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Capítulo 1

Distancias estrella-estrella y

excen tricidad del sextan te

1.1. In tro ducción

Cuando p ensamos en el uso del sextan te inmediatamen te nos viene a la cab eza la medida de la altura de

un astro para obtener una línea de p osición (una recta de altura). Si p ensamos en otros usos del sextan te se

nos o curre la medida del ángulo en tre el horizon te y la visual a un faro para obtener, p or simple trigonometría,

la distancia al faro a partir de su altura sobre el niv el del mar prop orcionada p or el Libro de F aros. O tam bién

p ensamos en medir un ángulo horizon tal con el que obtener otra línea de p osición sobre la carta. P ero ha y

más p osibilidades para en tretenernos con n uestro sextan te. Una de ellas es medir distancias angulares en tre

astros en el cielo. Esa es la base de la apasionan te técnica de las distancias lunar es para obtener la hora TU

a partir de la distancia angular en tre la Luna y otro astro con v enien temen te elegido (v éase el curso sobre

distancias lunares en este mismo sitio w eb).

En esta o casión quiero hablar de la medida de distancias angulares estrella-estrella y de algunas de sus

p osibles utilidades. En este primer Capítulo discutiremos como corregir la distancia estrella-estrella medida

para tener en cuen ta el efecto de la refracción de la luz al atra v esar la atmósfera terrestre y obtener en tonces

la distancia estrella-estrella v erdadera. T am bién aprenderemos a calcular esa distancia v erdadera a partir de

los datos del Almanaque Náutico de forma que p o damos comparar con el resultado de n uestra medida. Esa

comparación nos p ermitirá una primera utilidad in teresan te de este tip o de medidas que es determinar con

m uc ha más precisión de lo habitual el err or de índic e del sextan te y su exc entricidad (pron to v eremos que es

la excen tricidad de un sextan te). Una magní�ca manera de sacarle partido a n uestro sextan te incluso desde

casa, desde la terraza o mirando p or una v en tana...

El error instrumen tal del sextan te al que estamos acostum brados es el error de índice E i . P ara practicar

na v egación astronómica tenemos que sab er determinar el error de índice del sextan te, esp ecialmen te si

utilizamos sextan tes de plástico en cuy o caso deb emos comprobarlo siempre an tes de cada medida. La

manera habitual de determinar el error de índice es alinear las imágenes directa y re�ejada del horizon te (o

hacerlas coincidir completamen te sup erpuestas si utilizamos un sextan te con un esp ejo to do horizonte ). La

lectura del sextan te cuando las imágenes coinciden es el v alor de E i (con el signo adecuado según que la

lectura sea hacia la derec ha o hacia la izquierda del cero). Este pro cedimien to para determinar el error de

índice es su�cien te para el uso habitual del sextan te consisten te en medir la altura de un astro para obtener

una recta de altura. La precisión obtenida para E i es de, más o menos, 0.5' o algo mejor, dep endiendo de

lo �nos que seamos. P ero, ¾p o demos mejorar ese resultado?. Y, más imp ortan te aún, no ha y nada que nos

garan tice que el error de índice así determinado (que es v álido cuando medimos ángulos m uy p equeños) sea el

mismo que tenga el sextan te cuando medimos otros ángulos ma y ores como, p or ejemplo, 40

o

, 60

o

, 80

o

,.... Un

error de índice diferen te a lo largo del lim b o es lo que se llama excen tricidad del sextan te y su determinación

es m uy imp ortan te para aplicaciones como las distancias lunares donde la precisión en la medida afecta a la

calidad del resultado �nal de manera crucial.

La distancia en tre dos estrellas cam bia m uy len tamen te debido al mo vimien to propio de las estrellas

y a la ab erración, un fenómeno éste que se puede utilizar para realizar algún b onito exp erimen to con el

sextan te como explico en los Capítulos siguien tes. La distancia en tre dos estrellas que midamos con el

sextan te sólo ha de ser corregida p or refracción (además de p or error de índice, ob viamen te) para obtener

la corresp ondien te distancia estrella-estrella v erdadera que sería la que observ aríamos desde el cen tro de

la Tierra supuesta transparen te y sin atmósfera. P ero, a su v ez, esa distancia estrella-estrella v erdadera

puede predecirse con exactitud sin más que anotar la hora TU de la observ ación. Con los datos consignados

en el Almanaque Náutico para cada una de las dos estrellas en el momen to exacto de la observ ación, el
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cálculo de la distancia v erdadera es, como v eremos más aba jo, m uy sencillo. Así que la idea es la siguien te:

a justamos el sextan te siguiendo el méto do tradicional, eliminando el error de índice para ángulos m uy

p equeños haciendo coincidir las dos imágenes del horizon te. Medimos en tonces distin tas distancias estrella-

estrella, corregimos esas distancias p or refracción (explicaré seguidamen te cómo hacerlo) y comparamos

con la distancia v erdadera corresp ondien te (que tam bién explicaré más aba jo como calcular). La diferencia

en tre am bas es el error de índice del sextan te corresp ondien te al ángulo medido. Repitiendo el pro ceso con

diferen tes estrellas que se encuen tren a diferen tes distancias p o demos construir una completa tabla de errores

de índice de n uestro sextan te en función del ángulo medido. P or supuesto, medir una distancia estrella-estrella

requiere práctica. Muc ha más práctica que para tomar una altura del Sol decen te. Cada medida de la distancia

tendrá que hacerse rep etidamen te, 5 ó 6 v eces seguidas, anotando el instan te TU exacto de cada medida y la

corresp ondien te distancia angular leída del sextan te. Promediaremos en tonces las medidas y utilizaremos los

promedios de la distancia y de los tiemp os como única medida. Si queremos tener ciertas garan tías de que

seremos capaces de utilizar el méto do de las distancias lunares para determinar la hora con cierta �abilidad,

deb emos ser capaces de hacer medidas de distancias estrella-estrella con precisiones mejores que 0.5 min utos

de arco.

1.2. Cálculo de la distancia v erdadera estrella-estrella

Este es un simple problema de trigonometría esférica. La situación se represen ta en la siguien te �gura

1.1.

Figura 1.1: Cálculo de la distancia estrella-estrella v erdadera a partir de los datos obtenidos del Almanaque

Náutico.

Así que la distancia D c es el lado de un triángulo esférico del que cono cemos el ángulo opuesto (que es

la diferencia de horarios en Green wic h de am bas estrellas) y los otros dos lados (que son las co declinaciones

de las estrellas). A demás, puesto que la medida se hace en un instan te TU dado, la diferencia de horarios

coincide con la diferencia de ángulos sidéreos de am bas estrellas. Aplicando el teorema del coseno obtenemos

directamen te la distancia calculada:

cosD c = cos � s1 cos � s2 + sin � s1 sin � s2 cos � AS (1.1)

donde � AS es la diferencia de ángulos sidéreos de am bas estrellas y las co declinaciones las de�nimos

con resp ecto al P olo Norte celeste (así que será 90o � � si la estrella tiene declinación norte y será 90o + �
si la estrella en cuestión tiene declinación sur, indep endien temen te de en qué hemisferio nos encon tremos

nosotros).



1.3. Corrección p or refracción de la distancia estrella-estrella ob-

serv ada

La refracción de la luz al atra v esar las distin tas capas de la atmósfera terrestre o casiona que la tra y ectoria

del haz luminoso pro ceden te de la estrella se curv e haciendo que v eamos la estrella a una altura ma y or de

lo que realmen te está. Así que am bas estrellas nos aparecen en el cielo a ma y or altura de la que en realidad

están. La distancia que medimos en tre ellas es, p or tan to, diferen te de la real. La situación es la represen tada

en la �gura 1.2.

Figura 1.2: Corrección de la distancia estrella-estrella p or refracción.

He represen tado p or d la distancia que medimos con el sextan te y p or D (en ro jo) la v erdadera distancia,

la que deb e coincidir con la calculada en la sección an terior. CS1 y CS2 son los complemen tarios de las alturas

medidas (es decir, sin corregir p or refracción). � Z es la diferencia en tre los azim utes de am bas estrellas. Si

en el triángulo esférico que tiene p or v értices el cenit y las dos estrellas an tes de corregir sus alturas p or

refracción aplicamos el teorema de los cosenos, obtenemos:

cosd = cosCS1 cosCS2 + sin CS1 sinCS2 cos � Z (1.2)

P ero,

CS1 = 90 o � a1; CS2 = 90 o � a2

donde a1 y a2 son las alturas medidas (an tes de corregirlas p or refracción) de la estrella 1 y de la estrella

2, resp ectiv amen te. T eniendo en cuen ta que cos(90o � a) = sin a y que sin(90o � a) = cos a para cualquier

ángulo a menor de 90o

(como es el caso de las alturas), p o demos reescribir la ecuación de arriba como:

cosd = sin a1 sina2 + cosa1 cosa2 cos � Z (1.3)

de donde desp ejamos para obtener:

cos � Z =
cosd � sina1 sina2

cosa1 cosa2
(1.4)

P or otra parte, si llamamos A1 y A2 a las alturas v erdaderas de las estrellas (es decir, a1 y a2 corregidas

p or refracción), p o demos escribir una ecuación exactamen te igual a la ecuación (1.3) sustituy endo d p or D y

a1 y a2 p or A1 y A2 , resp ectiv amen te, sin más que utilizar ahora el triángulo esférico que tiene p or v értices

el cenit y las estrellas en sus p osiciones v erdaderas (en lugar de en sus p osiciones aparen tes como hicimos

para obtener la ecuación (1.3)). Se aplica de n uev o del teorema de los cosenos y obtenemos:



cosD = sin A1 sinA2 + cosA1 cosA2 cos � Z (1.5)

Ahora sustituimos en esta ecuación el cos � Z p or la expresión (1.4) con lo que obtenemos:

cosD = sin A1 sinA2 + cosA1 cosA2
cosd � sina1 sina2

cosa1 cosa2
(1.6)

que es la expresión necesaria para obtener la distancia estrella-estrella v erdadera a comparar con la calculada

a tra v és de la ecuación (1.1).

Como v emos, la corrección p or refracción de la distancia estrella-estrella no es una simple resta como

o curre con la corrección de la altura de una estrella. P ara obtener D necesitamos tan to las alturas aparen tes

a1 y a2 como las alturas v erdaderas A1 y A2 . Las alturas aparen tes p o demos medirlas con el sextan te

en el momen to de la medida de la distancia estrella-estrella. El pro cedimien to correcto sería el siguien te:

Medimos a1 y a2 (anotando am bas). Seguidamen te hacemos las tres, cuatro o cinco medidas seguidas de

la distancia estrella-estrella y , �nalmen te v olv emos a mediar a1 y a2 . En tonces promediamos las distancias

estrella-estrella y las medias de a1 y las de a2 quedándonos con tres v alores: a1 , a2 y d. Ahora corregimos a1

y a2 p or depresión del horizon te y p or refracción (utilizamos las tablas del Almanaque Náutico o la expresión

de la corrección R p or refracción que encon trarás en el curso en línea sobre distancias lunares) obteniendo A1

y A2 . Utilizamos en tonces la expresión an terior y calculamos la distancia v erdadera D . El incon v enien te de

este pro cedimien to es que necesitamos v er el horizon te con el �n de medir las alturas. Como en esta o casión

estamos in teresados en la cuestión de la distancia estrella-estrella y no en las alturas, lo que p o demos hacer

es no medir las alturas sino calcularlas a partir de los datos del Almanaque, n uestra situación exacta (que

sup ondremos cono cida) y la hora TU de la observ ación (que hemos anotado p orque la necesitamos para el

cálculo de la distancia D v erdadera según he explicado más arriba). Resolviendo el corresp ondien te triángulo

de p osición obtenemos así las alturas v erdaderas en primer lugar, A1 y A2 , y ahora obtenemos las alturas

aparen tes aplicando la corrección p or refracción al rev és, es decir, sumando R a A1 y A2 .

Con lo explicado en este Capítulo y a tienes to dos los ingredien tes necesarios para construir una tabla

de errores de índice de tu sextan te, midiendo con m uc ha paciencia distancias estrella-estrella. Se requiere

m uc ha práctica para hacer este tip o de medidas con precisión de mo do que es fundamen tal rep etir medidas

de distancias estrella-estrella del mismo orden m uc has v eces an tes de asignar un error de índice a una

determinada zona del lim b o del sextan te p ero, como habrás visto, la teoría y los cálculos necesarios son m uy

sencillos.

En los Capítulos siguien tes prop ondré un b onito exp erimen to a realizar midiendo con el sextan te una

distancia estrella-estrella, en concreto, la medición de la v elo cidad de la luz. Se requiere un buen cono cimien to

del fenómeno de la ab erración estelar an tes de p o der ab ordar ese exp erimen to de mo do que emp ezaremos

p or un estudio de la ab erración en el siguien te Capítulo.



Capítulo 2

Ab erración estelar

2.1. ¾En qué consiste la ab erración estelar?

Sup ongamos una estrella distan te que p o demos considerar �ja (su mo vimien to propio es despreciable

debido a la enorme distancia a la que se encuen tra de nosotros). Si la Tierra se encon trase tam bién �ja en

el espacio, la dirección de la luz que nos llega de la estrella sería, eviden temen te, la que une am b os astros

(estamos sup oniendo que no ha y atmósfera y , p or tan to, no ha y refracción). Sin em bargo, la Tierra describ e

su tra y ectoria alrededor del Sol dando una vuelta en un año. Eso signi�ca que la Tierra se desplaza p or el

espacio a una v elo cidad v . P or otra parte, la luz que nos llega de la estrella via ja a su v ez p or el espacio a la

v elo cidad c, la v elo cidad de la luz en el v acío (apro ximadamen te 300;000 km/s). La dirección aparen te con la

que v emos llegar la luz de la estrella (y , p or tan to, la dirección a lo largo de la que hemos de mirar para v er la

estrella) será el resultado de la comp osición (comp osición ve ctorial pues estamos manejando v elo cidades) de

am bas v elo cidades. Estrictamen te hablando, esta comp osición de v elo cidades ha de hacerse de acuerdo con

la Relatividad Esp ecial puesto que una de las v elo cidades que in terviene no es despreciable comparada con

la v elo cidad de la luz. En otras palabras, la ab erración estelar es un fenómeno relativista y si uno quiere ser

riguroso como tal ha de ser tratado. P ero eso sería demasiado complicado y queda fuera del ob jetiv o de este

artículo. Así que nos v amos a limitar aquí a un tratamien to clásico del problema, su�cien te para en tender lo

que pretendemos (y exacto a orden más ba jo en v=c como quedará de mani�esto más adelan te).

Figura 2.1: En un in terv alo de tiemp o t , mien tras la luz pro ceden te de la estrella via ja una distancia ct; la

Tierra se ha desplazado una distancia vt a lo largo de su órbita. La �gura no está dibujada a escala y a que

en realidad ct es m uc hísimo ma y or que vt .

La �gura 2.1 m uestra la situación de manera esquemática. Duran te un in terv alo de tiemp o dado t la luz

pro ceden te de la estrella via ja una distancia ct mien tras que el observ ador se ha desplazado una distancia vt
a lo largo de la órbita de la Tierra. Eviden temen te la �gura no está dibujada a escala puesto que ct >> vt .

De esta manera, la dirección aparen te en la que el observ ador v e a la estrella forma un ángulo � 0
con la
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dirección de mo vimien to de la Tierra en lugar de formar el ángulo � que corresp onde a la v erdadera dirección

en la que se encuen tra la estrella y en la que la v eríamos si la Tierra estuviese estacionaria en el espacio, es

decir, en cada momen to a lo largo de la tra y ectoria an ual de la Tierra, el efecto de la ab erración consiste

en un desplazamien to de la p osición aparen te de la estrella (la p osición que v emos desde la Tierra) con

resp ecto a la p osición v erdadera, desplazamien to que es en cada momen to en la dirección de la v elo cidad

de traslación de la Tierra. La idea in tuitiv a es m uy simple. Es la misma situación que tiene lugar cuando

andamos ba jo la lluvia (sin vien to de mo do que la lluvia cae v erticalmen te). Si nos encon tramos parados ba jo

la lluvia tendremos que p oner el paraguas directamen te sobre n uestra cab eza. P ero si corremos, tendremos

que inclinar el paraguas hacia adelan te, en la dirección de n uestro mo vimien to, para evitar mo jarnos. Y

tendremos que inclinar más el paraguas cuan to más rápido corramos.

V amos a estimar ahora el tamaño de este efecto que p o demos cuan ti�car como la diferencia � � � 0
.

Aplicando el teorema de los senos en el triángulo (triángulo plano) de la �gura 2.1 obtenemos,

sin(� � � 0)
vt

=
sin � 0

ct
:

Puesto que vt << ct , � 0
y � son en realidad m uy parecidos así que en el segundo miem bro de la ecuación

an terior p o demos sustituir � 0
p or � sin in tro ducir un error signi�cativ o. A demás, la diferencia � � � 0

es m uy

p equeña de mo do que p o demos apro ximar sin(� � � 0) ' � � � 0
(p or supuesto, con � � � 0

expresado en radianes

en el segundo miem bro de esta igualdad). En tonces,

� � � 0 '
v
c

sin � � k sin �: (2.1)

Como v emos, el efecto es prop orcional a k � v=c , la llamada constan te de ab erración . P o demos

estimar fácilmen te el v alor promedio de k teniendo en cuen ta que la Tierra da una vuelta alrededor del Sol

en 1 año. Sup ongamos que la órbita de la Tierra es circular y de radio igual a la distancia media Sol-Tierra

(1 unidad astronómica = 1 ; 49598� 108
km). La distancia recorrida p or la Tierra en un año es en tonces la

longitud de ese círculo lo cual da una v elo cidad media de traslación de v = 29; 8 km/s. T eniendo en cuen ta

que la v elo cidad de la luz es c = 299792; 458 km/s, obtenemos que k = 9 ; 94� 10� 5
radianes o, lo que es lo

mismo, k = 20; 5 segundos de arco.

Figura 2.2: Esfera celeste vista desde el p olo norte de la eclíptica.

2.2. Efecto de la ab erración sobre las co ordenadas de la estrella

Queda claro de la sección an terior que, p or efecto de la ab erración, v eremos a la estrella desplazada

ligeramen te sobre la esfera celeste con resp ecto a la p osición en que la v eríamos si la Tierra estuviese

estacionaria en el espacio. P or tan to, las co ordenadas celestes (ascensión recta y declinación) aparen tes de la

estrella (las que nosotros v emos desde la Tierra) son diferen tes de las v erdaderas. ¾Hacia dónde tiene lugar

ese desplazamien to de la p osición aparen te de la estrella sobre la esfera celeste? Pues tam bién está claro de

la sección an terior que el desplazamien to es, en cada momen to, hacia el pun to F de la esfera celeste al que

apun ta el mo vimien to de traslación de la Tierra en ese momen to (ese pun to se llama el ap ex ). Determinemos

en tonces ese pun to.



Sup ongamos inicialmen te que la órbita de la Tierra es circular (v eremos después qué efecto tiene el que

en realidad la órbita sea elíptica en lugar de circular). La �gura 2.2 m uestra la esfera celeste vista desde

arriba, desde el p olo norte de la eclíptica ( K en la �gura 2.3). El círculo azul es la órbita terrestre (supuesta

circular). El círculo negro es la eclíptica. Puesto que el radio del círculo y la tangen te en un pun to son siempre

p erp endiculares, resulta que sobre la esfera celeste el ap ex será en cada momen to el pun to de la eclíptica que

está exactamen te 90o

detrás del Sol en ese momen to. P or tan to, el efecto de la ab erración sobre la p osición

de una estrella en la esfera celeste es el represen tado en la �gura 2.3.

Figura 2.3: Efecto de la ab erración estelar sobre las co ordenadas celestes de una estrella.

Una estrella en la p osición v erdadera represen tada en ro jo in tenso en la �gura 2.3 será observ ada en la

p osición dibujada en ro jo más ten ue en esa misma �gura. Es tam bién eviden te de esa �gura que la manera

más sencilla de estudiar cuan titativ amen te este efecto será v er cómo v arían las co ordenadas eclípticas

de la estrella ( �; � ) , llamadas longitud eclíptica y latitud eclíptica de la estrella, resp ectiv amen te, y

de�nidas p or los ángulos (am b os medidos en grados) indicados en la �gura 2.3. La latitud eclíptica v aría

desde � 90o

hasta +90 o

mien tras que la longitud eclíptica lo hace desde 0o

hasta 360o

(se mide desde el

pun to v ernal hacia el este a lo largo de la eclíptica). Es ob vio que para el Sol su latitud eclíptica es siempre

cero mien tras que su longitud eclíptica aumen ta monotonamen te con el tiemp o. Asimismo, las co ordenadas

eclípticas del ap ex son � = 0 o

y � = � � � 90o

, donde � � es la longitud eclíptica del Sol. Cono cidas las

co ordenadas eclípticas de un astro es m uy sencillo obtener sus co ordenadas ecuatoriales (ascensión recta �
y declinación � ) o vicev ersa. En efecto, basta con tener en cuen ta el triángulo esférico cuy os v értices son P ,

K y el astro. Los lados de ese triángulo tienen los siguien tes v alores (como es ob vio de la �gura 2.3):

KP = "

P � estrella = 90 o � �

K � estrella = 90 o � � (2.2)

mien tras que sus ángulos en los v értices K y P son

bK = 90 o � �
bP = 90 o + � (2.3)

con la ascensión recta � medida en grados como es ob vio. Con estos datos y los teoremas de la trigonometría

esférica resulta trivial pasar de unas co ordenadas a otras.

Así que en el estudio de la ab erración estelar utilizaremos co ordenadas eclípticas. En la �gura 2.4 repre-

sen tamos la situación en detalle. En esa �gura hemos llamado X a la p osición v erdadera de la estrella, de

co ordenadas (�; � ) y X 0
a la p osición aparen te, desplazada de X debido a la ab erración, de mo do que las

co ordenadas de X 0
son (� + � �; � + � � ) .



Figura 2.4: Efecto de la ab erración estelar sobre las co ordenadas celestes de una estrella. Detalle.

El arco XX 0
es el desplazamien to de la p osición de la estrella debida a la ab erración. Su v alor es, de

acuerdo con la �gura 2.1, � � � 0
, es decir, según hemos visto en la sección an terior, k sin � , siendo k la

constan te de ab erración. De�nimos el pun to auxiliar U de mo do que XU es un p equeño arco de un círculo

menor que pasa p or X y cuy o cen tro es el p olo norte de la eclíptica K . Eso de�ne los arcos UX y UX 0
.

Puesto que UX 0
es un trozo de círculo máximo (de meridiano en en el sistema eclíptica-p olo de la eclíptica

K ) a lo largo del cuál se mide la latitud eclíptica, resulta que UX 0 = � � � (el signo menos se deb e a que la

ab erración hace dismin uir la latitud eclíptica). P or con tra, el arco UX es un trozo de p ar alelo en el mismo

sistema. Su longitud será, p or tan to, el corresp ondien te ap artamiento (como si de un simple cálculo de estima

se tratara), es decir, UX = � � cos� .

Puesto que la ab erración es un efecto m uy p equeño (es decir, XX 0
es, como máximo, 20;500

), el triángulo

XUX' es m uy p equeño y p o demos considerarlo un triángulo rectángulo plano. Aplicando trigonometría plana

en él obtenemos en tonces:

UX = XX 0cos 	 = k sin � cos 	

UX 0 = XX 0sin 	 = k sin � sin 	

En otras palabras, teniendo en cuen ta los resultados del párrafo an terior para UX y UX 0
resulta que:

� � cos� = k sin � cos 	

� � = � k sin � sin 	 (2.4)

Como es natural, queremos calcular los desplazamien tos � � y � � en términos de la constan te de ab er-

ración y de las co ordenadas v erdaderas de la estrella (�; � ) , es decir, hemos de conseguir eliminar de las

expresiones an teriores los ángulos � y 	 . P ara ello haremos uso del triángulo esférico KXF . T engamos en

cuen ta que en este triángulo, de acuerdo con la �gura 2.1, se tiene que XF = � . P or tan to, aplicando el

teorema de los senos de la trigonometría esférica, tenemos:

sin(90o + 	)
sin(90o )

=
sin� F � � )

sin �
) sin � cos 	 = sin( � F � � ): (2.5)

Ahora aplicamos el teorema de los cosenos en el mismo triángulo y obtenemos:

cos(90o ) = cos � cos(90o � � ) + sin � sin(90o � � ) cos(90o + 	)

O sea,



0 = cos� sin � � sin � cos� sin 	 ) sin � sin 	 =
cos� sin �

cos�
(2.6)

Aplicando el teorema de los cosenos de n uev o en el mismo triángulo:

cos� = cos(90o � � ) cos(90o ) + sin(90 o � � ) sin(90o ) cos(� F � � ) ) cos� = cos � cos(� F � � ):

In tro duciendo este resultado para cos� en la expresión (2.6) obtenemos:

sin � sin 	 = cos( � F � � ) sin � (2.7)

Sustituy endo ahora las expresiones (2.5) y (2.7) en las ecuaciones (2.4) obtenemos �nalmen te:

� � cos� = k sin(� F � � )

� � = � k cos(� F � � ) sin � (2.8)

T engamos en cuen ta ahora que, según hemos visto más arriba, � F = � � � 90o

y puesto que sin(� � �
� � 90o ) = � cos(� � � � ) y cos(� � � � � 90o ) = sin( � � � � ) , p o demos reescribir las ecuaciones (2.8) de la

siguien te forma:

� � cos� = � k cos(� � � � )

� � = � k sin(� � � � ) sin � (2.9)

que son las expresiones �nales que nos p ermiten obtener la p osición aparen te de la estrella en un momen to

dado, (� + � �; � + � � ) , a partir de su p osición v erdadera (�; � ) y de la longitud eclíptica del Sol en ese

momen to � � . Analicemos seguidamen te esas expresiones.

Como he comen tado más arriba, � � es directamen te el desplazamien to a lo largo del meridiano en el

sistema eclíptica-p olo norte de la eclíptica mien tras que el corresp ondien te desplazamien to a lo largo del

p ar alelo es � � cos� (es decir, este es el ap artamiento en el sistema eclíptica-p olo norte de la eclíptica). En

otras palabras, si elegimos un sistema de co ordenadas (x; y) lo cal, cen trado en la p osición v erdadera de la

estrella, con el eje x paralelo a la eclíptica y el eje y p erp endicular a ella, resulta que las ecuaciones (2.9) nos

dicen que la p osición aparen te de la estrella se encuen tra desplazada, p or efecto de la ab erración, desde su

p osición v erdadera las siguien tes can tidades medidas en ese sistema de co ordenadas:

x = � k cos(� � � � )

y = � k sin(� � � � ) sin �

que p o demos reescribir como:

x2

k2 = cos2(� � � � )

y2

k2 sin2 �
= sin 2(� � � � )

que, sumadas miem bro a miem bro dan lugar a:

x2

k2 +
y2

k2 sin2 �
= 1 (2.10)

es decir, la ecuación de una elipse, la elipse de ab erración , de semiejes k en la dirección paralela a la

eclíptica y k sin� en la dirección p erp endicular a la eclíptica. En otras palabras, a lo largo de un año, a

medida que el Sol describ e una vuelta completa a lo largo de la eclíptica y , p or tan to, � � v aría de 0o

a 360o

,

una estrella dada describ e una p equeña elipse, cen trada en su p osición v erdadera, paralela a la eclíptica y

de semieje ma y or k = 20; 500
en la dirección paralela a la eclíptica y semieje menor 20; 50sin � en la dirección



p erp endicular a la eclíptica, siendo � la latitud eclíptica v erdadera de la estrella. Obsérv ese que el semieje

ma y or de la elipse de ab erración no dep ende para nada de la p osición v erdadera de la estrella, de mo do que

es el mismo, k , para to das ellas. El semieje menor, en cam bio, dep ende del seno de la latitud eclíptica de

la estrella de mo do que ese semieje es cada v ez más p equeño a medida que la estrella tiene latitud eclíptica

menor (es decir, a medida que está más cerca de la eclíptica). En el caso particular de una estrella situada

sobre la eclíptica, para la que � = 0 o

, la elipse de ab erración se reduce a un arco de eclíptica de longitud

20; 500
a cada lado de la p osición v erdadera, es decir, la estrella v aría su longitud eclíptica en 4100

a lo largo

de un año.

La p osición aparen te de una estrella en el cielo en un momen to dado cam bia con el tiemp o no sólo debido

al efecto de la ab erración sino, tam bién, debido al hec ho de que las estrellas tienen movimiento pr opio a tra v és

del espacio. Es decir, lo que hemos llamado p osición v erdadera (�; � ) tam bién cam bia con el tiemp o debido

al mo vimien to propio de la estrella. Sin em bargo, este mo vimien to propio es m uy p equeño (puedes consultar

el catálogo Hipparcos a tra v és de las páginas de las constelaciones en este mismo sitio w eb para v er su

magnitud para cada estrella). A demás los datos sobre mo vimien to propio de las estrellas no son en teramen te

�ables debido a la enorme di�cultad en su medición de mo do que a los efectos prácticos de analizar la

p osición aparen te de una estrella a lo largo de un sólo año el mo vimien to propio es generalmen te despreciado

ac hacándose to dos los cam bios en la p osición aparen te a la ab erración. Sin em bargo, para ob jetos m uc ho

más pró ximos, como los planetas, el mo vimien to propio no puede ser despreciado puesto que es considerable

y , además, bien cono cido. De esta manera, las observ aciones astronómicas de los planetas encaminadas a

determinar su p osición han de corregirse no sólo p or ab erración sino, tam bién, p or lo que se llama tiemp o

de luz : en el in terv alo de tiemp o que transcurre en tre que la luz sale del planeta y es medida en la Tierra, el

planeta se desplaza una distancia no despreciable. En el caso de los planetas, este efecto suele agruparse con

la ab erración tal como la hemos descrito ( ab err ación anual ) dando lugar a la llamada ab err ación planetaria .

En este caso, la ab erración an ual p or si sola se cono ce tam bién como ab err ación estelar .

Figura 2.5: Órbita terrestre y descomp osición de la v elo cidad de traslación.

Discutamos ahora, m uy brev emen te, el efecto de la excen tricidad de la órbita terrestre. Hemos basado

n uestro análisis de la ab erración estelar en la sup osición de que la órbita terrestre es circular. Esa sup osición

da lugar a una k constan te p orque si la órbita terrestre fuese circular en tonces la v elo cidad de traslación

de la Tierra, v , sería constan te (como obliga la ley de Keppler de velo cidad ar e olar constan te, consecuencia

directa del carácter cen tral de la fuerza gra vitatoria). P ero la órbita terrestre es elíptica con el Sol situado

en uno de los fo cos de la elipse, como se m uestra en la �gura 2.5.

La v elo cidad de traslación, represen tada en la �gura p or el v ector

�!
T E , puede descomp onerse en cualquier

instan te en dos comp onen tes, represen tadas p or

�!
T F (p erp endicular en cada momen to al radio v ector) y

�!
T G (p erp endicular en cada momen to al semieje ma y or de la elipse). Am bas comp onen tes de la v elo cidad

de traslación son constan tes en mó dulo. Sin em bargo, no es constan te el ángulo que forman en tre sí dando

lugar a una v elo cidad de traslación de la Tierra (que es la suma v ectorial de am bas comp onen tes) que no

tiene mó dulo constan te (como ha de ser para p o der cumplir la segunda ley de Keppler y barrer áreas iguales

en tiemp os iguales). Si sólo existiese la comp onen te

�!
T F el mo vimien to sería circular uniforme (como hemos

supuesto en n uestro estudio) dando lugar a una k constan te. La comp onen te

�!
T G in tro duce términos de

segundo orden m uy p equeños (del orden de 0;300
) que si bien son indep endien tes de la p osición de la Tierra

si dep enden de las co ordenadas v erdaderas de la estrella. P ara los prop ósitos de estas notas esos términos

de segundo orden son despreciables.

P ara �nalizar esta sección, y a mo do de curiosidad simplemen te, incluiré el resultado que se obtiene si el

estudio de la ab erración se realiza utilizando co ordenadas ecuatoriales en lugar de co ordenadas eclípticas. El



análisis es en ese caso m uc ho más farragoso y , de hec ho, puesto que hemos aprendido más arriba a pasar de

unas co ordenadas a otras, deb ería ser p osible para el lector deriv ar las expresiones que p ongo a con tin uación

a partir de las ecuaciones (2.9). Utilizando co ordenadas ecuatoriales el plan teamien to del problema es el

mismo: una estrella en p osición v erdadera (�; � ) es observ ada desplazada a la p osición (� + � �; � + � � )
como consecuencia de la ab erración estelar. Se trata de obtener (� �; � � ) en términos de (�; � ) y � � que,

como an tes, es el parámetro que nos indica en qué momen to del año nos encon tramos. El resultado que se

obtiene es:

� � = � k
cos� cos� � cos" + sin � sin"

cos�
� � = � k [cos� � cos" (tan " cos� � sin � sin � ) + cos � sin �� � ] (2.11)

donde " es la oblicuidad de la eclíptica.



Capítulo 3

Medir la v elo cidad de la luz con el

sextan te

En el Capítulo an terior hemos estudiado el fenómeno de la ab erración estelar que, en resumen, signi�ca

que una estrella dada describ e a lo largo de un año una elipse (la elipse de ab erración) cen trada en su p osición

v erdadera. El tamaño de esa elipse se esp eci�ca median te sus semiejes que son k = v=c ' 20;500
a lo largo de

la dirección paralela a la eclíptica y k sin � en la dirección p erp endicular a la eclíptica, siendo � la latitud

eclíptica v erdadera de la estrella, v la v elo cidad de traslación de la Tierra en su órbita alrededor del Sol

y c la v elo cidad de la luz. Ha debido quedar claro en el Capítulo an terior que la ab erración estelar es un

efecto relativista aunque p o damos obtener el resultado correcto utilizando la Física clásica como hicimos en

la sección 2.1.

La idea propuesta en este Capítulo es m uy simple. Si cada estrella está recorriendo a lo largo de un año

una elipse de semieje ma y or k , la distancia en tre dos estrellas dadas v ariará a lo largo del año de manera

oscilan te a medida que cada una de ellas recorre su elipse de ab erración. Si elegimos esas dos estrellas

con v enien temen te p o demos hacer máxima la amplitud de esa oscilación y el pun to in teresan te es que en

ese caso esa amplitud máxima es su�cien temen te grande como para ser p erfectamen te medible sin más que

rep etir p erió dicamen te la medida de la distancia en tre esas dos estrellas con el sextan te. Estaremos así

midiendo un efecto relativista con un simple sextan te. Ob viamen te, la elipse de ab erración corresp ondien te

a una estrella dada no p o demos medirla con el sextan te (no p o demos medir p osiciones de estrellas en el cielo

con el sextan te), p ero sí p o demos medir directamen te el efecto relativista de la ab erración a tra v és de su

in�uencia en la distancia en tre dos estrellas dadas a medida que pasa el tiemp o. V amos a v er en tonces cómo

elegimos adecuadamen te dos estrellas de mo do que el efecto sea lo ma y or p osible y facilitar así la realización

del exp erimen to.

Reescribamos las ecuaciones (2.9) de la siguien te manera:

� � = � k cos(� � � � ) sec�

� � = � k sin(� � � � ) sin � (3.1)

Puesto que, según vimos en el Capítulo an terior, estas son las ecuaciones de una elipse con semieje ma y or

paralelo a la eclíptica, parece que la manera más sencilla de conseguir la máxima v ariación p osible en la

distancia estrella-estrella es emp ezar p or elegir dos estrellas que se encuen tres sobre la eclíptica (de mo do

que sus latitudes eclípticas sean cero). Así el arco de círculo máximo en tre ellas es un arco de eclíptica y

las ecuaciones an teriores se simpli�can quedando, para cada una de las dos estrellas, � � = � k cos(� � � � )
y � � = 0 . En este caso particular la distancia D c en tre am bas estrellas es directamen te la diferencia de

longitudes eclípticas:

D c = � 2 + � � 2 � � 1 � � � 1 = � 2 � � 1 + k [cos(� � � � 1) � cos(� � � � 2)]

donde � 1 y � 2 son las longitudes eclípticas v erdaderas de am bas estrellas . Si no existiese el fenómeno de

la ab erración, la distancia en tre las dos estrellas sería constan te e igual a � 2 � � 1 . El segundo término,

prop orcional a k , es oscilatorio y es el efecto de la ab erración estelar. P ara hacer máxima la amplitud de

esa oscilación es eviden te que lo que hemos de hacer es elegir dos estrellas de mo do que tengan longitudes

eclípticas que se diferencien en 180o

, es decir, � 2 = � 1 + 180 o

. En ese caso los dos cosenos del segundo

miem bro son iguales p ero cam biados de signo con lo que se suman dando lugar a una oscilación de amplitud
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4k = 8200
, es decir, la v ariación en tre el máximo y el mínimo de D c a lo largo de un año es de más de un

min uto de arco, p erfectamen te medible con un sextan te. Sin em bargo, si existieran esas dos estrellas situadas

sobre la eclíptica separadas 180o

no serían útiles para la medida pues no serían visibles sim ultáneamen te.

Sup ongamos en tonces que am bas estrellas se encuen tran sobre la eclíptica separadas un ángulo � , es decir

� 2 = � 1 + � . En tonces la distancia en tre am bas es:

D c = � + k [cos(� � � � 1) � cos(� � � � 1 � � )] = � + k [cos(� � � � 1) � cos(� � � � 1) cos� � sin(� � � � 1) sin � ]

Esta ecuación indica que si elegimos dos estrellas separadas 90o

a lo largo de la eclíptica en tonces la distancia

en tre ellas será,

D c = 90 o � k [sin(� � � � 1) � cos(� � � � 1)]

Cuando el Sol se encuen tre en longitud eclíptica � � = � 1 +90 o

la distancia en tre am bas estrellas será mínima

e igual a 90o � k . La condición � � = � 1 + 90 o

signi�ca, según lo que vimos en el Capitulo an terior, que

la estrella 1 está en el ap ex en ese momen to, es decir, se encuen tra en el pun to de la esfera celeste al que

apun ta el mo vimien to de traslación de la Tierra en ese momen to. Lo in teresan te es que el término oscilatorio

en tre corc hetes de esa ecuación es una función sin usoidal de p erio do 2� y amplitud algo menor de 3, como

se m uestra en la �gura 3.1 que represen ta la función sinx � cosx (téngase en cuen ta que sustituir x p or

x � � 1 no cam bia la p erio dicidad ni la amplitud de la función, solamen te m uev e la curv a horizon talmen te de

manera global).

Figura 3.1: F unción sinx � cosx .

Es decir, que dos estrellas sobre la eclíptica y separadas en tre sí 90o

(diferencia en tre sus longitudes

eclípticas v erdaderas, se en tiende) darían lugar a una oscilación en la distancia que las separa con una

amplitud de algo menos de 3k , o sea, algo menos de un min uto de arco, p erfectamen te medible con el

sextan te. Como es eviden te, no existen dos estrellas exactamen te sobre la eclíptica y separadas exactamen te

90o

, p ero si existen dos candidatas bastan te pró ximas a cumplir esas condiciones, como se puede v er en la

�gura 3.2 que m uestra la carta del cielo para latitudes N medias en abril de 2006.

Como se aprecia rápidamen te, dos son las estrellas fácilmen te visibles para ser medidas que se encuen tran

m uy pró ximas a la eclíptica: Spica y P ollux (Régulo se encuen tra prácticamen te sobre la eclíptica p ero

separada de cualquiera de las otras dos unos 45

o

). Así que n uestro exp erimen to consistirá en medir la distancia

Spica-P ollux, anotando cuidadosamen te la hora TU de la medida. Rep etiremos esa medida digamos que 1

v ez p or semana duran te unos meses. Represen tamos en tonces los resultados para la distancia estrella-estrella

corregida p or refracción (como hemos visto en el Capítulo 1 de estas notas) fren te al tiemp o y , si n uestras

medidas han sido lo su�cien temen te �nas, deb emos obtener una distancia oscilan te debido a la ab erración

estelar. Habremos en tonces sido capaces de detectar un efecto puramen te relativista median te un simple

sextan te. Desde n uestras latitudes Spica y P ollux son visibles desde mediados de no viem bre (de madrugada

justo an tes de la salida del Sol) hasta principios de junio (justo después de la puesta de Sol en cuan to el

cielo oscurece lo su�cien te), el resto del año estas estrellas están sobre nosotros duran te el día. P or tan to es

duran te la primera mitad del año cuando p o demos realizar el exp erimen to.



Figura 3.2: El cielo en Abril de 2006 visto desde los 40o

de latitud N. Esta carta del cielo corresp onde a 20

horas de tiemp o univ ersal a principios de mes.

P o demos precalcular el resultado que deb emos medir, obteniendo la distancia Spica-P ollux a partir de

los datos de am bas estrellas (como hemos aprendido en el primer Capítulo de estas notas). Sin em bargo, no

p o demos hacer este cálculo utilizando los datos del Almanaque Náutico y a que esa publicación prop orciona el

ángulo sidéreo y la declinación de las estrellas solamen te el día 15 de cada mes y , lo que es p eor, redondeados

am b os a la décima de min uto de arco. Esa precisión, que es su�cien te para obtener una recta de altura

su�cien temen te precisa, no basta para obtener una curv a de la distancia Spica-P ollux su�cien temen te precisa.

El lector puede en tretenerse en ese cálculo (fue mi primer in ten to al p ensar en este exp erimen to) y encon trará

una distancia oscilan te como se esp era (los cálculos del Almanaque Náutico tienen en cuen ta, como deb e ser,

la ab erración estelar). Sin em bargo, el ruido obtenido, debido a la falta de precisión en los v alores del ángulo

sidéreo y la declinación de las estrellas in tro ducida p or el redondeo, es tan grande que hace in útil el cálculo.

Es necesario en tonces recurrir a cálculos más precisos.

P o demos utilizar p or ejemplo el programa c artes du ciel (disp onible en http://www.r o dame dia.c om ). Este

programa, además de dibujar m uy útiles cartas del cielo a medida del usuario, prop orciona las p osiciones de

las estrellas (ascensión recta y declinación) con hasta dos decimales en los segundos (de tiemp o y de arco,

resp ectiv amen te), precisión su�cien te para n uestros prop ósitos. Y o he utilizado una v ersión mo di�cada para

este prop ósito del Almanaque Pro civ el, pidiéndole que escriba las p osiciones con esa precisión. Las p osiciones

de Spica y P ollux obtenidas son las mostradas en la �gura 3.3.

Con los datos de p osición de am bas estrellas y a p o demos calcular la distancia en tre ellas tal y como

hemos explicado en el Capítulo 1. El resultado se m uestra en la �gura 3.4.

Como puede observ arse, el comp ortamien to de la distancia estrella-estrella es el esp erado teniendo en

cuen ta el análisis que hemos hec ho más arriba para estrellas que se encuen tran sobre la eclíptica y separadas

en tre sí 90

o

que es apro ximadamen te el caso de Spica y P ollux. La amplitud de la oscilación es de 0;016o =
0;960

, p erfectamen te medible con el sextan te.

Puesto que P ollux y Spica no se encuen tran exactamen te sobre la eclíptica no p o demos analizar el

resultado utilizando las ecuaciones simples de esta sección. P or el con trario, si queremos hacer un análisis

cuan titativ o del resultado de n uestras medidas tendremos que manejar el cálculo general de la distancia

en tre dos estrellas situadas en (� 1 + � � 1; � 1 + � � 1) y (� 2 + � � 2; � 2 + � � 2) con los desplazamien tos � �
y � � dados p or las expresiones (2.9). En otras palabras, lo que p o demos hacer, utilizando un ordenador y

los v alores cono cidos (obtenidos de un catálogo de estrellas) de las p osiciones v erdaderas (� 1; � 1) y (� 2; � 2)
de Spica y P ollux, es calcular el v alor de k que mejor a justa los datos medidos de la distancia en tre am bas



Figura 3.3: Ascensión recta y declinación de Spica y P ollux obtenidas del Almanaque Pro civ el mo di�cado

para que escriba los resultados con dos decimales en los segundas de tiemp o y de arco en lugar de redondear

a la décima de min uto.

Figura 3.4: Distancia estrella-estrella en tre Spica y P ollux a lo largo de la primera mitad de 2006.

estrellas. Cono cido el v alor de k obtenemos n uestro v alor exp erimen tal de c a partir del v alor cono cido de la

v elo cidad de traslación de la Tierra.


