 9. 7 0.54 8. 3 .0005 
' p Eridani- ........ 10.8 0.20 7.3 .0012 

Groom. 34 - . ...... ... ...... 8.1 0.28 5.4 .0013 
Comp. a Aurig .... .......... 9.8 0.01 

• 
s:g 

" 
a Gem ............ , .. . 9.4 0.08 3.9 
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EetreJias más próximas aJ Sol 

-

a 6 1 Ma¡r. Para- Mov'im. 
ESTRELLAS M a¡. 1930 1930 A.L 

propio abs. laie 

h m 
' -62° 15 " " 

a Centa.uri C ..... .. 11.0 14 25 10.5 0.78 4.2 3.9 

a Ceotauri A ...... .. 0.3 14 35 -60 33 - o.a o. 76 4 .3 3. 7 

Barnard ... .... . ..... 9.7 11 55 + 4 28 8.3 0.51! 6. 1 10.3 

La.l 21185 ..... . ...... 7.6 10 59 + 36 31 5.7 0.41 7.9 4. 

Sirio ....... .......... - 1 6 6 42 - 16 17 - 3.1 0.38 8.7 1.3 

Córdoba. .. . ......... . 8.3 5 9 - 45 o 5.8 0.32 10 .2 8.1 1 

'T Ceti. .. .... ...... ..... 3.6 l 40 - 16 )8 1.2 0.32 10.2 1.9 

t Erida.ni. . .. . .... .. 3.8 3 29 - 9 41 1.3 ·0.31 10.5 1.0 

Procyon ........... ... 0.5 7 36 + 5 24 - 2.1 0.30 10.7 1.2 

61 Cisno ... .. ... .. .... . 5.6 21 4 + 48 24 3.0 0.30 10 . j 5.2 

e Indi ..... ............. 4., 21 58 -57 4 4. 7 0.28 11.5 4.7 

Kruger 60 .. ......... . 0.1 22 26 +57 14 6.1 0.28 12.7 0.9 

Van Maa.nen . .. .... 12.3 o 46 + 5 4 9.3 0.25 13.3 3.0 

~ Bootis ... .......... .. 4.7 14 47 + 19 23 1.5 0.23 14.2 0.2 

Altai r ... , .. ...... . .... , 0.9 19 47 + 41 - 2.3 0.22 14 .7 0.6 

o E ridani ........... .. 4.5 ~ 12 -7 45 l. O 0.20 16.2 4.1 
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DATOS REFERENTES A lAS ESTREllAS DE PRIMERA MAGNITUD 

-~·&- .. " "" e .... ~ .. . = bi] .,-
~ 11 

.. . S o" -~-= ·g:g e Nombre M ag. ·- loo= Paralaje •o ., ... 
~ ~>; o.g :a ,B _ .. :.: 

~ e 
e: ..... .. - o " • ¡... .,. _ > 

., .. o 

Achernar ... ..... 0.6 0.094 0.051 {14 - 0.9 ...... ···· ··· . ....... 
Aldebaran . .... .. 1.1 0.203 0.056 58 - 0.2 + 55.1 40 3500 
Capella . .... ..... 0.2 0.437 0.075 44 -0.5 +30:~ 11 6000 
Higel. .... .. .. ... .. 0.3 0.001 0.006 543 - 5.5 +22. 12 10000 
Betelgeux ........ 0.6-1.2 0.029 0.017 191 -··2. i + 21.3 250 3000 
c~~opus .......... - 0.9 0.018 0.005 652 - 6. 7 + 20.8 ........ 
Smus ... ..... .... - 1.6 1.3HI 0.376 .7 + 1.2 - 1.4 1.8 8000 
Procyon .......... 0.5 2.242 0.309 10.6 + 3.0 3. ~ 1.2 6000 
Pollux . ........ .. . 1.2 0.625 0.101 32 +0. 2 +ú ....... 5500 
Regulua .. ........ 1.3 O. U 7 0.05 56 - 1.1 - 9.1 ... ... 0 
a Crucis ........... 1.1 0.04 0.030 109 -<>.SI+ ' · ........ 
{J Crucis ......... 1.5 0.056 0. 008 4ot! - 4.0 + 13. .... .. . 
Spica ... .. ........ . 1.2 0.055 0.009 362 - 4.0 + 1.6 ..... .. 
{J Centauri .. .. .. 0.9 o.on 0.037 88 -1.3 - 1. ..... .. 
Arcturus ..... .. .. 02 2.282 0.075 44 -0.5 ,- 3.9 ~5 4000 
4 Centauri .... .. o 3 3.680 0.651! 4.3 + 4.7 - 2J.6 ........ 
Ant ares ... .... .. . 1.2 0.034 o. 26 126 - 1.5 - 3.1 5QO 3000 
Vega . .. .... .... 0.1 0.346 0.124 26 - O.l - 13.8 2.4 8000 
Altaír ....... ....... 0.9 0.655 0.214 15 + 2.5 - S3.

1

.... ... 8000 
Deneb ...... ... .... 1.3 0.001 0. 005 652 - 1.2 - 4. ....... 9000 
Fomalhaut .. .... 1.3 0.365 0.13 24 

± i :81+ .. ~:.: ::::-::1 ::::: ::: 4 Eridani ... ..... : 0.6 0.093 0.049 67 
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ESTR ELLAS DOBLES 

POSICION PARA 1930 Angulo 
NOMBRE 

1 

M ag. Distancio de Epoca 

4 o posic ión 

h. m. o ' " o 

61 Piscium .. ...... . o 28.7 + 6 34 ;i-9 21 2 1914.9 
'7 Cassiop ............ o 44. +57 27 4 - i 7 254 1918.8 

"' 
Piscium .......... 1 10.0 + 24 13 4-10 8 227 1016.8 

4 Urste Mio ...... . 1 36.9 + 88 56 2-9 18 216 1914.7 
'Y Arietis .. ......... 1 49. 7 + 18 56 5-5 8 o 1916.0 

" Piscium ........... 1 58.5 + 2 26 4 -5 3 313 1916.0 
'Y Androm. A. B .. 1 59.6 + 42 o 3-5 lO 64 1915.1 

B. C .. 5-6 1 113 1918. 
1 Trianguli ....... 2 .3 +2958 5-7 4 73 191 .5 
'Y Ceti .. .. ............. 2 39.7 + 256 4-6 3 294 191 .1 
( Persei ..... .. ..... 3 5:!.1 + 39 48 3-8 9 10 1916.1 
fJ Orionis ..... 5 11.2 - 8 17 l-8 • 10 202 1916.1 
! Or ionis ............ 6 37.2 - 1 59 2 - 4 2 157 1918.1 

" Canis Maj ... ..... 6 42.0 - 16 37 1 - 10 ll 71 191 .1 
o Geminorum ...... 7 15.8 + 22 1 3- 8 7 210 191 .1 

" Geminorum .... 7 30.1 + 32 3 2-3 5 21 1f l .2 
r Cancri A. C ..... 8 8.2 + 11 52 5 -6 5 112 1 18.3 
e Hydra> ............ 8 43. 1 + 6 41 2-7 3 241 1917.3 
w Leonis ........ .... 9 24.8 + 9 23 6 -7 1 121 1918.3 
'Y Leonis ....... .... JO 16.1 + 20 12 2-3 4 111 1919.3 
35 Sextantis 10 39.6 + 5 1 6 - 7 1 240 1915. 0 
~ Uraoo Maj .. ... .. 11 J4.5 + 31 56 4-5 3 106 1919.2 
'Y Virginia . ... .. . 12 38.1 - 1 4 :l -3 6 143 1919.4 
r Ursre Maj .. .. ... 13 21.1 + 55 18 2 - 4 u 150 1919.4 
4 Centauri. ......... 14 34.8 - 60 33 1-1 16 220 1911.5 
e Bootis ............ 14 41.9 + 27 22 3-5 3 332 1\119.4 
i Bootis .. 15 2.0 + 47 ~ 6-6 1 ~ 245 1919.4 
6 Serpentis.::::::: 15 31.5 + 10 4 4 -5 ' 4 183 1919.5 

" Herculis ......... • 11 11.4 + 14 28 3-5 

l 
5 112 1915.9 

p Ophiuchi ......... 18 1.9 + 2 31 4-6 5 135 1919. 4 
e Ly~re ............. 18 41. 3 + 39 35 5-6 3 11 1919.4 
6 Lyrre .............. 1 4L.4 + 39 31 5-5 2 120 1919.4 
8 Sagitt:e .. .. ....... 20 7.0 + 20 42 6-8 12 328 1902.0 
61 Cygni ............. 21 3.1 + 38 24 6-6 24 131 1911.8 
fJ Cephei ............ 21 2i .1 + 10 15 :l-8 1.4 261 l!H4.8 
K Pegasi. ............ 21 41.4 + 21j 19 4 - 10 13 29 1911.7 
s Aquarii .......... 22 25.2 - o 23 4-4 3 306 1917.6 
~ Cassiopeire .... .. 23 56.4 +55 22 ;i-7 3 321 1914.1 



• 

30 LAS EST R ELLAS 

ESTRELLAS VARIABLES MAS NOTABLES 

1930 
1 Periodo 

Mg~. límites 

" 6 d fa• 

h. m. o ' 
R Andrornedre ... ...... o !!0,3 +38 11 5.6 - 14.0 4-11 
o Ceti.. ..... .............. 2 15.8 - 3 11 2.0- 9.6 331 
R Triánguli .. .. ... ..... 2 32.7 + 33 58 5.3- 12.0 265 
R HorologiL ........... 2 52.7 -50 10 4.0 10.2 398 
{J Persei ................. 3 3.6 + 40 41 2.3 3.5 2.8 
R Leporis ................ 4 56.4 - 14 52 6.0 10.4 436 
a Crtonis ................. 5 51.4 + 

., u 0.5 1.1 1 

V Orionis ................. 5 51.6 + 20 11 5.8 12.1 374-
R,.Aurigre ................ 6 23.9 + 30 33 5.0 5.!) 3. j 
La Puppis ................. 7 11.5 -44 32 3.3 6.3 I~U 
R Leonis ............. .. .. . 9 43.8 + 11 46 5.0 10 .2 313 
'1 Argus ................. 10 42.3 -59 17 1.6 6.6 
T Ursu~ Maj .. ......... 12 33.1 + 59 5:! 5.5 12. i 257 
6 Librte ................. 14 57.2 - 8 14 5.0 5.9 2. 3 .. 
R Cor Boreal. .......... 15 45.1 + 28 21 5.8 13.5 
46 Herculis ............... 16 48.9 + 15 5 5.9 13.1 308 
V Ophiuchi.. 11 12.9 + L '1 6.0 6.8 1.7 
¡¡. Ferculis .... .......... . 17 14.7 + 33 10 4.8 5.3 ::!.0 
{J t.¡.rre ................. . 18 4'1.5 + 33 17 3.4 4.1 1:!.11 
X Cygni .................. 19 47.7 + 32 36 4.2 13.2 405 
W Cygni ................. 21 33. 3 + 45 4- 5.4 7.0 131 
ó Cephei .................. 22 26.13 +SS 3 3.6 4.3 5.4 
R Cassiop .............. 22 54.8 +51 o 4-.8 13.2 432 
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