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Partiendo de una oposicién de Marte, Kepler determiné, después de una re-
voluci6bn marciana (687 dfas) el valor del radio vector terrestre en funcién del radio
vector marciano, tomado como unidad, por medio del tridngulo plano formado por €l
Sol, la Tierra y Marte. Después de otros 687 dias Marte volvia a colocarse donde es-
taba antes, pero la Tierra ocupaba otro lugar en su érbita, pudiéndose nuevamente
determinar su radio vector en funcién del mismo radio vector marciano ya empleado
anteriormente, y as{ sucesivamente, a intervalos de 687 dias fué determinando todos
los radios vectores posibles de la Tierra, y dedujo que la curva descrita era como una
circunferencia. Invirtiendo ahora el procedimiento pudo Kepler determinar todos los
radios vectores de la 6rbita de Marte que fueron posibles y entonces result6 clara-
mente una curva eliptica, a causa de la mayor excentricidad. Y enuncié su ley:

«Los planetas describen 6rbitas elipticas y el Sol ocupa uno de les focoss.

La segunda ley o ley de las 4reas est4 demostrada en su obra «Compendio de
Astronomfa Copernicana» y se basa en la constancia que resulta de multiplicar el

- radio vector por el arco descrito en la unidad de tiempo. Asf deduce que <las reas des-
critas por el radio vector en Ia unidad de tiempo son constantes». Estas dos primeras
leyes publicadas en el libro «De Stellae Martis» remontan a 1609. La tercera ley vino
s6lo 9 afios m4s tarde, y la enuncié asi; <La proporcién entre las distancias medias de
dos planetas es precisamente sesquidltera de la proporcién de los periodos de revo-
lucién>», lo que se llama proporci6én sesquidltera es aquella en que los términos tienen
el exponente 3/2.

Contrariamente a sus hébitos, Kepler no da a conocer en este caso Ia historia de
sus ideas. Sabemos solamente que después de miltiples tentativas llegé a sospechar
la ley el 8 de marzo de 1618; pero renunci6 a proseguir por no concordar los resultados,
ignorando haberse equivocado en un célculo. El 15 de mayo, después de rectificar
los cémputos se convencié de la verdad contenida en su tercera ley.

«Desde hace ocho meses, dice Kepler, yo he visto el primer rayo de luz; hace
tres meses que he visto el dia, y en fin, desde pocos dias, he visto al Sol con la con-
templacién mds admirable.

Sefiores:

Al mencionar a estos hombres yo quiero hacer ver que la Astronomfa moderna
estd en marcha. E] impulso genético aplicado al Universo Sideral por el genio de Co-
pérnico no se detendra ya en el futuro y seguirdn los siglos rindiendo tributo al in-
signe sabio polaco e inmortal ciudadano del mundo, Nicolds Copérnico.
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Los antrop6logos y los getlogos estdn de acuerdo en estimar que la especie hu-
mana existe en 13 superficie de la tierra desde hace unos 300 mil afios. Nosotros nos
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podemos considerar, en consecuencia, como la generacién de orden 10 mil. El limite
remoto Yue nos separa de la prehistoria estd representado por las culturas caldea y
china, fenicia y egipcia. Los hombres que precedieron a estos pueblos, formaron par-
te de las 9,800 primeras generaciones del <homo sapiens» y, atn cuando sabemos muy
poco de ellos nos serd permitido suponer que las condiciones primitivas de su exis-
tencia, unidas a las luchas permanentes que debfan sostener con los elementos natu-
rales, les dejaban poco tiempo para reflexiorar sobre el mundo exterior. Asf se explica
que ese individualismo desenfrenado los hiciera sentirse a cada uno de ellos el cen-
tro del universo, dando nacimiento a la doctrina egocéntrica.

De las 200 generaciones restantes, 190 creyeron que la tierra era el centro del
universo, cuando no fueron decididamente antropocéntricas. Claro est4 que hubo
algunos espiritus selectos, como Aristarco de Samos, de la escuela pitagérica, que
vivié hacia el aiio 250 de nuestra era, que sostuvo que Ia tierra se movia en torno del
sol. La verdad aparecfa esporddicamente; pero pasaba inadvertida y se precipitaba,
cual rauda estrella fugaz, en la profundidad de las tinieblas. Esas 190 generaciones
geocéntricas no podian concebir que nuestro planeta, morada de la altiva criatura
humana, desempefiara un papel menguado en el concierto de los astros. La ilusién
del movimiento diurno contribufa a robustecer el error y forjaron complejas teorias
de ciclos y epiciclos para explicar alzunas anomalias que presentaban las trayecto-
rias de los planetas a condicién de no despojar a la tierrra de su sitial de honor entre
los objetos del firmamento.

Tales eran las ideas que prevalecian entre los hombres de ciencia, hace 400 aiios.
Al ilustre astr6nomo polaco Nicolds Copérnico le estaba reservada la gloria de des-
truir definitivamente la doctrins geocéntrica. Como era de esperar, sus teorfas tan
brillantemente desarrolladas en su inmortal obra <De revolutionibus orbium coeles-
tium» provocaron controversias apasionadas entre los que crefan en el sistema de
Ptolomeo y los sostenedores del heliocentrismo. Sé6lo 100 afios més tarde, Galileo
que fué el més entusiasta defensor de 1a nueva doctrina, pudo imponer al mundo cien-
tifico la verdad copernicana.

A partir de esa época, ]as 10 Gltimas generaciones han hecho progresar incesan-
temente y con ritmo acelerado nuestros conocimientos astronémicos: Galileo con su
anteojo, Kepler con sus tres famosas leyes, Newton con su ley de la gravitacién
universal, Fraunhofer con sus espectros estelares, Le Verrier con su espectacular
descubrimiento de Neptuno, y en nuestros dias, Einstein con su teorfa de la relati-
vidad, representan, entre otros, los jalones m4s conspicucs en las conquistas asombro-
sas de la astronomia moderna.

Pero, debemos reconocerlo, cada una de estas Gltimas conquistas ha significado
un rudo golpe para la teoria heliocéntrica; no por cierto en el sentido de ser este astro
el centro del sistema planetario, sino en cuanto se refiere a restarle valor al rol que el
sol desempeiia en relacién con los demés astros de la boveda celeste. Como trataremos
de demostrarlo, el astro que con tanta generosidad nos inunda de luz y calor y al
cual las genecraciones sucesivas de seres humanos han rendido, cuando no adoracién
religiosa, un tributo entusiasta de admiracién, este astro, decimos, no es sino una
estrella que forma parte, junto con més de tres mil millones de estrellas, de esa gi-
gantesca ncbulosa espiral que nosotros llamamos Via Lictea y que los astr6nomos
designan con el nombre de Galaxia. Comparado con sus miles de millones de herma-
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nas, nuestro sol es una estrella pequeia, relativamente fria, que ha alcanzado ya los
Iimites de la edad madura y que estd préxima a iniciar el perfodo decadente de la
senectud. Ni siquiera su ubicacién en el seno de la Galaxia goza de un lugar prefe~
rente. Estd situado sobre uno de los brazos de esta espiral, a una distancia relativa.
" mente grande de su centro.

He aquf, en lineas generales, las caracteristicas de nuestro sol, unidad solitaria
sumergida con sus compaiieras en la Via Lictca, cuya forma y dimensiones nos son
conocidas, principalmente, por la extrapolacién que los astrénomos de nuestros dias
han realizado al estudiar e interpretar los millones de imégenes que noche a noche
obtienen en sus placas fotogrificas y que corresponden a otras tantas nebulosas es-
pirales, comparables en todo a nuestra Galaxia.

x*

Desde los tiempos de Hiparco, es decir, desde hace més de 2,000 afios, las estre-
ilas se clasifican por magnitudes segin su brillo aparente. Las medidas fotométricas
exactas que se han realizado en este campo de la astronomfa estelar han permitido
reemplazar la clasificacacién empfirica que subsistia hasta fines del siglo pasado por
otra més cientifica que, conservando las Iineas generales de la anterior, ha definido
la estrella Aldebaran como la estrella tipo de primera magnitud. Por otra parte a la
estrella quc se encuentra en cl Iimite de visibilidad del ojo desnudo normal se le ha
atribufdo la magnitud 6.* Entre estos dos valores se han intercalado cuatro medios
geométricos con una razén igual a 2,5 y asf se ha obtenido una escala en la que la
estrella de 1.® magnitud tiene una intensidad luminosa 100 veces superior a la de
6.* magnitud. A fin de ubicar en esta cscala las estrellas m4s brillantes que Aldebarén,
se la ha prolongado més all4 de 1a magnitud 1.* y asi se ha obtenido para Capella el
valor 0,2, para Canopus —0.9 y para Sirio, la estrella més brillante de la esfera ce-
leste, —1.6. En esta escala la intensidad luminosa de la luna llena est4 representada
por —13 y la del sol por —27. El uso de los anteojos astronémicos ha hecho necesario
también la prolongacién de la escala en el sentido opuesto hasta la magnitud 18.*
que represents el limite accesible al ojo humano con la ayuda de los mejores instru-
mentos modernos. Pero la fotografia que es uno de los auxiliares m4s poderosos de
la Aﬁtrofisica, ha permitido fijar en la placa sensible, recurriendo a exposiciones que
8 veces se suceden en varias noches consecutivas, imégenes de estrellas cuya magni-
tud alcanza hasta la 22*. Y entre una estrella de magnitud 22+ y Sirio hay aproxima-
damente la misma diferencia de brillo que la que existe entre Sirio y el sol, en otras
palabras, habria que corcentrar en un solo haz el flujo luminoso de mil millones de
estrellas de magnitud 22 para que fuera comparable al brillo aparente de Sirio,
Por lo demés,, la fotografia no s6lo ha suplantado la visién directa porque ha sido
capaz de captar estrellas cada vez m4s débiles sino porque con una exposicién de al-
gunos minutos se registran en Ia placa miles de estrellas cuyas posiciones y magnitu-
des se estudian a voluntad en algunos dfas de laboratorio, mejor que durante afios
de pacientes observaciones nocturnas. -

Pero la magnitud aparente de una estrella es una funcién de dos variables: su
luminosidad infrinseca y su distancia; y ésta influye de acuerdo con la ley de la inver-
sa de los cuadrados . De aquf que para poder comparar las potencias luminosas de
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dos estrellas sea mecesario corregir este efecto de perspectiva, colocdndolas a igual
distancia, que, por razones teéricas, se ha fijado en 33 afios luz. La magnitud bajo la
cual se verfa el astro situado a esa distancia es lo que en lenguaje técnico se llama
su magnitud absoluta. El conocimiento de esta cantidad es esencial en Astroffsica y
se deduce fécilmente cuando se conoce la distancia de la estrella. Asf, por ej., el sol
que tiene una magnitud aparente— 27, para nosotros que gravitamos a sélo 8 minutos
de luz de él, se nos presentarfa como una débil estrella de 5.* magnitud, pr6xima al
limite de nuestra visi6n, si la colocdramos a una distancia de 33 afios luz. Por el con-
trario, la mayor parte de las estrellas estin a m4s de 33 afios luz de manera que sus
brillos absolutos son superiores a los aparentes. Una estrella telescépica de magnitud
16.%, situada hacia el centro de la Via Léctea o sea a 33,000 aiios luz de la tierra se
convertiria en una estrella de 1.* magnitud si la colocAramos a esa distancia tipo y
asf podemos decir que esta estrella posee una luminosidad intrinseca 40 veces superior
a nuestro sol desde que ambos tienen una diferencia de cuatro magnitudes absolutas.
Como se ve, el conocimiento de la magnitud absoluta estaba supeditado a la deter-
minacién previa de la distancia del astro y la medici6n directa de éstas estaba limi-
tada a un restringido grupo de estrellas vecinas inmediatas nuestras. Pero Ia astro-
fisica moderna que ha realizado progresos tan considerables en un lapso brevisimo,
ha encontrado la manera de determinar las magnitudes absolutas de las estrellas sin
conocer sus distancias, las que desde entonces, interviencn en las ecuaciones no como
datos, sino como incdgnitas susceptibles de determinarse. Antes se medfan directa~
mente, con grandes dificultades, distancias que alcanzaban a unos pocos cientos de
afios luz; ahora conociendo las magnitudes aparente y absoluta dadas por la obser-
vacién, deducimos la distancia, y, la caracteristica esencial del procedimiento es la
de tener un alcance pricticamente ilimitado: constituye una sonda ideal que penetra
hasta los confines m4s profundos del universo explorado. Cuando ello es posible, la
comparacién de los resultados obtenidos por ambos métodos, da valores concordantes,
si se consideran los errores inherentes a estos tipos de observaciones.

En los dltimos 20 afios se han reunido informaciones abundantes sobre las mag-
nitudes absolutas de multitud de estrellas. Los valores encontrados se distribuyen
en una escala que comienza con la magnitud absoluta—>5 para las estrellas de mayor
potencia luminosa hasta la +15 para las mis débiles; el caudal de energia luminosa
que derrochan las primeras es 100 millones de veces superior al de éstas. El sol con su
magnitud absoluta -+5 se coloca en el medio de la escala, irradiando 10,000 veces
menos que la estrella S del Dorado y otras tantas veces mis que Wolf 359, que son
los astros que estdn en los extremos superior e inferior de la escala.

La determinacién directa de las magnitudes absolutas de las estrellas, indepen-
dientemente del conocimiento de su distancia, ha podido realizarse gracias al estudio
de los espectros. Si se coloca la ranura de un espectrégrafo adecuado en el plano focal
del objetivo de un anteojo astronémico que estd dirigido & una estrella, se obtiene!
en la placa sensible un registro fotografico del espectro de la luz del astro. Esta pe-
queiia placa estriada de lineas oscuras paralelas representa en manos del astrofisico
experto un documento que revelard sinnimero de informaciones relativas al astro
estudiado. Alguien la ‘ha comparado a la ficha dactiloscopica, de la que el técnico
deduce con el auxilio de sus archivos, las caracteristicas de sexo, edad, religién, ete.
de la persona a la cual pertenece. Asf mismo, los astrénomos han clasificado los es-
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pectros estelares en seis tipos fundamentales que se designan con las letras B, A, F,
G, K y M, entre los cuales han intercalado subdivisiones decimales que permiten
ubicar el 999, de las estrellas. ‘

El andlisis espectral aplicado a los astros nos sumiristra datos exactos respecto
a su composicién quimica, color, temperatura, estado de ionizacién de los dtomos,
condiciones fisicas que imperan en su superficie, velocidad con que se aleja o se acer-
ca a nosotros, intensidad del campo gravitacional, etc. La fisica nuclear ha realiza-
do progresos considerables desde que se conoce el mecanismo que regula la emisién
de 1a luz por las estrellas. Con razén se ha dicho que elles son sucursales a alta tempe-
ratura de nuestros laboratorios terrestres.

Analicemos someramente algunas de estas caracteristicas. Desde lucgo, el color
es después de la magnitud, uno de los caracteres mis aparentes de una cstrella. To-
dos nosotros reconocemos a simple vista un tinte rojizo en la luz que nos llega de
Antares y Betelgeuse, el predominio del color amarillo en la luz del sol y de tonali-
dades azules en Sirio y Vega. Estos diferentes matices corresponden a distintas lon-
gitudes de onda. Nuestra retina es sélo sensible & las radiaciones que estdn compren-
didas entre los 4 décimos y 8 décimos de micrén. Fuera de este intervalo estrecho,
el ojo no percibe nada en la inmensa gama de ondas electromagnéticas que van des-
de los sutiles rayos c63micos hasta las ondas mis largas de la telegrafia sin hilos. El
espectroscopio descompone la luz que nos llega de las estrellas en sus diferentes colo-
res y en seguids mediante métodos precisos se determina la proporcién de éstos para
obtener el matiz predominante. Pero, como se sabe, el color de un cuerpo incandes-
cente es funcién dnicamente de su temperatura. De aqui que el astrénomo pueda
deducir del espectrograma de una estrella su temperatura superficial. Las estrcllas
que observamos tienen una temperatura efectiva minima de 3,000 grados porque las
estrellas mis frias irradian demasiado poco para que sean visibles desde la tierra.
Sabemos, ‘en efecto, que la temperatura de las estrellas no sélo dosifica los colores
sino que regula su gasto luminoso, el que es proporcional a la 4.* potencia de la tem-
peratura absoluta. En igualdad de condiciones de superficie una estrella a 3,000°
suministra 16 veces menos luz que otra a 6,000°. Asf las estrellas que llamamos rojas
y que se clasifican en los tipos espectrales M y K tienen una temperatura que oscila
entre los 3 y 5 mil grados. Las estrellas amarillas como el sol que corresponden a las
letras G y F tienen temperaturas que varian de los 6 a los 8 mil grados. A tempera-
turas més elevadas, hasta los 25 6 30 mil grados, se encuertran las estrellas blancas
y azules cuyas radiaciones son rices en tonalidades violeta y ultravioleta, y que se
identifican con los tipos A y B. '

Pero la comparaci6én de los colores es demasiado vaga y la medida de las tempe-
ratura algo incierta para que se pueda establecer una clasificaciéon de las estrellas
sobre estas bases. Son las rayas del espectro que constituyen detalles mucho mis
precisos los que han permitido una clasificacién racioral dando a la fisica estelar un
desarrollo prodigioso. Veamos cuél es el mecanismo de la formacién de estas rayas.

Si una fuente sé6lida o liquida incandescente, ilumina una hendidura, la imagen
de ella proyectada en una pantalla consiste en un simple trazo luminoso blanco. Si
se coloca un prisma detrds de la hendidura, este descompone la luz blanca en sus co-
lores elementales, los desvia desigualmente y se proyecta entonces en la pantalla
en vez de un solo trazo blanco una multitud de trazos coloreados desde el violeta
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hasta el rojo, los que, yuxtapﬁestos, forman una banda continua que es el espectro / -, .,

de la fuente luminosa. Pero si ésta es un gas incandescente, un tubo de Geissler porf. . L'z .
¢j., el fen6meno observado es diferente: el espectro del gas ya no se compone de una, 7. e
banda continua sino de algunas rayas brillantes, paralelas a la ranura, irregular-, O
mente espaciadas y cuya posicién e intensidad son caracteristicas del gas conside- ."(‘; . T
rado. En lugar de emitir como un sé6lido todas las radiaciones posibles, un gas emite \"::.:

s6lo algunas longitudes de onda, las dnicas compatibles con la estructura de sus
dtomos. El prisma separa estos rayos y proyecta en la pantalls una imagen de la
ranura en el lugar correspondiente a su color. Sin embargo un mismo gas puede
emitir diferentes espectros segin-cuales sean las condiciones fisicas a que esté some-
tido. De estas Giltimas las que m4s influye es la temperatura. Los fisicos con sus ince-
santes investigaciones han logrado penetrar profundamente en el conocimiento de
ese edificio tan minidsculo como maravilloso que es el 4tomo. Han descubierto que
cuando un Atomo se excita porque ha absorbido una determinada cantidad de-ener-
gia liberada a rafz de un choque con una particula alfa por ej., uno de sus electrones
periféricos salta de la 6rbita en que circula normalmente a otra exterior que posee
un nivel de energia mds elevado; pero en esta nueva posicién del electrén, que resul-
ta inestable, éste no puede estacionarse m4s all4 de unas cien millonésimas de se-
gundo, cae a una O6rbita interior, el 4tomo cede cierta cantidad de energia radiante
equivalente a la que habfa absorbido y emite un fotén de frecuencia bien determina-
da que pasa a través de la ranura y del prisma para ubicarse en forma de raya bri-
llante en la faja espectral de acuerdo con su longitud de onda. Naturalmente si se
somete una masa gaseosa a una excitacién exterior habri, en cada instante, muchos
millones de 4tomos que tendrén sus electrones distribuidos en un mismo estado de
desequilibrio; cada uno de ellos emitird fotones de igual frecuencia que convergerin
al mismo punto del espectro dando origen & una linea cuya intensidad seri propor-
cional al ndmero de 4tomos que se encuentren en ese estado. En la misma forma se
puede explicar la formacién de la multitud de rayas que estrian la faja multicolor
del espectro. Pero hay algo més: en la relacién anterior hemos supuesto que la exci-
tacién sé6lo lograba alejar momentineamente al electr6n de su 6rbita. Si el impacto
es m4s central o la energia cedida en el choque es més considerable, el 4tomo puede
perder definitivamente uno o dog electrones y entonces su equilibrio interno se modi-
fica profundamente; los electrones restantes saltan a érbitas desusadas o el 4tomo
mutilado capta algin electrén errante dando origen a nuevas lineas que no aparecian
en el espectro normal del mismo gas. En su laboratorio, el fisico se vale de la tempera-
tura para aumentar la excitacién. A unos 2,000° el gas da su espectro normal: sus
4tomos se hallan en estado neutro. A medida que la temperatura sube, el gas da el
espectro de arco & unos 4,000° y el de chispa a unos 5,000 caracterizados por la pre-
sencia de 4tomos ionizados una o dos veces. Los tres espectros se superponen, y el
niimero de Atomos neutros, simplemente ionizados o doblemente ionizados, se mani-
fiesta a través de la intensidad de las rayas espectrales correspondientes.

En 1814 Fraunhofer descubria las rayas del espectro del sol. Algunos afios més
tatde, adaptando su espectroscopio a un anteojo astronémico precisaba los caracte-
res generales de los espectros estelares. Estos presentan un fondo continuo, multi-
color estriado de rayas negras. El sol por ej., adorna su banda espectral con més de
20,000 lineas oscuras. Il cardcter sombrio de estas rayas fué explicado por Kirchhoff

2
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en 1859. Si se interpone un gas frio entre una fuenf® luminosa y la ranura de un espec-
troscopin, aparecen en sombra, en el espectro continuo de la fuente, las rayas que el
gas interpuesto habria emitido brillantes si hubiera estado incandescente; es decir
el gas puede absorber las radiaciones, y solamente las radiaciones, que es capaz de
emitir. La presencia de un fondo continuo que caracteriza a un sélido o liquido in-
candescentes, permanccié indescifrada hasta estos Gltimos afios, ya que se suponia
que ese espectro era incompatible con el estado gasecso en que debfa encontrarse
la materia en la superficie de la estrella, dada la alta temperatura a que se encuen-
tra. En particular la capa periférica llamada fotésfera, de la que emana el flujo lu-
minoso que viene del interior, debe presentar los caracteres de un gas poco denso y
en consecuencia inepto para emitir un espectro continuo. Investigaciones recientes
han demostrado que las rayas brillantes emitidas por un gas incandescente, que
son firas y nitidas si estd enrarecido, se ensanchan a medida que la presién au-
menta y terminan por unirse. En el caso de la fotésfera solar, que es la capa de la que
emana el 909, de su luz, tiene un espesor de algunas decenas de kilometros, su tempe-
ratura es de 6,000° y una presién media de un décimo de atmoésfera.

Otra revelacién importante del andlisis espectral fué la confirmacién de la uni-
dad de la materia en el universo. Hasta ahora no se ha encontrado en los espectros
estelares ninguna lfnea que no pueda ser atribuida a alguno de los 92 cuerpos simples
de la quimica terrestre o a sus maltiples compuestos. Es més, el helio fué localizado
primero en el sol y después en la tierra, y el nebulium, esc gas hipotético cuyas rayas
misteriosas aparecian en los espectros de las nebulosas irregulares, no es otra cosa,
como se ha demostrado hace algunos afios, que una mezcla de oxigeno y nitrégeno en
condiciones especiales de ionizacién y enrarecimiento.

Los progresos m4s notables de la astrofisica moderna datan de las investigacio-
nes de Lockyer, Adams y Russell. Estos astrénomos estudiando los materiales acu-
mulados tras largos afios de investigacién, encontraron que ciertas estrellas de tem-
peratura andloga, posefan espectros completamente diferentes. Analizendo las cau-
sas de esta aparente contradiccion descubrieron que el factor perturbador era la
presion. Asf las estrellas rojas del tipo M que dan un espectro de arco estdn formadas
por una substancia muy condensadsa, en tanto que las estrellas del mismo tipo que
originan un espectro de chispa estin constituidas por un gas extremadamente enra-
recido. En esa misma época—hace unos 25 afios——Eddington demostraba que las
masas de casi todas las estrellas estaban comprendidas entre 10’2 y 10** gramos.
Era pues necesario aceptar que dentro del mismo tipo espectral existian estrellas
con volimenes totalmente diversos. Asf nacié la clasificacién revolucionaris de es-
trellas enanas y estrellas gigantes. No hubo que esperar mucho tiempo para que los
resultados se vieran brillantemente confirmados por medidas directas. El ilustre
fisico norteamericano Michelson ideaba un dispositivo ingeniosfsimo llamado inter-
ferémetro, basado en ciertos fenémenos de difraccién de la luz que permite medir
distancias angulares menores que el décimo de segundo que representa el limite del
poder separador de los mejores telescopios modernos. Dirigido el interfer6metro a
estrellas que la teorfa anterior preveia como astros de volumen considerable, se en-
contraba que el difmetro de Antares, por e€j., es del orden de 450 didmetros solares,
alfa Hércules 400, Mira Ceti 300 y Betelgeuse 250. Para que nuestra imaginacién
pueda captar la magnitud de estos didmetros gigantescos, bastari recordar que el
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didmetro de la 6rbita anual de la tierra es igual a 215 di4metros solares, de modo que
si el sol tuviera las dimensiones de Antares o alfa Hércules, la 6rbita de la tierra y
aidn la de Marte quedarian en su interior.

Hoy dia las investigaciones de Russell han sido considerablemente ampliadas.
El no posefa sino una lista de unas 300 estrellas de tipo espectral y magnitud absoluta
bien determinados. Las ordené en el diagrama famoso que lleva su nombre, refirién-
do sus posiciones a un sistema de ejes: en el de las abcisas colocé los tipos espectrales
B, A, F, G, H, M. ordenados seglin temperaturas decrecientes y en el de las ordena-
das las magnitudes absolutas. Los puntos representativos se repartieron en las ramas
de una V acostada y, a pesar del ndmero insuficiente de estrellas los resultados esen-
ciales se manifestaron claramente. Posteriormente el diagrama de Russell se ha enri-
quecido con unas 6,000 estrellas cuyas distancias han sido calculadas directamente.
Estas han corroborado plenamente las hipdtesis anteriores de modo que la divisi6n
de las estrellas en enanas y gigantes esti hoy sélidamente establecida.

Como lo indica el cuadro, las clases F, G, K, M, de estrellas amarillas y rojas
se subdividen en dos categorias de astros perfectamente separadas. La rama superior
de Ia V conticne Gnicamente estrellas cuyo brillo excede de 1.* magnitud absoluta y
que tienen una potencia luminosa de 100 a 10,000 veces superior a la de nuestro sol.
Allf quedan representadas las excepcionales estrellas supergigantes como Antares,
Betelgeuse, delta Cefeo, la estrella de Plaskett, etc. y las estrellas gigantes tales como
Arturo y Capella A y B.

Las clases B y A de estrellas blancas se ubican donde las ramas de la V se unen
y contienen sélo estrellas de la misma naturaleza, todas ellas muy brillantes.

La rama descendente de la V contiene las estrellas enanas que se suceden cada
vez més numerosas desde Sirio, pasando por el sol hasta la roja enana extrema Wolf
359 que quedaria representada en e! dngulo inferior derecho y cuyo brillo s6lo equiva-
le a la 10,000* parte del brillo solar. -

Todavia dentro de la jerarqufa estelar deben considerarse las estrellas enanas
blancas que quedan ubicadas en el 4ngulo inferior izquierdo y cuyos ejemplares més
conspicuos son las estrellas de van Maanen y de Kuiper.

Para darnos cuenta de la abundancia relativa de estos diferentes tipos de es-
trellas en las vecindades del sol imaginemos una esfera con su centro en este astro y
cuyo radio fuera de 100 afios luz. Esta esfera contendria unas 10,000 estrellas de las
cuales 2 serian supergigantes, 63 gigantes de las clases G, K, M, 263 grandes estrellas
blancas, 800 enanas amarillas del tipo solar, no mds de 3 6 4 enanas blancas y las 8,8C0
restantes estrellas enanas y ultraenanas rojas del tipo K y M.

* % %

Reunidos estos elementos de juicio tratemos de bosquejar el mecanismo que
segin los astrénomos modernos puede haber originado la formacién de las estrellas
¥y su probable proceso evolutivo. Partiremos, como lo hacen la mayor parte de las
teorias cosmogoénicas, de una materia hipotética repartida uniformemente a través
de un espacio ilimitado. Hubble, el ilustre astrénomo de Monte Wilson, ha calculado
que si toda la materia que forma parte del universo explorado se distribuyers unifor-
memente en el espacio, el gas resultante tendria una densidad del orden de 10
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con respecto al agua. Para comprender mejor la pequeiiez extrema de este valor
numérico consideremos que el aire ordinario cuya densidad es 1/800 de la del agua,
el intervalo medio entre las moléculas contiguas es inferior a la tercera parte de la
millonésima de milimetro; en este gas de la nebulosa hipotética primitiva, este in-
tervalo seria de 2 a 3 metros.

Admitamos todavia que esta masa gaseosa inicial, uniformemente repartida, se
encontrara en un estado de equilibrio inestable, de tal manera que cualquiera pertur-
bacién, por pequefia que fuera, modificara su configuracién. Ello daria origen, por
efecto gravitacional, s gigantescas condensaciones de materia que explicarfan el na-
cimiento de las grandes nebulosas extra- alicticas. Hay dos de ellas cuya masa se
conoce con bastante exactitud: la gran nebulosa de Andrémeda que contiene mate-
rial suficiente para formar 3,500 millones de soles y la gran nebulosa de la Virgen
que pesa 2,000 millones de veces la misma unidad,

La temperatura de estas nebulosas nacientes debe haber estado muy proxima
del cero absoluto; pero luego comenz6 a subir a expensas del trabajo gravitacional.
Por otra parte esta sontraccién del material que forma la nebulosa debe haber gene-
rado, como se demuestra en dmérrpca, un momento de rotacién. Los instrumentos
modernos permiten medir la velocidad de este movimiento. Si se dirige sucesivamente
un espectrégrafo a dos regiones diametralmente opuestas de la gran nebulosa de
Andrémeda, es posible medir el corrimiento de las lineas espectrales debido al efecto
Doppler-Fizeau y deducir de allf su velocidad de rotacién. Se ha encontrado que esa
nebulosa da una vuelta completa en 19 millones de anos. Este valor puede parecer
extremadamente débil; pero si se toman en cuenta sus dimensiones colosales, se
encuentra que un punto periférico debe poseer una velocidad lineal de varios cente-
nares de kilémetros por segundo. Por lo demds, tenemos en el cielo ejemplares de ne-
bulosas que de acuerdo con lo previsto por la teoria, presentan todas las configura-
ciones posibles, desde las de forma esférica que no revelan ningin movimiento de ro-
tacién, hasta las que tienen forma de disco que acusan uns velocidad clevada y que
se conocen con el nombre de nebulosas espirales. Tipicos de éstas son los brazos de
materia gaseosa eyectados por la rotaci6n en los cuales se forman nicleos que darin
nacimiento a una estrella o a un cGmulo de estrellas. Asf pues las estrellas parecen
formarse de la misma manera que sus progenitoras, las nebulosas, se formaron de la
materia gaseosa primitiva, bajo la accién de lo que se llama la «instabilidad gravita-
cional». Este agente obliga a toda masa cabtica gaseosa a fragmentarse en conden-
saciones separadas cuyo peso es tanto mis elevado cuanto més tenue es el gas inicial.

Pero en el nacimiento de las estrellas concurren otros factores importantes.
Desde luego, la nebulosa madre debe haber dotado a sus hijas de un movimiento de
rotacién de acuerdo con el principio de la conservaci6én del momento angular. Por
otra parte, como lo ha demostrado brillantemente Eddington el material que debe
reunirse para formar una estrella no puede pesar menos de 10’2 gramos ni més
de 10%,

Imaginemos una pompa de jab6n, rodeada de un espacio vacfo, que encierra
un gramo de aire; si la pompa se rompe, las moléculas que constituyen el aire se dis-
persan inmediatamente en virtud de sus velocidades permanentes. Lo propio ocurriria
para una masa de 10, 100, 1,000, etc. gramos de gas. Pero cuando la masa reunida
aleanza un valor considerable, precisamente un uno seguido de 32 ccros, la fuerza

-

]
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gravitacional impide 1a hufda de las moléculas, comprime el gas con presiones cre-
cientes hacia su centro y esto trae como consecuencia un aumento enorme de tempe-
ratura. Entonces la esfera de gas comienza a emitir luz propia y a merecer el nombre
de estrella. Si las masas acumuladas son méis grandes, la presi6én y temperatura cen-
trales siguen creciendo y el astro produce un torrente de radiacién que avanza a
través de su espesor hacia la superficie de donde emerge en incontenible flujo luminoso.
La presién que estas radiaciones ejercen hacia el exterior se llama presién de radia-
ci6bn y ayuda al gas a resistir la gravitacién. Pero esta presién crece ripidamente y
si una estrella reuniera més de 10°’ gramos de matcria llegarfa un momento en que
la presi6n de radiacién no sélo neutralizaria el efecto de Ia gravedad sino que el exce-
dente harfa estallar la estrella fracciondndola en diversas componentes. Tal es el me-
canismo que regula el peso de las estrellas y que explicarfa la formaci6n de las estrellas
miltiples. '

Los céleulos de Eddington han aportado a los hechos constatados una excelente
interpretacién al mostrar cémo la masa condiciona el gasto luminoso: una estrella
pequeiia irradia poco; una estrella m4s pesada es necesariamente m4s prodiga. La
famosa relacién masa-luminosidad de Eddington establece la dependencia funcional
de estas dos cantidades y la curva que la traduce es el recurso més fecundo que po-
scen los astrofisicos para obtener las masas estelares. Basta determinar con el espec-
troscopio la magnitud absoluta de una estrella para conocer su masa con una buena
precisién muchas veces controlada. Los valores obtenidos hasta ahora han puesto en
evidencia un hecho singular que verifica una vez mé4s las conclusiones del sabio as-
trénomo inglés: todas las masas estelares son andlogas a la del sol, para el cual, la
presencia de los planetas ha hecho posible el céleulo directo, encontrindose 2- 10*
gramos con un error probable del 6%,. Las estrellas B veces m4s pesadas que el sol
8oh muy escasas y no se conoce ninguna que sea 10 veces m4s liviana.

Pero no nos alejemos del cauce normal de la evolucién estelar. Decfamos que una
estrella merece el nombre de tal cuando comienza, timida e indecisa, a emitir luz
propia. Sus 10’ gramos de materia se reparten, como en la supergigante Antares
en un volumen 90 millones de veces superior que el del sol, dan origen a densidades
medias insignificantes del orden de los 3 diez millonésimos de 1a del agua. Ello no im-
pide, sin embargo, que las presiones centrales sean considerables y cs allf donde la
energia de la gravitacién se transforma en energia radiante que produce un aumento
de la temperatura. Al acercarse ésta a los 3,000° la luz rojiza que la estrella emite
llega a los espectroscopios terrestres y los astrénomos la clasifican entre las gigantes
del tipo M o K. Transcurre el tiempo, mejor dicho transcurren millones de afios, y la
estrella irradiando sin cesar luz y calor, pierde energia, su luminosidad decrece; pero
la estrella es joven y compenss f4icilmente este gasto contrayendo su volumen. Le
sobra todavia vigor y la temperatura sigue creciendo pasando sucesivamente de las
clases G y F, gigantes amarillas como Capella, a las blancas y azules como nu del es-
corpién de los tipos A y B. En este estado de su evolucién se puede decir que la es-
trella ha llcgado a la plenitud de su existencia. Su temperatura de alrededor de
25,000° le permite derrochar energia radiante a manos llenas, como lo hacen Sirio y
Altair en cuya luz predominan las tonalidades indigo y violeta. Adn cuando su masa
debe haber disminuido, la reduccién incesante del volumen determina densidades
del orden de un décimo de la del agua y a partir de este punto de su evolucién el cau-
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dal de energfa que gasta no se repone por el trabajo de la gravitacién. Este déficit
va en aumento y la temperatura del astro comienza a declinar. La contraccién de
la estrella se hace cada vez m4s lenta y penosa debido a que su densidad es ya superior
a ‘a del agua y asi llegamos al estado de la evolucién en que se encuentra nuestro
sol, que los astrénomos clasifican entre las epanas amarillas.

.Detengdmonos brevemente en este astro. Los fisicos han medido cuidadosamente
con la ayuda del pirheliémetro el valor de la constante solar. Han encontrado que,
aquf en la tierra, cada em® de una superficie expuesta normalmente a la direccién
de los rayos solares recibe 1.9 calorfas por minuto. Con este dato es ficil calcular la
cantidad total de energia que irradia el sol. Reduciendo el resultado a unidades pric-
ticas se encuentra que cada cm? de la superficie solar emite sin interrupcién energia
suficiente para alimentar un motor de 8 caballos. Contemplando las fotografias
directas que se han obtenido en condiciones favorables de las protuberancias solares,
que emergen de la fotdsfera cual fantdsticas lenguas de fuego, se coxflprende que €l
sol pueda lanzar incesantemente al espacio raudales tan enormes de energia. Los
astrénomos han tratado de explicar el origen de esta energia solar. Una vez que re-
conocieron que ella no podia ser debida a la contraccién gravitacional forjaron diver-
gas teorfas, desde la que admitia una lluvia de bélidos en la superficie del sol, hasta
la que suponia que su materia estaba constituida por elementos radioactivos que se
desintegraban espontineamente liberando su energia intra-atémica. Todas ellas
fueron rechazadas sucesivamente porque el caudal de energia que suministraban era
insuficiente para responder, con el gasto actual, de un sol cuya edad, calculada por
diferentes métodos que dan cifras concordantes, debe ser del orden de los 10 mil
millones de siglos. Una sola ha podido afrontar hasta hoy dia exigencias tan severas:
la que supone que en las profundidades de la masa solar por razones que nos son des-
conocidas la materia se aniquila. Si un electrén se precipita contra un protén, des-
aparece una determinada cantidad de materia, generdndose, en cambio, un fotén
de energia radiante. La teorfa de l4 relatividad generalizada ha demostrado que la
energfa posee una masa. Segin ella, la masa de un cuerpo en reposo representa una
medida de la energia interna de este cuerpo. Einstein ha establecido que el producto
de Ia masa que se aniquila por el cuadrado de la velocidad de la luz, da, en unidades
absolutas, el valor de la energia liberada.

Reduciendo 1a energfa que irradia el sol a unidades de masa a través de dicha
relacién, se encuentra que este astro debe perder 4 millones de toneladas de su materia
por segundo. Aparentemente esta cifra es totalmente inverosimil. Sin embargo,
si aceptamos que el sol ha irradiado siempre como hoy, una pérdida de masa igual
a su masa actual, le asegura una vida pasada de 100 mil millones de siglos y si nos
proyectamos en su vida futura, un cilculo elemental nos mostrarfia que perdiendo a
razén de 4 millones de toneladas por segundo, el sol habri gastado el uno por ciento
de su peso actual que como sabemos es de 10> gramos, después de haber transcu-
rrido el mismo tiempo que le hemos asignado en su existencia pasada.

Podemos, pues, aceptar que la contraceién gravitacional que constituia ia fuen-
te primordial de energfa en la primera etapa de la vida de una estrella, es reemplazada
en su segunda mitad, principalmente por el aniquilamiento de Ia materia. La estrella
avanza lentamente en su camino descendente; reponiendo cada vez con més dificul-
tad la energfa irradiada su temperatura baja y con ello envejece. Vuelve a pasar por
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- los mismos tipos espectrales que recorri6 en su juventud, pero ahora en sentido in-
verso; su luminosidad también sigue su curso descendente y cuando su temperatura
sleanza los 3,000 la estrella se ha reducido a una enana roja que estd préxima a
extinguirse.

Tal es, en lineas generales, el proceso que los astrénomos modernos admiten
para explicar las evoluciones estelares. La inmensa mayoria de las estrellas que se
han estudiado se encuentran en uno u otro estado de esta evolucién. Sin embargo,
hay un pequefio grupo cuyas caracteristicas singulares han llamado la atencién de
los hombres de ciencia en estos Gltimos anos. Nos referimos a 1as enanas blancas ya
mencionadas. Sus caracteristicas principales son las de tener un didmetro en algunos
casos menor que 1/100 del didmetro solar, es decir, tienen dimensiones iguales o in-
feriores a nuestra tierra, lo que no les impide tener temperaturas elevadisimas. Pero
la anomalia m4s interesante reside en que a pesar del volumen exiguo que poseen, en
determinados casos menor que el millonésimo del volumen solar, tienen una masa
que no es inferior a la de cualquiera otra estrella, de donde resultan densidades fan-
tdsticas que los astr6nomos tratan de explicar admitiendo que la materia en estos
astros se encuentra en un estado de degeneracién—como dicen ellos—que consistiria
en la ausencia total o casi total de los electrones planetarios de sus 4tomos. En la ma-
teria s6lida o liquida que nosotros conocemos, los 4tomos estin en contacto por su
ambiente electrénico que le asegura a cada ndcleo un vasto dominio. Si el 4tomo,
pierde algunos electrones cede terreno y si se le somete a tratamientos cada vez mis
violentos puede llegar a perderlos todos y reducirse a su ndcleo. El extrafio material
formado por ntcleos desnudos que se tocarian entre sf alcanzarfa las densidades pro-
digiosas que se han encontrado en las enanas blancas. Hoy dia no se conocen més de
4 6 5 ejemplares de estas estrellas entre las cuales figuran, como hemos dicho, el com-
paifiero de Sirio, cuya densidad es de 50 mil veces la del agua, la estrella de van Ma-
anen que alcanza a 400 mil y la estrella de Kuiper a la que se le atribuye una densidad
del orden de los 35 millones. Esta Gltima pesa tres veces mis que el sol y su didmetro
es sblo la mitad del de la tierra; su temperatura efectiva es 28 mil grados y su magni-
tud aparente la 13* Una cajita de fésforos llena del extrafio material de esta estrella
pesaria 620 toneladas. Si se considera que la densidad del platino es 21, nuestra ima-
ginacién es totalmente incapaz de concebir estas cifras. Sin embargo, el fenémeno
ha sido comprobado mediante la teorfa de la relatividad. Estos astros ultra-compactos
forman un campo de gravitacién extraordinariamente intenso y Einstein habia pre-
dicho que estos campos intensos debfan desplazar las rayas espectrales hacia el rojo.
Después de vencer grandes dificultades técnicas los astrénomos lograron obtener el
espectro del compaiiero de Sirio y comprobaron que el desplazamiento de las rayas
existia y era del orden de la magnitud prevista por la teoria.

Algunos astrénomos creen que cada estrella posee una masa central en este
estado de degeneracién, la que constituiria un sélido soporte de todo el edificio.
Milne y Fowles, que han hecho en estos ltimos afios estudios especiales sobre la ma-
teria degenerada, sostienen que las enanas blancas serfan el residuo de las estrellas
pormales que se han transformado en novas.





