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Plano Ecliptico

Si se observa la trayectoria del sol, desde un sistema de referencia de la Tierra, parece que se
mueve alrededor de la Tierra en una trayectoria que se inclina con respecto al eje de rotacion
23,5°. A este camino se le llama la ecliptica. Nos dice que el eje de rotacién de la Tierra, esta
inclinado respecto al plano de la drbita solar de la Tierra 23.5°. Las observaciones, nos muestran
gue los demas planetas, con la excepcion del enano Plutén, también orbitan alrededor del Sol en
el mismo plano esencialmente. El plano de la ecliptica, contiene pues, la mayor parte de los
objetos que orbitan el Sol. Esto sugiere que el proceso de formacién del sistema solar proviene de
un disco de material con el que forméd el Sol y los planetas. La inclinacion de 23.5° del eje de
rotacion de la Tierra proporciona las variaciones estacionales debido a la cantidad de luz solar
recibida en la superficie.

La drbita de Plutdn es excepcional, ya que su 6rbita forma un dngulo de 17° con la érbita de la
Tierra. Esto ha llevado a una serie de teorias sobre el origen de Plutén. Mercurio es el Unico otro
planeta que se mueve considerablemente lejos del plano de la ecliptica (7°).

La Ecliptica

Al camino aparente del movimiento del Sol sobre la esfera celeste segin se ve desde la Tierra se
llama Ecliptica. El plano ecliptico esta inclinado 23.5° respecto del plano del ecuador celeste, ya
que el eje de rotacidon de la Tierra, estd inclinado 23.5° respecto de su érbita alrededor del Sol. El
plano de la Ecliptica intersecta el plano ecuatorial celeste a lo largo de la linea entre los
equinoccios.

La inclinacién del eje de la Tierra con respecto a la ecliptica es responsable de las estaciones de la
Tierra.
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La Esfera Celeste

Las estrellas pueden ser imaginadas, como puntos de luz en una esfera que gira alrededor de la
Tierra. La proyeccion de los polos de la Tierra y el Ecuador hacia fuera, sobre esta esfera
imaginaria, ofrece un marco de referencia para la medida celestial. Las medidas formales de vistas
desde la Tierra se expresan en términos de ascensioén recta y declinacién, los analogos a longitud y
latitud sobre la superficie de la Tierra.

Declinacion y Ascension Recta

La ascensién recta y la declinacion son como la longitud y latitud en la superficie de la Tierra,
excepto que aquellas son medidas respecto a la esfera celeste, con el equinoccio de invierno como
el origen de coordenadas.

La ascensidn recta es la longitud celeste, medida en la direccién de rotacién de la Tierra. Puesto
gue la rotacidon hace una circulo completo en 24 horas, la notacién adoptada para la ascension
recta se hace en términos de horas y minutos, con 24 horas, representando un circulo completo.
La declinacién se expresa como un angulo respecto al ecuador celeste. Por ejemplo, la coordenada
celeste de la estrella Betelgeuse en la constelacion de Oridn, tiene ascensién recta = 5 horas 52
minutos y la declinacién es de 7 grados 24 minutos. Una declinacién al sur del ecuador celeste se
da con un signo negativo. North North
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Equinoccios y Solsticios ' .

Los puntos donde la ecliptica cruza el plano ecuatorial de la esfera celeste se llaman equinoccios.
En esas fechas hay 12 horas de luz y 12 horas de oscuridad. A la excursidn mas septentrional del
Sol se llama solsticio de verano y tendra la mayor cantidad de luz solar. Frente a ella, el solsticio de
invierno es el periodo mas breve de luz solar.
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Se toman las medidas celestiales, para significar las clases de medidas respecto de la esfera
celeste, que le permite localizar objetos astrondmicos para la observacion. Las medidas respecto a
la esfera celeste, se expresan tipicamente como ascension recta y declinacién, medidas andlogas a

la longitud y latitud sobre la superficie de la Tierra.

alrededor del Sol.

Con el fin de saber dénde buscar en el cielo un objeto dado, se necesita una descripcién precisa
del movimiento de la Tierra alrededor del Sol, y una medicién precisa de la hora. A menudo es mds
conveniente describir el movimiento aparente del sol y las estrellas con respecto a la Tierra como
si estuviera quieta. En el marco de referencia de la Tierra, al camino aparente del Sol, se le
llama ecliptica. El plano de la ecliptica esta inclinado 23.5° respecto al ecuador celeste como
consecuencia de la inclinacion del eje de rotacion de la Tierra, respecto del plano de su érbita
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Periodos Sinddico y Sideral

El lapso de tiempo que toma una drbita planetaria alrededor del Sol, respecto de las estrellas fijas,
se llama periodo sideral. El periodo sideral de la Tierra es alrededor de 365 1/4 dias. Es util otro
tipo de periodo para ver otros planetas -el periodo entre los momentos que sus posiciones ocupan
la misma linea radial con el Sol- se llama periodo sinddico. Cuando los planetas estan sobre la
misma linea radial con el Sol, se dice que estdn "en oposicidon". Para los planetas mas cercanos al
Sol que la Tierra, el periodo sinddico de la Tierra es mas largo que el periodo sideral, y para los
planetas exteriores es mas corto, seglin son vistos por un observador sobre aquellos planetas.

El periodo sideral de Marte es de 1,88 afios, mientras que el periodo sinddico es 2,135 afios segln
se ve desde la Tierra. El tiempo de oposicidn de Marte estd asociado con su aparente movimiento
retrégrado para un observador sobre la Tierra.

El periodo que lleva de nuevo a la misma posicidon angular con respecto al Sol se llama el afo
trépico y dura 365,242 dias solares medios. Formalmente este periodo se define como el intervalo
de tiempo entre un equinoccio de invierno y el siguiente. El periodo sideral (periodo con respecto
a las estrellas distantes) de 365,256 dias solares medios, es alrededor de 20 minutos mas largo
como consecuencia de la precesion del eje de rotacion de la Tierra. Ese periodo de precesion de
alrededor de 26.000 anos, trae el equinoccio de invierno unos 20 minutos mas tempranos cada
afio. El hecho de que el afio no tiene exactamente 365 dias, nos ha llevado a la inclusion de los
anos bisiestos y otros ajustes en el calendario.

El dia sideral, que consiste en encontrar a una estrella fija en la misma posicion en la siguiente
noche, es de 23 horas, 56 minutos and 4 segundos. El efecto practico es observar que las estrellas
se elevan unos cuatro minutos mds tempranos cada noche, alrededor de 2 horas antes en un mes,
y aparecen como un desfile que avanza hacia el oeste a través del cielo nocturno.

El punto Aries no es un punto fijo, se mueve sobre la esfera celeste sometido principalmente al
movimiento de Precesidn de los equinoccios y en menor medida al movimiento de Nutacion. Si

consideramos sélo el movimiento de precesidon hablaremos del equinoccio medio.

Tiempo sidéreo medio

Es el angulo horario del equinoccio medio. Es un tiempo que discurre uniformemente, al

prescindirse de la nutacion.

Si consideramos precesion y nutacion hablaremos del equinoccio verdadero.

Tiempo sidéreo verdadero

Es el angulo horario del equinoccio verdadero, y por tanto se tiene en cuenta la precesiény

nutacion, por lo que es un tiempo que no discurre uniformemente.

La diferencia entre ambos tiempos sidéreos se llama Ecuacidn de Equinoccios y es siempre menor

que 1,18 segundos.



Tiempo sidéreo local (TSL) y Tiempo sidéreo de Greenwich

Los valores locales del tiempo sidéreo varian de acuerdo con la longitud del observador. Si nos
movemos una longitud de 152 hacia el este, el tiempo sidéreo aumenta una hora sidérea. Las
posibles diferencias se deben a la exactitud de las medidas. El tiempo sidéreo de Greenwich es el
Tiempo sidéreo local para un observador situado en el Meridiano de Greenwich.

Los intervalos en Tiempo sidéreo (S) y en Tiempo medio (M) regido por el Sol medio y que tiene
que ver con el Tiempo Universal Coordinado (TUC) se relacionan mediante un factor constante

S = M-1,00273790935

El tiempo sidéreo local (Tsl o ©,,(th, A} o la hora sidérea local es el angulo horario que forma
el punto Aries con el meridiano del observador. El tiempo sidéreo local es la ascensidn recta de un
astro mas el dngulo horario de dicho astro: T'SL = 0O,,(th,\) = H + «

El tiempo sidéreo se usa en observatorios astrondmicos por la facilidad que supone a la hora de
determinar qué objetos astrondmicos seran visibles en un momento dado. Los objetos se sitian
en el cielo nocturno empleando la ascension recta y declinacion relativas al ecuador celeste (algo
analogo a la longitud y latitud en la Tierra), y cuando el tiempo sidéreo de un objeto es igual a su
ascension recta, se encontrara cruzando el meridiano (H = U) en el punto mas alto del cielo y
sera ademas el mejor momento para realizar las observaciones. O dicho de otro modo: en el
instante de la culminacidn de una estrella su ascensién recta nos da el tiempo sidéreo, o a la

inversa, conocido el tiempo sidéreo tenemos la ascension recta de la estrella.

Como caso particular para Greenwich se establece el tiempo sidéreo de Greenwich, de gran
importancia en Astronomia: angulo horario del equinoccio vernal en el Meridiano de Greenwich.
Una magnitud que estd tabulada en todos los Anuarios de Astronomia es el Tiempo sidéreo medio
en Greenwich aOh de T.U. ©,,(0h, Gr ) e puede calcular mediante la expresion:

O, (0h, Gr) = 6h38min45,836s + 8640184,542s - T + 0,0929s - T*

donde T es el numero de siglos julianos de 36525 dias medios transcurridos a medianoche de

Greenwich desde el mediodia medio en Greenwich de 31 de diciembre de 1899.
Una vez hecho el célculo se transforma a la primera vuelta en el rango 0-24 horas.

Para calcular el tiempo sidéreo de Greenwich a una hora t de T.U. se transforma el intervalo de

tiempo medio t en tiempo sidéreo.

©,n(th,Gr) = ©,,(0h, Gr) + ¢t - 1,00273790935

Para calcular el tiempo sidéreo local TSL en un lugar de longitud geografica )@ una horatde T.U.



basta con sumar la longitud (transformada en intervalo de tiempo) y positiva al este de Greenwich.

Oum(th,\) = O (th, Gr) + A

Relacion entre TSL, Hy a

Plano ecuador TSL=a+H

Tiempo Sidéreo Local

Meridiano

Angulo Horario
Punto Aries

Astro

A. Recta

La fecha Juliana

En astronomia, J2000.0 se refiere a la fecha Juliana 2451545.0 TT (Tiempo Terrestre), o 1
de enero de 2000, mediodia TT. Es equivalente al 1 de enero de 2000, 11:59:27.816 TAl, o 1 de
enero de 2000, 11:58:55.816 UTC. Esta fecha es usada ampliamente para indicar un instante en el
tiempo estdndar para la medicién de las posiciones de los cuerpos celestes y otros eventos
estelares. Por ejemplo, aunque imperceptible a simple vista, las estrellas se mueven en el espacio,
y es necesario, para describir su posicién en el firmamento, especificar la fecha a la que se refiere
dicha posicidn. Si pretendemos averiguar el lapso transcurrido entre dos eclipses lejanos, aunque
sean del mismo calendario, hay que llevar cuenta de los bisiestos transcurridos, lo que se complica
aun mas si uno es del calendario juliano y otro del gregoriano. Por esto en el mismo afio 1582, José
Scaliger de Leyden cred una escala continua de tiempo fijando su origen (dia 0) en el mediodia del
12 de enero del afio 4713 a. C. del calendario juliano prolépticoy contando los dias solares
correlativamente. Este niumero se llama fecha juliana. El dia 11 de julio de 1997 a las 12 h TU se
completa el dia 2.450.641. En el calendario de uso civil no hay afio cero, el afio anterioral 1 d. C. es
el 1 a. C; las fechas julianas no presentan esta discontinuidad. Este problema de origen significa
que si se introduce para la fecha 12,3,-3283 se entiende el afio 3284 a. C. La primera forma de
designar la fecha se llama astrondmica y la segunda fecha histérica. Asi la fecha juliana es una
cuenta continua de dias y fracciones contados desde un punto inicial fijo. En este momento, el dia
en que consultas el presente articulo (21 de mayo de 2014, a las 16:25 TU), la fecha juliana es
2456799.1840278. La parte entera (2456799) corresponde al dia de hoy (desde el mediodia
pasado hasta el préoximo mediodia); la fraccion indica la fraccion de dia transcurrida desde el

ultimo mediodia (de forma que 0,5 seria la medianoche TU).



Movimiento Retrégrado de Marte

Como resultado de la naturaleza de las érbitas de la Tierra y de Marte alrededor del Sol, hay
momentos en que Marte parece estar viajando hacia atras durante un tiempo corto en
comparacién con las "estrellas fijas".

Mirando hacia arriba en el cielo cada noche a la misma hora, por lo general se observa que Marte
estd un poco mas hacia el este, en comparacion con las constelaciones. Sin embargo,
aproximadamente cada dos afios cuando se observa igualmente a la misma hora, hay un par de
meses, donde parece que Marte se mueve de este a oeste (movimiento retrégrado). Lo de arriba
es el patrén observado en 2003.




Esta es la trayectoria aparente de Marte durante 2005 cuando mostré un movimiento retrégrado
durante aproximadamente un periodo de dos meses.

Este movimiento hacia atrds o retrégrado era un misterio para los primeros observadores, y les
llevd a la utilizacion de la palabra "planeta"”, del término griego que significa "vagabundo". Con
nuestra actual comprension de que la Tierra viaja alrededor del Sol en un afio, mientras que el mas
lejano Marte tiene un periodo sideralde 1,88 afios terrestres, estd claro que la Tierra
periddicamente "alcanzard" a su mas lejano vecino. A medida que la Tierra se mueve hacia

adelante en su érbita, Marte parecerd deslizarse hacia atrds en comparacidon con su mas comun
marcha hacia el este a través del cielo.

2.135 Earth orbits to
again come into
opposition with Mars

Earth orbit

Mars orbit

Desde el momento en que la Tierra y Marte estan en linea a través del Sol (llamado estar en
"oposicidn") a la siguiente oposicidn hay 2,135 drbitas terrestres. En este corto periodo de tiempo
incluyendo el tiempo de oposicién, es cuando Marte exhibe su movimiento retrégrado para un
observador en la Tierra. El periodo de tiempo entre oposiciones se llama periodo sinddico.



Velocidad de Escape

En ausencia de resistencia de friccion, un objeto lanzado desde la Tierra puede escapar de ella,
cuando su energia cinética iguala en magnitud a su energia potencial.

Mass®  Radius®
Mercury 0.0558 0.383
Venus 0.815 0.95

Vv =112 kmm/s Earth 1 1

escape Mars 0107 0532
Jupiter 318 11.2
Saturn 951 9.41
1 2 GMm Uranus 14.5 4.06
-y = ——- Neptune 17.2 3.88
F Pluto 001 02
Maoon 00123 0273
v = 2GM *relative to Earth
escape r

Earth mass = 5.976x10™kg
Earth equatorial radius = 6378 km

G =6.67x107"" Nm? /| kg?

Velocidad de Orbita y Velocidad de Escape

Si la energia cinética de un objeto m;lanzado desde un planeta de masa M, fuera igual en
magnitud a la energia potencial, entonces, en ausencia de resistencia de friccién, podria escapar
del planeta. La velocidad de escape esta dada por:

GmM, 1
U = === mlv- Ve.w‘.r:pe -

Para encontrar lavelocidad de drbita para una odrbita circular, se puede establecer lafuerza
gravitacional igual a la fuerza centripeta requerida:

GmM, my GM,
= Vv = _—

RZ R oy R
Note que la velocidad de érbita y la velocidad de escape de ese radio estan relacionadas por

Vv :‘JEV

escape orbit



Energia Cinética

La energia cinética (siglas en inglés K.E.) es la energia del movimiento. La energia cinética de un
objeto es la energia que posee a consecuencia de su movimiento. La energia cinética* de un
punto material m esta dada por

Kinetic Energy = 1 mv?

La energia cinética es una expresion del hecho de que un objeto en movimiento, puede realizar
un trabajo sobre cualquier cosa que golpee; cuantifica la cantidad de trabajo que el objeto podria
realizar como resultado de su movimiento. La energia mecdnica total de un objeto es la suma de
su energia cinética y su energia potencial.

Para un objeto de tamano finito, esta energia cinética se llama la energia cinética de traslacion de
la masa, para distinguirlo de cualquier energia cinética rotacional que puede poseer. La energia
cinética total de una masa, se puede expresar como la suma de la energia cinética de traslacion de
su centro de masa, mas la energia cinética de rotacién alrededor de su centro de masa.

*Se supone que la velocidad es mucho menor que la velocidad de la luz. Si la velocidad es
comparable a c, se debe usar la expresion de la energia cinética relativista.

Energia Potencial Gravitacional

La expresidn general para la energia potencial gravitacional, surge de la ley de la gravedad, y es
igual al trabajo realizado contra la gravedad, para llevar una masa a un punto determinado del
espacio. Como consecuencia de la naturaleza de la fuerza de gravedad dependiente del inverso del
cuadrado, la fuerza se acerca a cero para grandes distancias, y por tanto cobra sentido elegir
el cero de energia potencial gravitacional a una distancia exterior infinita. Entonces, la energia
potencial gravitacional cerca de un planeta es negativa, puesto que la gravedad realiza un trabajo
positivo cuando se acerca la masa. Este potencial negativo es indicativo de un "estado ligado"; una
vez que la masa esta cerca de un cuerpo grande, es atrapada hasta que algo pueda suministrarle
energia suficiente que le permita escapar. La forma general de la energia potencial gravitacional
de una masa m es:

U=-GMITI
r

donde G es la constante gravitacional, M es la masa del cuerpo atractivo y r es la distancia entre
sus centros.


http://hyperphysics.phy-astr.gsu.edu/hbasees/conser.html#coneng
http://hyperphysics.phy-astr.gsu.edu/hbasees/mass.html
http://hyperphysics.phy-astr.gsu.edu/hbasees/wcon.html
http://hyperphysics.phy-astr.gsu.edu/hbasees/pegrav.html#pe
http://hyperphysics.phy-astr.gsu.edu/hbasees/rke.html#rke
http://hyperphysics.phy-astr.gsu.edu/hbasees/cm.html#cm
http://hyperphysics.phy-astr.gsu.edu/hbasees/relativ/releng.html#c5

Esta es la formula de la energia potencial gravitacional mas util para el calculo de la velocidad de
escape de la gravedad de la Tierra.

Energia Potencial Gravitacional

Del trabajo realizado contra la fuerza de la gravedad, para llevar una masa hasta el infinito, donde
la energia potencial, se le asigna el valor de cero, la expresidn para la energia potencial
gravitacional es:

U = 'Gr;ﬂm

Esta expresion es util para el calculo de la velocidad de escape, la energia para sacarla de una
orbita. etc. Sin embargo, para objetos cercanos a la Tierra la aceleracion de la gravedad g, se
puede considerar que sea aproximadamente constante, y la expresion de la energia potencial en
relacion con la superficie de la Tierra se convierte en:

U = mgh

donde h es la altura sobre la superficie, y g es el valor de la aceleracion de la gravedad en la
superficie.

Potencial Gravitacional

r
- =
From the definition of potential energy | ) = =| F .« dr

ref G Mm =
and the law of gravitation — —— &
r
with the choice of the zero of potential energy at infinite distance where the force approaches
zero, the gravilational potential energy is the work done to bring an object from infinity to
radius r:

u(r) =-| -GMm gr' = _.GMm
r' r

oD

-
1, represents a unit vector in the outward radial direction



Integral de Potencial Gravitacional

The potential integral is of the polynomial form 1 dr = _1 sothat
r re r
U(r) ==| - GMm dr' has three minus signs which yield the negative
ré GMm

. The negative

oo expression U(r) = - ==

potential energy indicates a bound state.

r is measured

from the F G M m
center of gravity = ~ ]
the earth PR from
S | « infinity

An object at radius r out from the earth is bound to the earth
by energy U, and would require the supply of extra energy
equal to U to escape the earth's gravity.

Gravedad

La gravedad, la mds débil de las cuatro fuerzas fundamentales, es sin embargo la fuerza dominante
en el universo y modela la estructura a gran escala de las galaxias, estrellas, etc. La fuerza
gravitacional entre dos masas m1 y m2 estd dada por la relacién:

Egravedad = Gr:%m? G =6.67 X 10-11 N m2fk92

A esto se le llama a menudo la "ley de gravitacidon universal" y G la constante de gravitacién
universal. La gravedad es un ejemplo de una fuerza que sigue la ley del inverso del cuadrado*. La
fuerza es siempre atractiva y actta a lo largo de la linea de uniéon del centro de masa de las dos
masas. Las fuerzas de las dos masas son de igual magnitud, pero de sentido opuesto, obedeciendo
a la tercera ley de Newton. Vista como un intercambio de fuerzas, a la particula de intercambio
menos masiva se le llama graviton.

La fuerza de la gravedad, tiene la misma forma que la ley de Coulomb para la fuerza entre cargas
eléctricas, o sea, es una fuerza de la ley del inverso del cuadrado, que depende del producto de las
dos fuentes interaccionando. Esto llevd a Einstein a comenzar a trabajar con la fuerza
electromagnéticay la gravedad como el primer intento para demostrar la unificacién de las
fuerzas fundamentales. Resulto ser el lugar equivocado para comenzar, y la gravedad seria la
Ultima de las fuerzas para unificar con las otras tres fuerzas. La Unificacidon electrodébil
(unificacion de las fuerzas débil y magnética) se demostré en 1983, un resultado que no era
previsible en el momento de la investigacion por Einstein. Ahora parece que la forma comun de la
gravedad y la fuerza electromagnética, surge del hecho de que cada uno de ellos consiste en una
particula de intercambio con masa cero, no por una simetria inherente que los harian faciles de
unir.



* Anotaciones sobre la Ley del Inverso de cuadrado:
Ley del Inverso del Cuadrado, Gravedad

Como uno de los campos que obedece la general ley del inverso del cuadrado, el campo
gravitatorio puede ponerse en la forma mostrada abajo, mostrando que la aceleracién de la
gravedad g, es una expresién de la intensidad del campo gravitatorio.

intensity at
sphere area surface of sphere gE
4mre 4nGM_1_GM _
= = g g

4nr?
source strength
AnGM

* The subscript E
indicates values at
the surface of the
Earth

The energy twice as far from the 21"
source is spread over four times
the area, hence one-fourth the intensity.

Ley del Inverso del Cuadrado, Radiacién

Como uno de los campos que obedece la general ley del inverso del cuadrado, una fuente de
radiacion puntual, se puede caracterizar por la relacion de abajo, ya sea hablando
sobre Roentgens, rads, o rems. Todas las medidas de radiacién disminuiran siguiendo la ley del
inverso del cuadrado. La fuente se describe por el simbolo general de "intensidad de la fuente" S,
ya que hay muchas maneras de caracterizar una fuente de radiacidon -por gramos de un isdtopo
radiactivo, intensidad de la fuente de Curie, etc-. Para dicha descripcion de fuente, si se determina
la cantidad de radiacién por unidad de superficie que llega a 1 metro de distancia, entonces, a 2
metros de distancia serd una cuarta parte, etc.

sphere area intensity at
4mr2 surface of sphere
source strength
]

The energy twice as far from the
source is spread over four times
the area, hence one-fourth the intensity.



Energia Potencial Cero

La naturaleza de la energia potencial es que el punto cero es arbitrario; se puede establecer como
el origen de un sistema de coordenadas. Esto no quiere decir que sea insignificante, una vez que
se establece el cero de energia potencial, a continuacién, todos los valores de la energia potencial
se mide con respecto al cero. Otra forma de decirlo: es el cambio de energia potencial que tiene
significado fisico.

Cuando usamos la forma simple de la energia potencial gravitacional:

PE = weight x height = mgh

gravitational

generalmente se supone que el cero de energia potencial gravitatoria es la superficie de la tierray
que la energia potencial es proporcional a la altura sobre la superficie de la Tierra. Esta es una
aproximacién que sdlo es valida cerca de la superficie de la tierra, pero estd muy bien para pelotas
de béisbol y otras aplicaciones comunes de la energia potencial gravitatoria. Si usted esta en una
habitacion, es logico establecer el suelo como el cero de energia potencial gravitatoria, y medir la
energia de un objeto elevado con respecto al suelo.

Cuando se usa la forma mas general de energia potencial gravitacional, incluido el hecho de que
disminuye con la distancia de la tierra:

U=—GMm
r

entonces la logica en la eleccion del punto cero es diferente. En este caso, suelen optar por el cero
de energia potencial gravitacional en el infinito, ya que la fuerza gravitatoria se aproxima a cero en
el infinito. Esta es una manera ldgica para definir el cero, ya que la energia potencial con respecto
a un punto en el infinito nos dice la energia con que un objeto estd ligado a la tierra. Esta es la
perspectiva usada para el calculo de cosas como la velocidad de escape de la Tierra u otros
planetas.

Este caso mas general, es similar a aquel que se hace con el cero de potencial eléctrico, puesto que
es légico definir el voltaje cero en un punto suficientemente lejos de cualquier carga.



Velocidad de Orbita a la Tierra

La velocidad de un satélite en una drbita circular alrededor de la Tierra, depende del radio de la

Orbita y de la aceleracion de la gravedad en esa 6rbita.

— |
Vorbit = ~ Y8 orbit

Enter data into [
any of the boxes Osurace
to recalculate, e

Los satélites de comunicaciones son mas valiosos cuando se mantienen por encima del mismo
punto en la tierra, en lo que se llama "érbita geoestacionaria". Esto ocurre cuando el periodo
orbital es de 24 horas. Del cdlculo de velocidad de érbita, se puede ver que un satélite en un radio
6,62 veces el radio de la Tierra, tendra un periodo de 24 horas. Estos satélites estan a unos 35.900

kilémetros alrededor de 22.300 millas por encima de la superficie terrestre.

El tiempo minimo de transito de una sefal hasta un satélite y regreso de nuevo a la superficie de la
Tierra, es de alrededor de un cuarto de segundo. Cualquier clase de onda electromagnética viaja a
la velocidad de la luz. De modo que en las comunicaciones enlazadas por satélites, habrd un

minimo de un cuarto de segundo de retraso.
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Fuerza Centripeta

Cualquier movimiento sobre un camino curvo, representa un movimiento acelerado, y por tanto
requiere una fuerza dirigida hacia el centro de la curvatura del camino. Esta fuerza se llama fuerza
centripeta, que significa fuerza "buscando el centro". La fuerza tiene la magnitud

F v
centripeta — mT

El balanceo de una masa en una cuerda requiere tensidén en la cuerda, y si la cuerda se rompe, la
masa recorrera un camino tangencial en linea recta.

La aceleracidon centripeta se puede derivar para el caso de movimiento circular puesto que el
camino curvado en cualquier punto, puede extenderse hasta formar un circulo.

Cdlculo de la Fuerza Centripeta
Fuerza Centripeta = masa x velocidad® / radio

Se puede cambiar cualquier valor en las casillas. Terminada la entrada, pulse sobre la cantidad que
desee calcular en la férmula de arriba. La conversién de unidades se llevard a cabo a medida que
entre los datos, pero los valores no seran forzados a ser consistente hasta no pulsar sobre la
cantidad deseada.

Nota: Se asume en estas condiciones que no hay fuerzas adicionales, como si fuera un circulo
horizontal en una superficie sin friccion. Para un circulo vertical, la velocidad y la tensiéon deben

-
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UN POCO DE RELATIVIDAD
Transformacion Galileana

Pt )

Fixed frame Moving frame

. : Galilean

£ ¢ Transformation ?
. iz -t ;
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Transformacion de Lorentz

Fized frame Moving frame
F r.4 .
Y y V=Y
|:>~.r 7=z
o
X - % _

El marco prima se mueve con velocidad v en la direcciéon x, respecto al marco de referencia fijo.
Los marcos de referencia coinciden en t =t' = 0. El punto x' se mueve con el marco prima.

¥
1 ‘L:Ix
x'4vt' F+—z
_ — [
La transformacidn inversa es: A= > I=
1 Y 1 v



La mayor parte de la literatura de la relatividad, utiliza los B =
simbolos B y y como se definen aqui, para simplificar la
escritura de las relaciones relativistas.

Velocidad de la Luz

Desde el siglo XVII, las medidas experimentales de la velocidad de la luz, se han ido
perfeccionando en experimentos cada vez mds precisos. Los experimentos recientes dan una
velocidad de

€=299.792.458 + 1,2 m/s

pero las incertidumbres en este valor se deben principalmente, a las comparaciones con los
estdndares anteriores de la longitud del metro. Por lo tanto la velocidad de la luz de arriba, ha sido
adoptada como un valor estdndar y la longitud del metro se ha redefinido para ser consistente con
este valor.

€=299,792,458 m/s

La velocidad de la luz en un medio, estd relacionada con las propiedades eléctricas vy
magnéticas del medio, y la velocidad de la luz en el vacio puede ser expresada como:

] £, = electric permittivity

O = ———
1., = magnetic permeability
Elh{‘l"l:l ‘[ 0

En el vacio, todas las ondas electromagnéticas viajan a la velocidad de la luz, c.



Como Limite de Velocidad

La velocidad de la luz c se dice que es el limite de velocidad del universo, porque nada puede ser
acelerado a la velocidad de la luz con respecto a uno. Una forma comun de describir esta situacion
es decir que, cuando un objeto se aproxima a la velocidad de la luz, su masa aumenta y se debe
ejercer una fuerza alin mayor, para producir una determinada aceleracién. Hay dificultades con el
punto de vista de una "masa cambiante", y por lo general es preferible decir que a la velocidad de
la luz, el momento relativista y la energia relativista, se acercan a infinito. Puesto que la fuerza
neta aplicada es igual a la tasa de variacién del momento, y el trabajo realizado es igual a la
variacién de energia, se necesitaria un tiempo infinito y una cantidad infinita de trabajo, para
acelerar un objeto a la velocidad de la luz. (Lo siento, capitan Kirk. iNo podemos darle la velocidad
de la luz!).
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Kinetic energy of electron in eV

Una resistencia comun al limite de velocidad, es sugerir que se aceleran dos objetos diferentes a
mas de la mitad de la velocidad de la luz, y se dirige cada uno hacia el otro, dando a una velocidad
relativa mayor que c. Pero eso ino funciona! El tiempo y el espacio estdn entrelazados de tal
manera, que ningun observador ve otro objeto moviéndose hacia él a mayor velocidad que c. La
adicion de velocidad de Einstein se refiere a la transformacién de velocidades, dando siempre una
velocidad relativa menor que c. No estd de acuerdo con el sentido comun, pero parece ser la
forma en que funciona el universo.



ACERCA DE LAS ORBITAS

Orbita Circular Binaria

De la fuerza de la gravedad y la fuerza centripeta necesaria:

"

T
Gmm, — myr  mav,

enf = n o n

Si usted esta montando en una de las masas, la ecuacién de movimiento relativo tiene la misma
forma si sustituye la masa reducida

lo cual da la ecuacion de la drbita:

2
Gmym,  1v°

r r

Esto nos conduce a la tercera ley de Kepler (la ley de los periodos), la cual es util para las érbitas de
las Lunas y las estrellas binarias.

Puesto que el periodo T de una dérbita esta dado por

T:E

Vv



entonces la ecuacién del movimiento se puede escribir

Gmym, uQnry

3

r- rl-
que se reduce a

47 4
_ Iu r] _ 3

T = = r
Gm,m, G(m, +m,)

Si usamos las unidades astrondmicas convenientes
r = aen AU (unidades astrondmica)

G=4mn2
m en MG) (masas solares)

T en afos

entonces esto toma la forma

a3 Esto aplica a las drbitas circulares donde
.

7T " =— a es el radio, y a las drbitas elipticas
donde a es el semieje mayor.

y del periodo y el radio de la érbita, se puede obtener la suma de las masas m1+ m2. Si puede
obtener los radios de las drbitas individuales r1 y r2 entonces, puede usar la condicién del centro
de masa

T
m,r, = n,r, m, = m, =

h
con la suma de las masas medida, para obtener las masas individuales

m, + m,
o m, = -———

r,
m,| 1+—= |=m, +m,
h T

I
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Orbita Solar

) Average radil of planetary
Calculations based on orbits in au:
a circular orbit at

i A
average radius. Mercury  0.380 ®

Venus 0.725

) Earth 1.000
(Mot very meaningful Mars 153
for the highly eccentric Jupiter 509
arbit of P'U[G::l Satum g.57
Uranus 19.255
Meptune  30.168
Fluto 39.597
Approximate expressions
for velocity and period,
assuming a circular orbit.
_ 0
M, =199x10" kg

A_. =1 astronomical unit = 1.49x10" m

Fow = 0.96x10% m ©

A partir de la Ley de Kepler para los periodos y los semiejes mayores de las drbitas elipticas, se
pueden calcular valores precisos de los periodos de los planetas. Sin embargo, puede ser
instructivo calcular los valores aproximados de los periodos y velocidades orbitales, suponiendo
una orbita circular y el radio medio de la drbita.

Con base en la longitud precisa del afio terrestre de 365,256 dias, se toma la 6rbita de la Tierra
como un circulo, da un error de unos 2 dias o un 0.6%, de modo que la érbita de la Tierra estd muy
cerca de ser un circulo. La desviacion de la érbita circular de los planetas, se puede expresar en

términos de la excentricidad de la drbita.

Estas aproximaciones, hacen uso de la segunda ley de Newton, la ley de gravitacion universal y el
concepto de fuerza centripeta. Una drbita circular perfecta, se puede describir de forma precisa

como sigue:



v2 GmM Applying Newton' s 2nd Law

— = T Sun for the case of circular motion,
r r2 the required centripetal force
is supplied by gravity.
2 _ GM Sun
V =
r
The application of Newton's
GM,, 27r  2nd law gives you the velocity.
V= — For a circular orbit, the
r T period T can be found from
the orbit velocity.
T r
2nr V GM,,,
2.3 Solving for the period gives
72 = ﬂ you Kepler's Law of Periods
G M for the special case of a
Sun circular orbit.

The expressions for velocity and period are seen to follow
from Newton's 2nd law and the law of gravity.

V= GMSun T = 2}1‘_}‘2”2
- U r GM,,,

Leyes de Kepler

Johannes Kepler, trabajando con datos cuidadosamente recogidos por Tycho Brahe sin la ayuda de
un telescopio, desarrollo tres leyes que describen el movimiento de los planetas en el cielo.

1. La ley de la érbita: Todos los planetas se mueven en érbitas elipticas, con el Sol en uno de los
focos.

2. La ley de las areas: La linea que une un planeta al Sol, barre areas iguales en tiempos iguales.

3. La ley de los periodos: El cuadrado del periodo de cualquier planeta, es proporcional al cubo del
semieje mayor de su orbita.

Las leyes de Kepler fueron derivadas de las drbitas alrededor del Sol, pero de igual manera se
aplican a las drbitas de los satélites.



La Ley de las Orbitas

Todos los planetas se mueven en drbitas elipticas, con el Sol en uno de los focos.

Aphelion

Perihelion

opposite
focus of

a = semi-major ellipse.

axis of ellipse & = eccentricity

of the ellipse

R, =a(1+e) Rp =a(1-e)

Esta es una de las leyes de Kepler. La forma eliptica de la érbita, es el resultado de la fuerza del
inverso del cuadrado de la gravedad. Aqui esta bastante exagerada la excentricidad de la elipse.

Excentricidad de la Orbita

La excentricidad de una elipse se puede definir como la proporcidén entre las medidas de

a=0.7

la distancia entre focos respecto al eje mayor de la elipse. La excentricidad es cero para un circulo.
En las érbitas planetarias, solo el enano Plutdn tiene una excentricidad grande.



Ejemplos de Excentricidad de Elipses

Mercurio 0,206
Venus 0,0068
Tierra 0,0167
Marte 0,0934
Jupiter 0,0485

Saturno 0,0556
Urano 0,0472

Neptuno 0,0086

Plutén 0,25

e=0
(circle)

La Ley de las Areas

\

AR
NG

La linea que une un planeta al Sol, barre areas iguales en tiempos iguales. Esta es una de las leyes
de Kepler. Esta ley empirica descubierta por Kepler, surge de la conservacion del momento
angular. Cuando el planeta estd mas cerca del Sol, se mueve mas rapido, barriendo, la misma area

sobre un camino mas largo en un determinado tiempo.

La Ley de los Periodos

El cuadrado del periodo de cualquier planeta, es proporcional al cubo del semieje mayor de su

Orbita.
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Esta es una de las leyes de Kepler. Esta ley surge de la ley de la gravitacién. Newton formuld
primero la ley de la gravitacidn a partir de la tercera ley de Kepler.

4 3 If expressed in the following units:
2 T 5
17 = oM a T Earthyears
@  Astronomical units AU
can be expressed (a=1 AU for Earth)
as simpl
Py M solarmasses M
O]
2 3
T =a A2
Then an g

La ley de los periodos de Kepler en la forma de arriba, es una aproximacién, que sirve bien para las
Orbitas de los planetas, porque la masa del Sol es bastante dominante. Pero la ley se deberia
escribir mas precisamente

2 — 4?":2 ﬂ.'3
GM, +M,)

Esta forma mas rigurosa, es Util para el calculo del periodo orbital de la Luna u otras érbitas
binarias como las de las estrellas binarias.



LUZ - ESPECTROS —OPTICA-LENTES Y ESPEJOS

Colores del Espectro

En un arco iris o en la separacidn de colores por un prisma, se puede ver un rango continuo de
colores espectrales (el espectro visible). Un color espectral, estd compuesto por una longitud de
onda simple, y se puede correlacionar con la longitud de onda como se muestra en el grafico de
abajo (una guia general y no una indicacion precisa sobre el color). Es bastante seguro decir que la
luz monocromatica de un ldaser de helio-nedn es roja (632 nm) é que la transicién 3-2 en
el espectro del hidrégeno es de color rojo (656 nm), porque ambos caen en el rango de longitudes
de ondas apropiado. Pero la mayoria de los objetos coloreados, emiten una gama de longitudes de
onda vy la caracterizacién del color es mucho mds que una declaracion de longitud de onda. La
percepcidn de los colores se puede representar en un diagrama de cromaticidad.

o u (=] L

2 3 S 8 8 3 2
o o g -
g — e E | e o
o < 5 5
S < o| 2 El = £
Cloo b et b bee b Lo b
400 500 600 700

Wavelength in nanometers

El Color

Es una practica usual, definir los colores puros en términos de la longitud de onda de la luz que
muestran. Esto funciona bien con los colores espectrales, pero se ha encontrado que muchas
combinaciones diferentes de longitudes de onda de luz pueden producir la misma percepcién de

color.
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Esta progresion de izquierda a derecha es para la luz desde longitudes de ondas largas a longitudes
de ondas cortas, (desde bajas frecuencias a altas frecuencias). Las longitudes de ondas se expresan
normalmente en nanémetros (1 nm = 10-9 m). El espectro visible va aproximadamente desde 700
nm (extremo rojo) a 400 nm (extremo violeta). La letra | en la secuencia de arriba es para la
palabra indigo -también se dice afiil en espafiol-. Sus nombres equivalentes en espafiol son
Red=Rojo, Orange=Naranja, Yellow=Amarillo, Green=Verde, Blue=Azul, Indigo=Afil, Violet=Violeta.

Las caracteristicas intrinsecamente distinguibles del color son tono, saturacion, vy brillo. Los
sistemas de medicién del color los caracterizan con varios parametros que se relacionan con el
tono, la saturacion y el brillo. Entre estos sistemas tenemos los subjetivos Munsell y Ostwald, y el
sistema de color cuantitativo CIE.

La luz blanca o luz casi blanca del Sol, contiene una distribucién continua de longitudes de onda. La
luz del Sol es esencialmente la de un radiador de cuerpo negro a 5780 9K. Las longitudes de ondas
(colores del espectro) de la luz blanca pueden ser separadas por un medio dispersivo como
un prisma. Incluso una separacidon mas eficaz se puede lograr con una rejilla de difraccion.



Potencia por Unidad de Angulo Sélido

La potencia (flujo) por unidad de angulo sdlido (llamada a veces "pointance") es la terminologia
precisa mas cercana al término comun de intensidad. Expresa la direccionalidad de la energia
radiada y es apropiada para la descripcién de fuentes puntuales. En el caso de la potencia
radiante, se expresa en vatios por estéreorradian. Para la luz visible, se expresa en limenes por
estéreoradian = candela.

Luminous pointance | candela

_#{?_ "

Luminous \

power =94l
Tumens

For a point source:

A A ArZ r2

Muminance E Lumens/m=
ARy

so0lid angle €= —
r

Si la intensidad (I = d®/dw) de una fuente es la misma en todas direcciones, la fuente se llama
isotropica. De otra manera, en una superficie radiante plana, conocida como una lambertiana, la
intensidad cae con el coseno del dngulo de observacion, respecto de la normal a la superficie.

Potencia por Unidad de Area de Superficie

La potencia por unidad de area sobre una superficie iluminada, llamada a veces "areance", se
distingue de la cantidad similar de la fuente. En radiometria el "areance" de superficie, se suele
llamar "irradiance" y el "areance" luminoso, iluminancia. Esta ultima es la cantidad importante. La
iluminancia se mide en lux, pero todavia se encuentra la antigua unidad bujia-pié.



Example for point source of light

Pointance |

For a A
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Refraccion de la Luz

La refraccion de una onda es la flexion que sufre cuando entra en un medio con velocidad de
propagacion diferente. La refraccién de la luz, cuando pasa de un medio de propagacion répido a
otro mas lento, dobla el rayo de luz en direccién a la normal a la superficie de contacto entre
ambos medios. La cantidad de difraccién depende de los indices de refraccidon de los dos medios y
se describe cuantitativamente por la ley de Snell.

La refraccion es la responsable de la formacién de imagenes por las lentes y el ojo.

Cuando se reduce la velocidad de la luz en un medio mas lento, la longitud de onda se reduce
proporcionalmente. La frecuencia no cambia; es una caracteristica de la fuente de luz y no es
afectada por los cambios de medios.

Medio Medio

rapido lento

Menor indice
de refraccion.

, normal a la union

La parte inferior de los rayos entrantes
llegan primero al medio lento y son
ralentizados primeramente, haciendo
girar los rayos en direccion a la linea
normal.



Ley de Snell

La ley de Snell relaciona los indices de refraccién de los dos medios, con las direcciones de
propagacion en términos de los dngulos con la normal. La ley de Snell se puede derivar del
principio de Fermat o de las ecuaciones de Fresnel.

Ley de Snell Medio Medio

rapido lento
(menor

n 1 S i n e 2 ir;?rizgc?;n)

N, sinB;, =~

Si el medio incidente tiene un indice de refraccién mayor, entonces aumenta por la refraccion el
angulo con la normal. El medio con indice mayor se llama comunmente el medio "interno", ya que
el aire con n=1, estd normalmente rodedndolo (medio "externo"). Se puede calcular la condiciéon
para la reflexién interna total estableciendo el angulo refractado = 902 y calculando en angulo
incidente. Puesto que la luz no se puede refractar mas de 909, todos los angulos mayores de 909,
reflejaran la luz calculada para el angulo de 90¢.

Reflexion

La luz incidente sobre una superficie en general, serd parcialmente reflejada y parcialmente
transmitida como un rayo refractado. La relacién de ambos angulos de reflexién y de refraccidn se
puede derivar del principio de Fermat. Al hecho de que el angulo de incidencia sea igual al angulo
de reflexidn, se le llama a veces la "ley de reflexién".

Los Espejos en Imagenes

Los espejos son ampliamente utilizados en los instrumentos épticos para la captacidon de luz y la
formacién de imdgenes, ya que trabajan en un rango mds amplio de longitudes de onda, y no
tienen los problemas de dispersién caracteristicos de las lentes y otros elementos refractantes.



Object outside
focal point

Concave mirror

Convex mirror

Object inside
focal point

Instrumentos con Espejos

Los espejos son ampliamente utilizados en los telescopios y lentes de telefoto. Tienen la ventaja
de operar en un rango mds amplio de longitudes de onda, desde el infrarrojo hasta mas alla del
ultravioleta. Evitan la aberracidon cromatica que surgen de la dispersidn en las lentes, pero estan
sujetos a otras aberraciones. Los instrumentos que utilizan solamente espejos para la formacion
de imagenes, se denominan sistemas catdptricos, mientras que los que utilizan las lentes y los
espejos se llaman sistemas catadidptricos (los sistemas didptricos son los que solamente utilizan
las lentes).

Catoptric Systems Catadioptric Systems Dioptric Systems
[ Mirrors and lenses . Lenses only
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Interferencia

Las propiedades ondulatorias de la luz nos lleva a las interferencias, pero se deben cumplir ciertas
condiciones de coherencia para que los efectos de esta interferencia sean facilmente visibles.

Interferencia Doble Rendija

¥
tan @ = —
D
_ Assumption of infinite For distant screen
source distance gives assumption
plane wave at slit so o gy
that all amplitude tan@ =sinf =~ ¢ = D
elements are in phase.
|- R y
e
dllr —z
AN
= ror D>>a . i
b ihis approaches Condition for maximum
a right angle dsinf = mA
and H‘ = 9 m—;hl)
5 a ‘F o
a = slit width : fd

Red de Difraccion

Cuando hay una necesidad de separar la luz de diferentes longitudes de onda en alta resoluciodn, la
herramienta de eleccion mas usada es la red (o rejilla) de difraccion. Ese aspecto de "super
prisma" de la red de difracciéon, conduce a su aplicacién en la medicién de los espectros
atémicos tanto en instrumentos de laboratorio como en telescopios. Una red de difraccidn esta
constituida por un gran nimero de rendijas paralelas, muy préoximas entre si. La condicidon de
maxima intensidad es la misma que la de la doble rendija o rendijas multiples, pero con un gran
numero de rendijas, el maximo de intensidad estd muy marcado y estrecho, proporcionando
una alta resolucidn para las aplicaciones espectroscdpicas. En la red, lasintensidades de
picos también son mucho mayores que en la doble rendija. Cuando la luz de una sola longitud de
onda, como la luz roja de 632.8nm del Iaser de helio-nedn de abajo, incide sobre una red de
difraccidn, se difracta a cada lado en multiples érdenes. Se muestran los érdenes 1y 2 a cada lado
del rayo directo. Diferentes longitudes de ondas se difractan a diferentes angulos, de acuerdo con
la relacion de la red.




Red de Difraccion

La red o rejilla de difraccién es la herramienta de eleccidn para separar los colores de la luz
incidente.

Incident
plane
wave m=2

m=2
Grating . m=2
a -‘__a"- m:'l
L m=1 L. m=1
m=0 m=0
. . -:‘ r'1::IL: ’ m=1
- . - m=1
- e m=2

m=2

Equal mixture Tl

of red and blue ’ m=2

La condicién de maxima intensidad es la misma que la de la doble rendija. Sin embargo, la
separacion angular del maximo, generalmente es mucho mayor debido a la pequefa separacion
de las rendijas en la red de difraccion.
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La red de difraccién es una herramienta muy util para la
separacion de las lineas espectrales asociadas con las
transiciones atdmicas. Actla como un "superprisma", que
separa los diferentes colores de luz mucho mas que el
efecto de dispersidn del prisma. La ilustracion muestra

el espectro del hidrégeno. El gas hidrégeno contenido en un
tubo delgado de cristal, se excita por una descarga eléctrica,
y se puede ver su espectro a través de la red de difraccion.




Las pistas de un disco compacto actian como una red de difraccién, produciendo una separacion
de los colores de la luz blanca. La separacién nominal de las pistas en un CD es de 1,6
micrémetros, correspondiente a unas 625 pistas por milimetro. Este es el rango de las redes de
difraccidon ordinarias de laboratorios. Para la luz roja de 600 nm, esto daria un maximo de
difraccidn de primer orden, a unos 229.

Rejilla de Difraccién y Laser de Helio-Nedn

Mientras dirigimos el rayo rojo de 632,8 nm. de un laser de helio-nedn a través de una rejilla de
difraccién de 600 lineas/mm, se formd una nube con nitrégeno liquido. Se pueden observar el
rayo directo, asi como los primero y segundo érdenes de la difraccion.

Otra forma de visualizar la difraccidn es, tomar un exposicién temporal, mientras se barre un

cristal esmerilado a través de los haces de rayos. Con ello se "pintan" los rayos de la luz de laser
difractada.



LENTES
Ecuacion de Lentes Delgadas

Abajo se muestra la forma comun Gausiana de la ecuacién de lentes. Esta es la forma que se usa
en la mayoria de los textos introductorios. La forma usando la convencidn de signos cartesianos,
se utiliza a menudo en los textos mas avanzados, debido a la ventaja que ofrece con los sistemas
de multiples lentes e instrumentos épticos mas complejos. Cualquiera de las formas se pueden
usar con lentes positivas o negativas y predicen la formacidn de ambas imagenes real y virtual. No
se aplica a las lentes gruesas.

=+ =
object distance  image distance focal length

Si de la ecuacién de lentes resulta una distancia de imagen negativa, entonces se trata de una
imagen virtual en el mismo lado de la lente donde esta el objeto. Si resulta una longitud focal
negativa, entonces se trata de una lente divergente en vez de una lente convergente como la de la
ilustracién. Se puede usar la ecuacidn de lente para calcular la distancia de la imagen, tanto para
una imagen real como virtual, y tanto para lentes positivas como negativas. La formula del
aumento lineal, permite predecir el tamafio de la imagen.

Ecuacion de Lentes Delgadas: Convencidn Cartesiana

La ecuacién de lentes delgadas en la forma cartesiana es

1 =1

1411
0 f i

en donde se usa la convencién de signos cartesianos. La ecuacidn de lentes se expresa a veces en
forma Newtoniana. La derivacidn de la forma Gausiana procede de la geometria del triangulo. Para
una lente delgada, la potencia de lente p es la suma de las potencias de cada superficie. Para
lentes mas gruesas se puede usar la ecuacién de Gullstrand para obtener la potencia total
equivalente.

P = 1/{(m)
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ohject

Mote: image
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Férmula de Lens-Maker

En una lente delgada, la potencia es aproximadamente la suma de las potencias de superficie.

= (n?’c‘rax - nﬂ) L l

lens —_—
1, R R,

El radio de curvatura se mide aqui de acuerdo con la convencidn de signos cartesianos. En una
lente doble convexa, el radio R1 es positivo, puesto que se mide desde el frente de la superficie y
se extiende a la derecha hacia el centro de curvatura. El radio R2 es negativo, puesto que se
extiende a la izquierda desde la segunda superficie.

Rz/\R,

surmounding
mdium HU n-f ens

El calculo anterior es un calculo cuyo Unico propdsito es devolver la potencia y las longitudes
focales sobre la base de los valores de los radios y los indices de refraccidn. Sustituir un dato en
cualquier campo y se reiniciara el calculo. Los valores del radio y del indice se pueden cambiar,
pero cualquier pardmetro sin especificar, tomara un valor por defecto.

La segunda parte del cdlculo de arriba muestra, muestra la disminucién de potencia de una lente
en otro medio distinto del aire. Esto proporciona un importante conocimiento sobre el papel que
juegan las dos lentes del ojo humano. La cérnea tiene una potencia mayor porque la luz entra
desde el aire. Las lentes interiores del cristalino tiene mucha menos potencia de refraccidn,
porque estd suspendida en un medio similar al agua.

Para lentes gruesas, se puede usar la ecuacidn de Gullstrand para calcular la potencia de lente.
Ecuaciéon de Gullstrand

Las lentes gruesas se pueden manejar con el mismo tipo de ecuaciones de las lente finas, si las
distancias estan medidas respecto de los hipotéticos planos principales. La potencia de una lente
respecto del segundo plano principal H2esta dada por la ecuacién de Gullstrand:

P=R+p-ER"
n

2

La distancia focal f respecto a ese segundo plano principal esta dada por:
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Las formas de la ecuacién de Gullstrand son aplicables tanto a lentes separadas como a una simple
lente gruesa. Puesto que las potencias de Gullstrand y las distancias focales se miden respecto del
plano hipotético, es a menudo mas util trabajar con las longitudes focales de los vértices frontal y
dorsal.

Aumento: Transversal y Angular

El aumento ("magnificacidn") lineal o aumento transversal es la proporcion entre el tamafio de la
imagen y el tamafio del objeto. Sila imagen y el objeto estan en el mismo medio, entonces es la
distancia de la imagen dividida por la distancia del objeto.

N l _ l Lens
i f equation
Linear magnification:

M= ="

0 h

Utilizando la forma Gausiana de la ecuacidn de lentes, se usa un signo negativo como recordatorio
de que todas las imagenes reales estan invertidas. Si la imagen es virtual, la distancia de la imagen
sera negativa y el aumento serd por lo tanto positivo para una imagen derecha (no invertida).

Si el medio es diferente en los dos lados de las superficies de la lente, el aumento ya no es tan
sencillo. Entonces en su lugar se expresa como

T
V' n'u' n'e

V/ = vergenca () =object distance | = image distance

En esta ecuacion V es la vergencia, n es el indice de refraccidn, y u es el dngulo. Nétese que en esta
expresion del aumento, no aparece el signo menos. En este caso se utiliza normalmente
la convencion de signos cartesianos y la distancia del objeto tiene un valor negativo. Con esto se
toma en consideracién el sigho menos que se pone en la expresidon de la forma Gausiana de arriba.

El aumento angular de un instrumento es la proporcién entre el angulo de la vista con el objeto
cuando se usa el instrumento, y el mismo dngulo sin instrumento. Un ejemplo importante esta en
la lupa simple. El aumento angular de cualquier sistema dptico, se puede obtener de su matriz del
sistema.



Longitud Focal Principal

En una lente delgada biconvexa, todos los rayos paralelos se concentraran en un punto que se
llama punto focal principal. La distancia desde la lente a ese punto, es la longitud focal principal f
de la lente. En una lente doble céncava, donde los rayos son divergentes, la distancia focal
principal es la distancia desde punto donde se unen las prolongaciones hacia atrds de esos rayos,
hasta la lente, y se le da un signo negativo. La potencia o intensidad de la lente en dioptrias, se
define como el inverso de la distancia focal en metros. En una lente gruesa hecha de superficies
esféricas, la distancia focal es diferente para diferentes rayos, y a este cambio se le conoce
como aberracién esférica. La longitud focal para diferentes longitudes de onda, también variard
ligeramente, y a esto se le llama aberraciéon cromatica.

Lente Lente
Ejemplo: Post™ Convexa Céncava "2 Ejemplo:
f=20cm — f=-20cm
1 _1
T 02m - I L T T - 7T 02m
P=5 dioptrias P=-5 dioptrias

La longitud focal principal de una lente se determina por el indice de refraccidn del vidrio, por el
radio de curvatura de las superficies, y por el medio en el cual reside la lente. Se puede calcular
por la férmula de lens-maker para lentes delgadas.

Esta ilustracién muestra dos haces de sendos laseres de helio-nedn, convergiendo en el punto
focal principal situado a 30 cm. de una lente doble convexa. Los rayos entran luego a la derecha en
una lente divergente con una longitud focal de -10 cm. Los haces del Iaser se hicieron visible,
gracias a un bote de espray de humo artificial.



Longitud Focal e Intensidad de Lente

La caracteristica mas importante de una lente es su longitud focal principal, o su inverso, que se
llama intensidad de lente o "potencia" de la lente. Los oculistas normalmente prescriben las lentes
correctoras en términos de potencia de lente, en dioptrias. La potencia de lente es el inverso de la
longitud focal en metros: la unidad fisica de potencia de lente es 1/metro que se llama dioptria.

In real spherical lenses
these outer rays do not
focus at exactly the same
point because of spherical
""""""""" e} e | aberration.

_________

For single lenses, the focal
length for blue light will be
slightly shorter than that
for red light. This is called
chromatic aberration.

am =

f = focal length

1
P= P = lens power Principal focal
length
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ESPEJOS
Trazado de Rayos en Espejos

El trazado de los rayos en espejos es similar al trazado de rayos en lentes, en los cuales se usan
rayos paralelos al eje dptico y rayos a través del punto focal. Un tercer rayo util es el que pasa por
el centro de curvatura, puesto que es normal al espejo y su prolongacion hacia atras redibuja el
objeto.

Object outside
focal point

Concave mirror

Convex mirror

Object inside
focal point



Imagen en Espejo Convexo

Un espejo convexo forma una imagen virtual.
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Usando un rayo paralelo al eje principal y uno incidente sobre el centro del espejo, se puede
construir la posicion de la imagen, proyectando hacia atrds los rayos que se reflejan en el espejo.
La imagen virtual que se forma aparecerd mas pequefia y mas cerca del espejo que el objeto.

Imagen de Espejo Céncavo

Si el objeto esta fuera de la distancia focal, un espejo cdncavo formara una imagen real invertida.

l + l — l | Is positive for a real image.
0 i f [t is in the direction of
Object outside light travel from the mirror. | .
focal length b |

O is normally negative f is positve for
because it is measured ) h
converging mirror, |
left from the surface, o R
against the light direction being in the direction
X of light trawvel.

- 0]



Imagen de Espejo Concavo

Si en el interior de la distancia focal de un espejo céncavo situamos un objeto, se formara una
imagen virtual agrandada y recta (no invertida), detras del espejo.
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f is positive for a
cOonverging mirror, :
being in the direction -
of light travel :

O is normally negative
because it is measured
left from the surface,
against the light direction.

Optica de Fourier

Los métodos dpticos de Fourier se pueden visualizar, considerando el patrdn de difraccién de una
rendija simple. El proceso de difraccion transforma la imagen de la ranura en el plano objeto, en
un patrén de difraccién en el distante plano de la imagen. Este patron de difracciéon contiene
informacidn sobre la ranura de una forma tal que los detalles espaciales pequefios (rendijas mas
estrechas) se transforman en mayor desplazamiento espacial en el plano de la imagen (patrones
de difraccion mas anchos). Los detalles espaciales mas pequefios puede ser referidos como una
mayor "frecuencia espacial", y el patrén de difraccion produce una trama en la que a mayor
distancia del eje dptico implica una mayor frecuencia espacial. Este tipo de transformacion, donde
se transforma una trama de distribucion de luz en una trama de frecuencia espacial, es un ejemplo
de una transformacidn de Fourier, y es un punto de partida conceptual para la éptica de Fourier.

The Fraunhofer diffraction pattern
is the Fourier transform of the slit.
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RESOLUCION OPTICA

El término resolucién dptica hace referencia al poder de un instrumento para separar dos objetos
de una imagen. En astronomia la cuestiéon que se plantea es la distancia angular que puede haber
entre dos estrellas para que se puedan distinguir por separado. Las estrellas estdn tan lejos que
son siempre fuentes puntuales. Sin embargo, debido a la difraccidon de la luz al atravesar el
telescopio la luz procedente de un objeto puntual crea una imagen anular con un patrén de
difraccion caracteristico denominado disco de Airy. El limite dptico debido a la difraccién puede
calcularse de manera empirica a partir del criterio de Rayleigh.

, A
sin f = 1.225

donde & es la resolucidn angular, A la longitud de onda de la luz y D el diametro o apertura del
telescopio. El factor 1.22 se deriva de un cdlculo de la posicidn del primer anillo de oscuridad
rodeando el disco de Airy central. Este factor se utiliza para aproximar la habilidad del ojo humano

para distinguir dos fuentes puntuales de luz cuyos discos de Airy se superponen.

Por otro lado, el efecto de la turbulencia de la atmdsfera (llamado seeing) provoca que incluso en
noches claras haya un limite en torno a 1 segundo de arco de resolucién (esto viene a ser la
separacion de los faros de un coche vistos a 300km de distancia). Esta es una de las razones por las

gue se envian telescopios en satélites artificiales, mas alla de la atmdsfera.

DISCO DE AIRY

El disco de Airy es un fenédmeno dptico. Debido a la naturaleza ondulatoria de la luz, cuando ésta
atraviesa una apertura circular se difracta produciendo un patrén de interferencia de regiones

iluminadas y oscuras sobre una pantalla alejada de la apertura.

El patron de difraccion resultante en una apertura circular iluminada uniformemente tiene una
regidn central brillante conocida como disco de Airy rodeada de una serie de anillos concéntricos
denominados patrén de Airy (ambos nombrados asi en honor a George Airy). El didmetro del disco

central estd relacionado con la longitud de onda de la luz y el tamafio de la abertura circular.

La mas importante aplicacién de este concepto estda en cdmaras y telescopios. Debido a la
difraccidn, el punto mds pequeno en el que se puede enfocar un rayo de luz usando una lente
tiene el tamafio de un disco de Airy. Asi, incluso teniendo una lente perfecta, adn existe un limite
para la resolucion de una imagen creada por dicha lente. Un sistema &ptico en el que la resolucion
no esta limitada por imperfecciones en las lentes sino sélo por difraccion se dice que esta limitado

por difraccién.



El Telescopio Astronémico

El telescopio astrondmico hace uso de dos lentes positivas: el objetivo, que forma la imagen de un
objeto distante exactamente en su longitud focal, y el ocular, que actla como una lupa simple, y
con la que se ve la imagen formada por el objetivo. Su longitud es igual a la suma de las longitudes

focales del objetivo y del ocular y su aumento angular es -f, /fo , dando una imagen invertida.

Light fram
ohject

Final image
(inverted)

El telescopio astrondmico se puede usar para vistas terrestres, pero al verse las imdagenes
invertidas, resulta de un inconveniente definitivo. La visién de las estrellas invertidas, no supone
ningun problema. Otro inconveniente para la visién terrestre es la longitud del telescopio
astrondmico, igual a la suma de las longitudes focales de las lentes objetivo y ocular. Un telescopio
mas corto y con la vision recta es el telescopio Galileano.

Telescopio Galileano

El telescopio Galineano o terrestre, usa una lente objetivo positiva y un ocular negativo. Da
imagenes rectas y es mas corto que un telescopio astrondmico con la misma potencia. Su aumento
angular es -fo/fe .

Final image
(Erect) =

"

Light from
object

Objective

La imagen de abajo muestra los rayos paralelos de dos laseres de helio-nedn pasando a través de
un telescopio Galineano, hecho con un objetivo con f=30cm y un ocular con f=-10cm.



Con las lentes colocadas a una distancia de 20 cm = fo+fe, los rayos de entrada paralelos, se
vuelven a enviar paralelos de nuevo por la lente del ocular, dando una imagen en el infinito. Esto
muestra uno de los usos de los telescopios galileanos. Es Util como un colimador que toma un gran
haz de luz paralela y reduce su tamano, manteniendo paralelos los rayos. El aumento angular de
este telescopio galineano es 3. Estos haces de helio-nedn, se hicieron visibles con un bote de spray
de humo artificial.

Eficacia Luminosa

Estas curvas representan la eficacia luminosa espectral de la vision humana. El lumen se define de
tal manera, que el pico de la curva de lavisidn fotdpica, tiene una eficacia luminosa de 683
limenes/vatio. Este valor del pico fotdpico, tiene la misma eficacia que el valor de la curva
escotdpica a 555 nm.

La visidn escotodpica es principalmente una visidn de bastones, y la visidon fotdpica incluye
los conos.

La curva de respuesta del ojo, junto con la distribucion de energia espectral de un objeto
luminoso, determina el color percibido del objeto.
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El Lumen

El lumen es la unidad estandar del flujo luminoso de una fuente de luz. Es una unidad derivada SI,

basada en la candela. Se puede definir como el flujo luminoso emitido sobre una unidad de angulo
solido (1 sr), por una fuente puntual isotropica que tiene una intensidad luminosa de una candela.
El lumen unitario es por tanto igual a, cd x sr. La abreviatura es Im y el simbolo es ®,. En términos

de potencia radiante (Ilamada también flujo radiante) se puede expresar como:

Flujo luminoso en limenes = Potencia radiante (vatios) x 683 lUmenes/vatio x eficacia luminosa

El flujo luminoso es la parte de la potencia que se percibe como luz por el ojo humano, y la cifra
683 limenes/vatio se basa en la sensibilidad del ojo a 555 nm, el pico de eficiencia de la curva de
vision fotdpica (diurna). A esa frecuencia, la eficacia luminosa es 1.

Una l[dmpara normal incandescente de 100 vatios, tiene un flujo luminoso de unos 1700 lUmenes.

Otras cantidades en fotometria tienen unidades que contienen el lumen, como
el lux (ltmenes/metro?).

Flujo Luminoso

El flujo luminoso (®,) es la energia por tiempo unitario (dQ/dt), que es irradiado por una fuente en
longitudes de ondas visibles. Mds especificamente, es energia radiada en longitudes de onda
sensibles al ojo humano, desde unos 330 nm a 780 nm. De esta manera, el flujo luminoso es un
promedio ponderado del flujo radiante en el espectro visible. Esta ponderado de manera
promedio, porque el ojo humano no responde de igual manera a todas las longitudes de onda
visibles.

La sensibilidad del ojo tiene su pico a 555 nm y cae a aproximadamente 10 a 380 y 750 nm. Esto
constituye el intervalo de sensibilidad diurna o visidn fotdpica. La sensibilidad del ojo por la noche,
llamada visidn escotdpica, se desplaza en direccion al extremo azul del visible, teniendo su pico a
507 nm y cayendo a 10”a 340 y 670 nm. Este factor de ponderacidn, o eficacia luminosa (V3),
permite la conversion del flujo radiante en flujo luminoso en cualquier longitud de onda. Al pico a
555 nm en la region fotdpica, se le asigna un valor de conversiéon de 683 IUmenes por vatio.
El lumen es la unidad de flujo luminoso, y se define en términos de la candela, una unidad base del
sistema SI, como el metro o el segundo. 1 lumen se define como 1/4m candela, la unidad base S|
de la intensidad luminosa.

Puesto que el ojo no ve igualmente de bien todas las longitudes de onda, la curva de eficacia es un
camino muy importante para determinar el flujo luminoso de una fuente. El flujo luminoso de una
fuente monocromatica que produce luz a una sola longitud de onda, es la mas facil de determinar.

®, = O *V, * (683 Im/W)
Por ejemplo, un puntero laser de 5 mW usando una longitud de onda de 680 nm produce

0,005 W * 0,017 * 683 Im/W = 0,058 Im



mientras que un puntero laser de 630 nm produce 0,005 W * 0,265 * 683 Im/W = 0,905 Im
Un flujo luminoso significativamente mas grande.

La determinaciéon del flujo luminoso de una fuente radiando sobre un espectro de longitudes de
onda es mas dificil. Es necesario determinar la distribucidén de energia espectral de la fuente dada.
Una vez hecho esto, es necesario calcular el flujo luminoso en cada longitud de onda, o a
intervalos regulares de un espectro continuo. La suma de los flujos en cada longitud de onda, da el
flujo total producido por la fuente en el espectro visible.

Con algunas fuentes es mas facil hacer esto que con otras. Una lampara incandescente estandar
produce un espectro continuo en el visible, y se deben usar varios intervalos para determinar el
flujo luminoso. Para fuentes como una ldmpara de vapor de mercurio sin embargo, es ligeramente
mas facil. El mercurio emite luz primariamente en un espectro de lineas. Emite flujo radiante en 6
longitudes de ondas primarias. Esto hace mas facil determinar el flujo luminoso de esta ldampara
respecto de una incandescente.

Generalmente, no se precisa determinar el flujo luminoso por uno mismo. Se da normalmente con
la ldampara, basado en pruebas de laboratorio durante su fabricacidon. Por ejemplo, el flujo
luminoso de una lampara incandescente de 100 vatios es de aproximadamente 1700 Im. Se puede

usar esta informacion para extrapolarla para ldmparas similares. Por lo tanto, la eficacia luminosa
media de una ldmpara incandescente es sobre 17 Im/W. Ahora se puede usar esto como una
aproximaciéon para fuentes incandescentes similares de varias potencias. Muchas veces, el
fabricante da como datos de una lampara, una lista de 'lumenes iniciales'. Este es el flujo luminoso
de esa ldmpara. Se lista de esa manera, porque con el envejecimiento de la lampara, su
distribucidn de potencia se desplaza y ya no radia a las longitudes de ondas precisas de cuando era
nueva. Sin embargo, en cualquier cdlculo necesario, se pude usar los 'limenes iniciales' como flujo

luminoso.
La Candela

La candela es la unidad basica para la medicién de la luz visible. Es una de las siete unidades
basicas SI. Su definicién formal es:

La candela es la intensidad luminosa en una determinada direccidn, de una fuente que emite
radiacion monocromatica de frecuencia 540 x 1012 hercios y que tiene una intensidad radiante en
esa direccion de 1/683 vatios por estéreorradian.

La candela es abreviada con cd y su simbolo estdndar es |,. La candela se usa luego para definir
el lumen y otras cantidades usadas en la mediciéon de la luz visible. Es aproximadamente igual a la
antigua unidad "candela-potencia", y se toma generalmente como equivalente.



En una fuente isotrdpica, la relacidn entre la candela y el lumen es 1 cd = 4rt Im, y la relacion de
unidades es 1 cd = Im/sr.

Typical values for luminous intensity

Candela
Light ermitting diode (LED) 0.005
Candle 1
100 watt incandescent bulb 150
Automobile headlampthigh beam) 100,000
Lighthouse 200,000

Flashtube {peak walue) 1,000,000



Radiacidn electromagnética

Se entiende por radiacién electromagnética a las ondas producidas por la emisién de energia
debida a la oscilacién o aceleracién de las cargas eléctricas. Las ondas asi originadas tienen
componentes eléctricas y magnéticas oscilantes, que se propagan por el espacio transportando
energia en forma de paquetes denominados fotones. A diferencia de otros tipos de onda como el
sonido, las ondas electromagnéticas no necesitan medio material para propagarse, pudiendo
hacerlo en el vacio, donde alcanzan su maxima velocidad: ¢=300.000 km/s. En funcién de su
longitud de onda, las ondas electromagnéticas pueden dividirse en diversos rangos espectrales;
desde las de longitud de onda larga, como las de radio o microondas, hasta las de longitud de
onda corta, como los rayos X o los gamma. La luz visible constituye una pequefia porcion de
este espectro electromagnético.

El electromagnetismo de Maxwell es una de las cuatro fuerzas fundamentales de la Naturaleza. A
mediados del s. XIX, los cientificos sabian que los fenédmenos eléctricos y magnéticos guardaban
relacidon, pero desconocian cdmo ni porqué. Buscaban la respuesta. Algunos como Morse y
Marconi supieron ver su importancia para las telecomunicaciones.

Oersted demostré que las corrientes eléctricas producian campos magnéticos. Y Faraday el
proceso inverso, es decir, que un campo magnético podia producir corrientes eléctricas. Pero fue
el escocés James Clerk Maxwell quien unificd los fendmenos eléctricos y magnéticos en una Unica
fuerza, en 1873.

Maxwell creia que todo el espacio estaba lleno de una sustancia electromagnética invisible, una
especie de éter, por el que se expandian las fuerzas. Lo imaginaba como las celdillas de un panal
de abejas, y por su interior discurria la energia. Introdujo la idea de campos de energia. La causa
de todo magnetismo era un movimiento de carga eléctrica. Las corrientes eléctricas son
movimientos de carga eléctrica y, por eso, producen un campo magnético. Cuando dos corrientes
eléctricas circulan en el mismo sentido, se atraen. Si circulan en sentido contrario, se repelen.




La unificacién de Maxwell supuso una revolucion en el mundo de la Fisica. Casitodas
las herramientas que empleamos en nuestra vida cotidiana se basan en el electromagnetismo. Por
ejemplo, la web. También estd presente en todo nuestro entorno. Es el responsable de que no
atravesemos las paredes o no nos precipitemos hasta el centro de la Tierra por efecto de la
gravedad.

El electromagnetismo es millones de veces mds fuerte que la gravedad, afortunadamente para
nosotros. La repulsion electromagnética entre nuestros atomos y los del resto de objetos hace que
podamos tocarlos sin atravesarlos. En algunos materiales los electrones se alinean de tal manera
gue multiplican su repulsidn o atraccién, y por eso podemos ver el efecto de la fuerza. Es el caso
de los imanes.

Maxwell unificd las fuerzas eléctrica y magnética mediante cuatro ecuaciones matematicas.
También comprobd su relacién con la velocidad de la luz. Por qué sigue siendo un misterio. La
constante eléctrica dividida entre la constante magnética da exactamente la velocidad de la luz. La
velocidad de la luz es una constante en la Naturaleza, y también un limite hasta ahora
infranqueable. Curiosamente, la velocidad de la fuerza de gravedad también es la velocidad de la
luz. Estas casualidades confirmaron a Einstein en su creencia de que todo en la Naturaleza estd
relacionado, y que existe una teoria del todo.

Campo Magnético

Los campos magnéticos son producidos por corrientes eléctricas, las cuales pueden ser corrientes
macroscépicas en cables, o corrientes microscdpicas asociadas con los electrones en érbitas
atémicas. El campo magnético B se define en funcidn de la fuerza ejercida sobre las cargas méviles
en la ley de la fuerza de Lorentz. La interaccidon del campo magnético con las cargas, nos conduce a
numerosas aplicaciones practicas. Las fuentes de campos magnéticos son esencialmente de
naturaleza dipolar, teniendo un polo norte y un polo sur magnéticos. La unidad Sl para el campo
magnético es el Tesla, que se puede ver desde la parte magnética de la ley de fuerza de Lorentz,
Frnagnetica = OvB, que esta compuesta de (Newton x segundo)/(Culombio x metro). El Gauss (1 Tesla =
10.000 Gauss) es una unidad de campo magnético mas pequefia.
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Ley de la Fuerza de Lorentz

Se pueden definir ambos campos magnéticos y eléctricos a partir de la ley de la fuerza de Lorentz:

- _— . -

F=qgE+qgvxB
Electric Magnetic
Jorce force

La fuerza eléctrica es recta, siendo su direccién la del campo eléctrico si la carga q es positiva, pero
la direccidn de la parte magnética de la fuerza estd dada por la regla de la mano derecha.

North magnetic pole |

+++++++++++++ Magnetic force af
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Unidades de Campo Magnético

La unidad estandar (SI) para el campo magnético es el Tesla, que se puede ver desde la parte
magnética de laley de fuerza de Lorentz, Fpsgnetica= QvB, que estd compuesta de (Newton x
segundo)/(Culombio x metro). El Gauss (1 Tesla = 10.000 Gauss) es una unidad de campo
magnético mas pequenia.

La cantidad magnética B a la que llamamos aqui "campo magnético", se le llama a veces "densidad
de flujo magnético". El Weber por metro cuadrado es el nombre antiguo de Tesla, siendo el Weber
la unidad de flujo magnético.



Ecuaciones de Maxwell

Las ecuaciones de Maxwell representan una de las formas mas elegantes y concisas de establecer
los fundamentos de la Electricidad y el Magnetismo. A partir de ellas, se pueden desarrollar la
mayoria de las férmulas de trabajo en el campo. Debido a su breve declaracidn, encierran un alto
nivel de sofisticacion matematica y por tanto no se introducen generalmente en el tratamiento
inicial de la materia, excepto tal vez como un resumen de férmulas.

Estas ecuaciones bdsicas de la electricidad y el magnetismo se pueden utilizar como punto de
partida para los cursos avanzados, pero generalmente se encuentran por primera vez después del
estudio de los fendmenos eléctricos y magnéticos, en forma de ecuaciones unificadoras.

Simbolos usados

E = Campo eléctrico p = Densidad de carga |i = corriente eléctrica
B = Campo magnético €o = permitividad J = densidad de corriente
D = Desplazamiento eléctrico Ko = permeabilidad ¢ = velocidad de la luz

H = Intensidad de campo magnético |M = Magnetizacién P = Polarizacion

Ecuaciones de Maxwell

Forma Integral en ausencia de medio magnético o polarizable:
I. Ley de Gauss para la Electricidad

E-dA=—-
§E-di=g

Il. Ley de Gauss para el Magnetismo


http://hyperphysics.phy-astr.gsu.edu/hbasees/electric/elefie.html#c1
http://hyperphysics.phy-astr.gsu.edu/hbasees/electric/elecur.html#c1
http://hyperphysics.phy-astr.gsu.edu/hbasees/magnetic/magfie.html#c1
http://hyperphysics.phy-astr.gsu.edu/hbasees/electric/elefie.html#c3
http://hyperphysics.phy-astr.gsu.edu/hbasees/electric/elefie.html#c3
http://hyperphysics.phy-astr.gsu.edu/hbasees/magnetic/magfield.html#c1
http://hyperphysics.phy-astr.gsu.edu/hbasees/solids/magpr.html#c1
http://hyperphysics.phy-astr.gsu.edu/hbasees/electric/dielec.html#c1

lll. Ley de Faraday para la Induccion

§E.ds =L

§§-Js=pﬂi+L£IE-dﬁ

Ecuaciones de Maxwel
Forma Diferencial en ausencia de medio magnético o polarizable:

I. Ley de Gauss para la Electricidad

V-E=£=4frfcp
Eﬂ

Il. Ley de Gauss para el Magnetismo

lll. Ley de Faraday para la Induccion

V.sz—a—B

ot

IV. Ley de Ampere

c o
BVANRT
Eﬂcz c? ot
k =;= Coulomb's 2 = ]

4;?1'5” constant €,



Campo Magnético de la Tierra

El campo magnético de la Tierra es similar al de un iman de barra inclinado 11 grados respecto al
eje de rotacidn de la Tierra. El problema con esa semejanza es que la temperatura Curie del hierro
es de 700 grados aproximadamente. El nucleo de la Tierra estd mas caliente que esa temperatura
y por tanto no es magnético. Entonces ¢Dé dénde proviene su campo magnético?

Los campos magnéticos rodean a las corrientes eléctricas,
de modo que se supone que esas corrientes eléctricas

Magnetic circulantes, en el nucleo fundido de la Tierra, son el

field lines  origen del campo magnético. Un bucle de corriente
genera un campo similar al de la Tierra. La magnitud del
campo magnético medido en la superficie de la Tierra es
alrededor de medio Gauss. Las lineas de fuerza entran en
la Tierra por el hemisferio norte. La magnitud sobre Ila
superficie de la Tierra varia en el rango de 0,3 a 0,6

Gauss.

El campo magnético de la Tierra se atribuye a un efecto dinamo de circulacién de corriente
eléctrica, pero su direccién no es constante. Muestras de rocas de diferentes edades en lugares
similares tienen diferentes direcciones de magnetizacion permanente. Se han informado de
evidencias de 171 reversiones del campo magnético, durante los Ultimos 71 millones afios.

Aungue los detalles del efecto dinamo no se conocen, la rotacion de la Tierra desempeiia un papel
en la generacidn de las corrientes que se suponen que son la fuente del campo magnético. La nave
espacial Mariner 2 descubrié que Venus no tiene un campo magnético, aunque su contenido de un
nucleo de hierro debe ser similar al de la Tierra. El periodo de rotacién de Venus de 243 dias de la
Tierra, es demasiado lento para producir el efecto dinamo.

La interaccion del campo magnético terrestre con las particulas del viento solar crea las
condiciones para los fendmenos de auroras cerca de los polos.

The geographic North Pole is a
magnetic south pole.

Magnetic
field lines

El polo norte de la aguja de una brujula es un polo norte magnético. Es atraido por el polo norte
geografico que es un polo sur magnético (polos opuestos se atraen).



El Efecto Dinamo

La simple pregunta "éCémo obtiene la Tierra su campo magnético?" no tiene una respuesta
simple. Parece claro que la generacion del campo magnético esta relacionada con la rotacion de la
Tierra, ya que Venus con una similar composicion de nucleo de hierro, pero con un periodo de
rotacion de 243 dias terrestres, no tiene un campo magnético que pueda medirse. Ciertamente,
parece plausible que depende de la rotacién del hierro metalico liquido que compone una gran

parte del interior de ambos planetas. El modelo del conductor giratorio nos lleva al "efecto

dinamo" o "geodinamo", evocando la imagen de un generador eléctrico.

La conveccion mueve el fluido del nucleo exterior y lo hace circular con relacién a la Tierra. Esto
significa que un material conductor de electricidad se estd moviendo con respecto al campo
magnético de la Tierra. Si por alguna interaccion como por ejemplo la friccion entre placas, se
obtiene una carga eléctrica, entonces se produce un bucle de corriente efectiva. El campo
magnético de un bucle de corriente, podria sostener el campo magnético de la Tierra, de tipo de
dipolo magnético. Las modelaciones a gran escala en ordenadores, estdn consiguiendo una
simulacion realista de tal tipo de geodinamo.

Propiedades de la radiacidn electromagnética

1. ¢Qué es la radiacion electromagnética?

2. Parametros de la radiacidn electromagnética: Frecuencia, longitud de onda y amplitud
3. La ley del cuadrado de la distancia.

4. El espectro electromagnético.

5. Polarizacidn de las ondas.

1. ¢Qué es la radiacién electromagnética?

La radiacion electromagnética es el producto de la variacion periddica de los campos eléctrico y
magnético. Un campo es una regidn del espacio en la que la materia esta sometida a algun tipo de
fuerza. En el caso de la radiacidn electromagnética, los campos son producidos por las particulas
cargadas en movimiento.

La luz visible es un tipo de radiacién electromagnética. A veces se comporta como una onda que se
propaga en el espacio, y otras veces se comporta como un conjunto de fotones. A este fenémeno
se le denomina dualidad de la radiacién.

Los distintos tipos de radiacion electromagnética dependen directamente de las caracteristicas de
la onda, que son:



Frecuencia (f), longitud de onda (1) y amplitud (A) o intensidad (/). En realidad, como veremos a
continuacién, la frecuencia y la longitud de onda estan directamente relacionadas, por lo que para
describir completamente una onda, (la radiacidn electromagnética en nuestro caso) basta con dar
informacidn acerca de su amplitud y frecuencia (o longitud de onda). Las ondas electromagnéticas
transportan energia siempre a la misma velocidad en el vacio: 299792 kildmetros por segundo, lo
que se conoce como velocidad de la luz (c).

2. Parametros de la radiacion electromagnética: frecuencia, longitud de onda y amplitud

Como ya hemos visto, la radiacion electromagnética puede ser descrita como una onda. Vamos a
estudiar los parametros que la definen.

La longitud de onda (A) es la distancia entre dos maximos consecutivos de la onda. Se mide en
unidades de distancia: por ejemplo, metros (m) o cualquiera de sus submultiplos, como el
angstrom (1A =10""m).

La frecuencia (f) se define como el nimero de maximos que pasan por un punto en un tiempo
determinado. Sus unidades son los hercios (Hz), de forma que 1 Hz equivale a un ciclo por
segundo. La amplitud (A) es la distancia que hay entre el punto de inflexién de la onda y el
maximo.

Debido a que la velocidad de la luz es constante e igual a ¢, existe una relacion directa entre la
frecuencia y la longitud de onda, ya que dada una longitud de onda determinada, si sabemos que
la onda se desplaza a velocidad ¢, para saber el nimero de veces que pasa un maximo por un
punto, sélo hace falta dividir la velocidad de la luz entre la longitud de onda. Tenemos, por tanto,

quev=c/A

Otra caracteristica importante de las ondas es que transportan energia. La energia de una onda
electromagnética esta directamente relacionada con su frecuencia, de forma que E = hy, vy,
utilizando la relacién entre la frecuencia y la longitud de onda, podemos tener también que
E = hc/A , donde h es la constante de Planck, cuyo valor es h=6,63x10>").s. De esta forma,
tendremos que las ondas con una frecuencia alta serdan muy energéticas, mientras que aquellas
cuyas frecuencias sean bajas (y, por tanto, su longitud de onda grande) transportardan menos
energia.

3. La ley del cuadrado de la distancia

La radiacién electromagnética se propaga por el espacio siguiendo un comportamiento
determinado. Sabemos que al alejarnos de una fuente luminosa (que es una fuente de radiacion
electromagnética) la intensidad que percibimos se va haciendo cada vez menor, pero vamos a ver
qué regla sigue esta disminucién de intensidad.



Podemos imaginar que la radiacion esta contenida en una esfera que inicialmente es la fuente que
la produce. A medida que la radiacién electromagnética se aleja de la fuente, esta esfera
imaginaria aumentaria de tamafo de forma que la intensidad que inicialmente se concentraba en
la superficie de una esfera de pequefio radio, ahora tendra que repartirse por la nueva esfera cuya
superficie es mucho mayor.

El drea de esta esfera aumenta proporcionalmente al cuadrado de la distancia que la separa de su
centro, en el que se encuentra la fuente.

A = 4mR?

La férmula exacta es donde A es el area de la esfera y R la distancia recorrida por la radiacién o, lo
gue es lo mismo, el radio de la esfera. Por lo tanto, la intensidad de la sefal se debilita a medida
gue se aleja de la fuente, fenédmeno que se conoce como la ley del cuadrado de la distancia.

Podemos ilustrar esta ley con un ejemplo: Saturno estd aproximadamente 10 veces mas lejos del
Sol que el planeta Tierra. Si definimos la Unidad Astrondmica (UA) como la distancia media entre
la Tierra y el Sol, Saturno se encuentra a 10 UA. Entonces, la energia contenida en una esfera de
radio 1 UA, a la distancia que se encuentra Saturno se habra diluido en una esfera de superficie
100 veces mayor y por lo tanto, Saturno recibe una centésima parte del flujo (Eenergia por unidad
de superficie y por unidad de tiempo) de energia solar que recibe la Tierra.

La ley del cuadrado de la distancia es muy importante en Astronomia: implica que la concentracion
de energia disminuye muy rapidamente a medida que nos alejamos de la fuente de radiacién
electromagnética. No importa si la fuente es una nave espacial con un transmisor de baja
potencia, una estrella muy brillante o una radiogalaxia, la distancia a la Tierra es tan enorme que la
radiacion electromagnética estaria diluida en una gigantesca esfera de forma que a un detector en
la superficie sdlo le llegaria una pequefia cantidad de energia.

4. El espectro electromagnético

El espectro electromagnético es el conjunto de la radiacion electromagnética de todas las
longitudes de onda. La luz, por ejemplo, no es mas que radiacidén electromagnética en un rango de
frecuencias a las que el ojo humano (y el de la mayoria de las especies dotadas de vision) es
sensible. El hecho de que estemos dotados para la visidn en el rango visible, nos permite



aprovechar el maximo de emisién del Sol que se produce en este rango. Probablemente, si nuestro
Sol tuviese su maximo en el infrarrojo, nuestros ojos estarian dotados para ese tipo de visién.

Pero el espectro electromagnético no tiene una frecuencia maxima o minima, sino que se extiende
indefinidamente, mas alld de los estrechos limites de sensibilidad del ojo humano. En orden
creciente de frecuencias (y por tanto, de energia) el espectro estd compuesto por las ondas de
radio, el infrarrojo, la luz visible, el ultravioleta, los rayos X y los rayos gamma. Estos nombres
distinguen distintas frecuencias de un mismo fendmeno: la radiaciéon electromagnética. Los
diagramas que se incluyen en esta seccion muestran el rango del espectro electromagnético en el
gue se produce la mayor parte de la emisién de fuentes astrondmicas. Los limites entre distintas
regiones del espectro son difusos y, en muchas ocasiones, dependen de las técnicas empleadas
para detectar o producir la radiacién.

A lo largo de este curso nos centraremos mas en la informacion que se puede de obtener de la luz
con frecuencias de entre 5 khz y 300 GHz (las "radiofrecuencias"). Dentro de las radiofrecuencias
se han definido unas bandas determinadas estdndar que comprenden un pequeiio rango de
longitudes de onda, de manera que se pueden ajustar los radiotelescopios para detectar
selectivamente radiacion en estas bandas.
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5. Polarizacion de las ondas

El campo electromagnético tiene dos componentes, la componente eléctrica y la componente magnética.
Estas son ondas que se propagan por el espacio en linea recta cuando no encuentran obstaculos a su paso.
En el vacio, estas dos componentes son perpendiculares a la direcciéon de propagacion de la onda, como se
muestra en la siguiente figura:

CAMPOS ELECTRICO Y MAGNETICO
PERPENDICULARES ENTRE Si

Plano del campo magnetico

Un campo vectorial es aquél que estd descrito en todo momento por un vector, que le
proporciona una direccion y una magnitud. Los campos eléctrico y magnético son campos
vectoriales, descritos por los vectores eléctrico y magnético, respectivamente.

La polarizacidn de las ondas electromagnéticas esta definida por el vector de campo eléctrico. Si
este vector forma un adngulo constante con el horizonte, se dice que las ondas estan linealmente
polarizadas.

En radioastronomia, cuando una onda esta linealmente polarizada y su vector de campo eléctrico
es paralelo a la superficie de la Tierra se dice que se trata de una polarizacién horizontal. Cuando,
por el contrario, la polarizacién se produce en un plano perpendicular al horizonte decimos que se
trata de polarizacién vertical.

Las ondas también pueden estar circularmente polarizadas si el vector eléctrico rota alrededor de
la direccién de propagacion de la onda. La rotacion puede ser dextrdgira, cuando para un
observador que mira la onda en el sentido de la propagacidn, ésta rota en el sentido de las agujas
del reloj, o levégira, cuando el mismo observador ve la onda girando en sentido contrario a las
agujas del reloj.

Las ondas de radio procedentes de fuentes extraterrestres pueden estar polarizadas lineal o
circularmente o incluso puede ser una mezcla de ambas. Las propiedades de polarizacién de las
ondas electromagnéticas proporcionan informacion complementaria sobre los procesos fisicos
que tienen lugar en la fuente de radiacion.



Comportamiento de la radiacién electromagnética
1. Interaccidn de las ondas con la materia

1.1. Reflexion

1.2. Refraccién

1.3. Interferencia y difraccién

1.4. Rotacion de Faraday

2. Efectos del movimiento y la gravedad

2.1 Efecto Doppler

2.2 Desplazamiento al rojo gravitatorio

2.3 Lentes gravitatorias

2.4 Velocidades superluminicas

1. Interaccion de las ondas con la materia

1.1 Reflexion

Las ondas de radio se comportan de la misma manera que el resto de las ondas electromagnéticas,
es decir, siguen los principios de dptica que a todos nos resultan familiares. Cuando una onda
incide sobre una superficie reflectante, ésta se comporta como un espejo, es decir, la onda es
reflejada formando un angulo con la perpendicular a la superficie igual al dngulo incidente.

El principio de reflexidn de las ondas se emplea en el disefio de antenas para dirigir la radiacion y
concentrarla en un receptor. Si el disco reflector de la antena se con forma de paraboloide, las
ondas de radio procedentes del espacio que se propagan en direcciones paralelas, seran reflejadas
de forma que acabardn confluyendo en un punto, por encima de la superficie del disco, en el que
se coloca un receptor. En este tipo de disefio se dice que el receptor se halla en el foco primario y

proporciona la maxima apertura para detectar sefales débiles.
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Sin embargo, para grandes antenas no es conveniente esta disposicion de foco primario. El equipo
qgue habria que colocar en el foco primario pesa tanto que deformaria la estructura global de la
antena lo que, a su vez, afecta a la calibraciéon. Una solucidn disponible para estos problemas
consiste en colocar los receptores en el foco Cassegrain.

Las antenas Cassegrain afladen un reflector secundario que concentra la radiacién en un nuevo
foco préximo al primer reflector (la superficie de la antena). De esta forma, el equipo pesado se
encuentra siempre préximo al centro de gravedad de la antena y le confiere un mayor grado de
estabilidad estructural incluso aunque se trate de una antena de gran apertura.

Antena de foco primario
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1.2 Refraccion

La refraccion es un fendmeno que se produce cuando una onda pasa de un medio a otro. La
velocidad de la luz en un medio (v) es generalmente diferente a la velocidad de la luz en el vacio
(c). Se puede caracterizar un determinado medio por su indice de refraccion: n=c/v. Segun la Ley
de Snell, la relaciéon entre el angulo de incidencia (/) de una onda que se propaga en un medio con
indice n,, y el dngulo de refraccién (r) en un medio con indice n, es: nysen i = n,senr.

De esta forma, tenemos que si una onda se propaga en el vacio (n=1) y pasa a propagarse en un
medio, como por ejemplo el vidrio (n=1,5), se producirda una refraccion de manera que
seni=1,5%senr, como se puede ver en la siguiente figura.

Trayectoria de los rayos
deluz

Perpendicular al
plano del vidrio

Perpendicular al
plano del vidrio



Este es un efecto que estamos acostumbrados también a ver en el éptico. Por ejemplo, cuando se
sumerge una varilla recta o un lapiz en el agua se puede apreciar coémo da la impresién de estar
quebrado, puesto que las ondas que atraviesan el agua pasan por un medio con distinto indice de
refraccion del que presenta el aire.

En general, el indice de refraccion de un medio es distinto para longitudes de onda distintas. Es
decir, luz de distintas longitudes de onda (o colores) es refractada a diferentes angulos cuando la
luz tiene el mismo angulo de incidencia. Este efecto es el que se observa al hacer pasar un haz de
luz a través de un prisma, por ejemplo, donde el hecho de que cada longitud de onda se refracte
con un angulo ligeramente distinto permite observar la luz descompuesta en sus diferentes
longitudes de onda.

De igual forma, las ondas electromagnéticas que penetran en la atmdsfera procedente del espacio
sufren una ligera desviacién debida a la refraccidn. La refraccién atmosférica, que asi se llama este
fendmeno, es mas importante cuando la fuente se encuentra préxima al horizonte (por debajo de
159) y el efecto es el de aumentar la altura aparente de la fuente. Si al rotar la Tierra el objeto
gana altura, los efectos de la refraccién disminuyen, hasta alcanzar un minimo cuando el objeto
culmina, es decir, alcanza la maxima altura sobre el horizonte. Si en algin momento, debido a su
posicidon, el objeto pasase por el cénit (que es el punto mas alto de la bdveda celeste y se
encuentra justamente encima de nuestras cabezas) la refraccion no afectaria en absoluto a la
direccion de propagacion de la onda.

LA REFRACCION EN LA ATMOSFERA TERRESTRE

Nota: los ahgulos representados han sidao
exagerados para hacer mas claro el esquema.
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El aumento, debido a la refracciéon, de la altura aparente de un objeto hace que éste sea visible
cuando en realidad se encuentra por debajo del horizonte. Este efecto hace, por ejemplo, que el
dia dure cinco minutos mas en el ecuador.



1.3 Interferencia y difraccién

Las ondas siguen el denominado principio de superposicidn, que afirma que cuando dos ondas se
encuentran en el espacio se combinan en ese punto de encuentro, siguiendo posteriormente cada
una de ellas su camino anterior sin producirse ninguna variacidon ni en su amplitud ni en su
frecuencia ni en su fase.

La fase de una onda respecto a otra de la misma frecuencia es el alineamiento relativo de sus
maximos y sus minimos. Se dice que dos ondas estdn en fase cuando sus maximos y sus minimos
respectivos coinciden exactamente. Se dice que dos ondas estan desfasadas 180 grados cuando el
maximo de una coincide con el minimo de la otra.
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Hemos visto que, si dos ondas coinciden en el espacio, su interaccién permanece mientras dura
esa coincidencia. Por tanto, si tenemos dos ondas superpuestas y viajando en la misma direccién,
su interaccidon serd permanente, produciendo lo que se denomina interferencia, y la onda
resultante serd la suma de las dos ondas iniciales.

Interf erencia
conshuctiva

Onda resultente
Oncks en fcse

Intederencic
cestructiva

Ondaresuttante

Ondce desfasadas 180 gradee

Si las ondas tienen la misma frecuencia, y estan en fase, se dice que su interferencia es
constructiva, dando lugar a una onda resultante de la misma frecuencia cuya amplitud es mayor
que las amplitudes de las ondas originales. Si las ondas estan desfasadas 180 grados, se dice que
su interferencia es destructiva, ya que si sus amplitudes son iguales, la amplitud de la onda
resultante es cero.



Esto, por supuesto, es una simplificacidn, porque supondria que la energia contenida en ambas
ondas desapareceria. En realidad, no hay ondas infinitamente delgadas, por lo que al superponer
dos ondas, se dan interferencias constructivas en unas zonas y destructivas en otras.

La interferencia tiene un papel muy importante en la difraccion de las ondas. Cuando la radiacién
electromagnética encuentra un obstaculo a su paso, la direccién de propagacion de los rayos
proximos al borde del obstaculo sufre una desviaciéon. La desviacion es en general lo
suficientemente pequefia como para que apenas nos demos cuenta de que ocurre. Este es el
fendmeno conocido como difraccion.

Sin embargo, es sencillo comprobar sus efectos sin mds que colocar dos dedos frente a una fuente
de luz a una distancia de unos 10 cm de nuestros ojos, y aproximarlos uno a otro hasta que se
encuentren a 1 mm aproximadamente. Con un ligero ajuste de esta distancia podremos observar
franjas claras y oscuras debidas a la interferencia (constructiva y destructiva) de las ondas que
sufren difraccién al pasar entre los dedos.

La razon por la que ocurre la difraccidon no es obvia. Christian Huygens hacia la mitad del siglo XVII,
propuso una teoria que, aunque parezca extrafio, todavia explica bastante bien las observaciones.
Podemos suponer que la radiacién electromagnética se propaga como ondas planas (la figura que
ilustraba el fendmeno de la refraccién representaba la radiacion como ondas planas). Huygens
SUpPUSO que ese caso es equivalente a tener, en cada punto del frente plano, una fuente de ondas
que se propagan en todas direcciones. Las ondas dirigidas hacia los lados se anulan con las
emitidas por los puntos vecinos del frente de forma que la onda sigue siendo plana.

Ondas planas

; En estos puntos
«<—— las ondas interfieren

destructivamente
—
Cireccidn de [~ .
propagacion i) Elfrente de ondas

sigue siendo plano

Si, bajo estas hipdtesis, la onda encuentra un obstdaculo, los puntos situados junto a su borde van a
emitir ondas que no se ven contrarrestadas en los laterales produciendo asi el efecto aparente de
desviar la direccién de propagacion.
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Supongamos que un cierto tipo de radiaciéon electromagnética (por ejemplo, luz visible) es
bloqueada por una superficie (llamémosla pantalla) poco después de haber pasado por el
obstaculo, como en la figura de la izquierda. Entonces, dado un punto de la pantalla, la distancia
recorrida por las ondas producidas en los bordes del obstaculo (ondas A y E en el esquema) sera
distinta (mayor o menor) que la recorrida por las que lo atraviesan (B, Cy D).

El resultado es que, en algunos puntos de la pantalla, las ondas que se superponen estan
desfasadas unas respecto a otras, mientras que a otros puntos llegan en fase. En estos ultimos se
producird una interferencia constructiva que dara lugar a una regién iluminada; por el contrario,
en los puntos a los que llegue radiacion con diferencias de fase de 180 grados se producird una
interferencia destructiva y quedardn, por lo tanto, sin iluminar. Los efectos de la difraccién son
mas visibles si la luz que produce el fenédmeno es monocromatica, esto es, si estd compuesta de
ondas de la misma frecuencia.

Patrén de difraccion de una estrella con un telescopio éptico

Las consecuencias que implica la difraccion son importantes, tanto para los telescopios que operan
en el rango éptico como para los radiotelescopios, ya que la difraccidn que se produce en los
bordes de la apertura de un telescopio limita su poder de resolucion. En radio, el hecho de que las
longitudes de onda sean mayores, implica que las figuras de difraccion (los patrones de bandas
brillantes y oscuras alternadas) son de mayor tamafio, empeorando asi la resoluciéon de las
imagenes. Este efecto puede ser atenuado si observamos con radiotelescopios de gran tamafo o
empleando conjuntos interferométricos. La imagen que se muestra a continuacidén representa un
patrén de difraccion tipico de una estrella, obtenido al enfocar los rayos de luz en un punto
mediante un telescopio dptico de lente convergente.

1.4 La rotacion de Faraday

El campo magnético también puede influir sobre las ondas electromagnéticas. Cuando una onda
linealmente polarizada (es decir, en la que el campo eléctrico y el magnético oscilan en un plano)
se propaga en presencia de un campo magnético, se produce un cambio en el plano de
polarizacidn, como se puede ver en la figura.



Rotacion de Faraday
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Una onda polarizada linealmente se puede analizar como la suma de dos ondas de la misma
frecuencia, polarizadas circularmente en sentidos opuestos. Al atravesar una regiéon con campo
magnético, las velocidades de propagacion de las dos componentes cambian (una de ellas se
adelanta respecto de la otra) produciendo una rotacion del plano de polarizacién de la onda
compuesta. Este efecto se puede utilizar para calcular la densidad del plasma.

2. Efectos del movimiento y la gravedad
2.1 Efecto Doppler

El efecto Doppler consiste en una variacidon aparente en la longitud de onda (y frecuencia) de una
onda cuando existe un movimiento relativo entre el emisor y el observador. Este efecto se
produce también con las ondas sonoras, y es el causante de que cuando un coche con una sirena
se acerca a nosotros, oigamos el sonido mas agudo (la longitud de onda se acorta) y cuando se
aleja, el sonido sea mas grave (la longitud de onda se alarga). En la figura podemos ver un ejemplo
de este efecto. Si un cuerpo emite una onda a una determinada frecuencia (o longitud de onda) y
este cuerpo se aleja de nosotros, la radiacidon que nos llegard tendra una frecuencia menor que la
emitida realmente. Por eso se dice, en este caso, que se produce un desplazamiento al rojo de la
radiacion. Sin embargo, si el cuerpo se esta acercando, lo que apreciaremos serd un aumento de la
frecuencia, produciéndose, por tanto un desplazamiento al azul.
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El efecto Doppler es muy importante tanto en astronomia dptica como en radioastronomia.
Cuando se toma un espectro de un objeto que se esta alejando de la tierra, sus lineas aparecen
desplazadas hacia longitudes de onda mayores (frecuencias menores), una cierta cantidad
dependiendo de cual sea la velocidad con la que se aleja. Esto es muy importante, por ejemplo,
cuando se quiere hacer el espectro de una sola linea. Veamos la figura. Muestra un espectro de un
maser de agua tomado con la antena de 70 m de Robledo. La linea estd desplazada de su posicion
de reposo, ya que, como se puede ver, se mueve a una velocidad algo mayor de 20 km/s. Esto
hace, que en lugar de aparecer centrada en la frecuencia adecuada, aparece desplazada
aproximadamente 1,5 MHz. Si nuestro espectrometro tuviera una anchura de menos de 3 MHz, (si
tuviera la anchura marcada por la linea azul) no podriamos ver el maser porque se quedaria fuera
de nuestro rango de observacidn. Por eso, en estos casos, es importante conocer a priori las
velocidades de los objetos cuyos espectros queramos tomar.
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Maser desplazado por efecto Doppler

En el Universo, la mayoria de los objetos se estdn alejando unos de otros. Este hecho fue
descubierto en los afios 20, después de que Hubble confirmase que las galaxias no pertenecian a la
Via Lactea, sino que eran objetos lejanos y diferenciados. A partir de entonces comenzaron a
realizarse medidas, descubriendo que cuanto mas lejos estaba una galaxia, a mas velocidad se
alejaba de nosotros. Este hecho confirmaba la teoria de un Universo en expansidn y se establecié
la constante de Hubble que relaciona la distancia con la velocidad de expansién de un objeto. Este
es uno de los temas abiertos en cosmologia, ya que dependiendo del valor de esta constante
podremos tener un Universo que continle indefinidamente su expansién, uno que atraviese
después una fase de contraccién o uno en el que la expansion vaya ralentizandose cada vez mas
sin llegar nunca a la contraccion.

Representacién de la separacion de galaxias al expandirse el Universo



Debido a la expansion del Universo, la mayoria de los objetos que podemos observar, sobre todo
aquellos que se encuentran fuera de nuestra Galaxia, estdn alejandose de nosotros, por lo que
veremos sus espectros desplazados al rojo. A este efecto se le denomina desplazamiento al rojo
cosmoldgico. En la figura se representa un universo (la linea amarilla) en expansién. Supongamos
dos galaxias entre las que existe una distancia A. Si imaginamos que las galaxias no tienen ningun
desplazamiento propio y que su Unico movimiento es debido a la expansion del punto en el que
estan fijas, vemos que al expandirse el universo, la distancia que habra entre ellas sera B, que es
mayor que A. La impresidn que tendra un habitante de una de estas galaxias es que la otra se estd
alejando de ella.

El espectro de los cudsares, por ejemplo, estd considerablemente desplazado al rojo. Junto con
otras caracteristicas, como su gran energia, este desplazamiento al rojo sugiere que los cuasares
son los objetos mas distantes y mds antiguos que hemos observado. Los cudsares mds lejanos se
alejan a una velocidad del 90% de la velocidad de la luz.

2.2 Desplazamiento al rojo gravitatorio

El desplazamiento al rojo gravitatorio tiene lugar cuando la radiacion se escapa de una atraccion
gravitatoria. La razéon por la que ocurre es la misma por la cual los proyectiles disminuyen su
velocidad cuando se elevan, porque tienen que transformar su energia cinética en la energia
potencial que adquieren al ganar altura.

Los fotones no pueden disminuir su velocidad, ya que ésta siempre debe ser igual a la velocidad de
la luz ¢, asi que para liberar energia cinética cuando ha aumentado su energia potencial, lo que
hacen es disminuir su frecuencia. Como una disminucién de frecuencia supone un alargamiento de
la longitud de onda, el resultado final es un enrojecimiento denominado desplazamiento al rojo
gravitatorio. Ocurre un proceso similar cuando un fotdn cae a un pozo gravitatorio, para aumentar
su energia cinética aumenta su frecuencia y se desplaza hacia el azul.

2.3 Lentes gravitatorias

La teoria general de la relatividad de Einstein predice que el espacio se distorsiona alrededor de
los objetos masivos. En 1979, los astrdnomos observaron dos cudsares notablemente similares
muy cercanos. Tenian la misma magnitud, espectro y desplazamiento al rojo. Resultaba
asombroso que dos imagenes tan similares representaran objetos distintos. Se concluyd la
existencia de una galaxia directamente en el camino entre los dos cuasares y la Tierra, pero mucho
mas cerca de ésta. La galaxia curva el espacio de manera que la luz procedente del cudsar tiene
dos posibles caminos para llegar a la Tierra. Asi, recibimos la imagen doble del cudsar como si
estuviese mucho mds cerca de lo que en realidad se encuentra. La galaxia esta actuando de la
misma manera que lo hacen las lentes dpticas, ampliando y acercando la imagen de un objeto, con
la peculiaridad de que las lentes gravitatorias pueden producir mas de una imagen del mismo
objeto. Gracias a las lentes gravitatorias se pueden estudiar objetos tan lejanos que no podrian ser
observados de otra manera. Estos estudios estan ayudando a confirmar o rechazar teorias de
evolucidn del Universo, ya que los objetos mas lejanos son también los mds antiguos.



2.4 Velocidades superluminicas

En los afios 70 se descubrid, mediante observaciones de radio de alta resolucidn, que existia un
cuasar: 3C345 que tenia dos "puntos calientes" de emisién de radio que en observaciones hechas
entre 1969 y 1976 se movian aparentemente a una velocidad superior a la de la luz. Este hecho
dejo atdnitos a los cientificos, que pronto encontraron una explicacién que demostraba que en
realidad no se estaba violando la relatividad de Einstein, sino que lo que se estaba observando era
un efecto del punto de vista del observador.
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Imagenes del cudsar 3c345 tomadas a lo largo de 5 afios donde se aprecian los tres chorros que se mueven a una
velocidad aparentemente superluminica. Cortesia de John Biretta/Space Telecope Science Institute.

Veamos coémo puede ocurrir este efecto: supongamos un objeto que se mueve formando un
angulo determinado con el observador. En un momento, el objeto esta en el punto A y emite una
cantidad de radiacién en un instante que llamaremos T, Supongamos, que, mientras tanto, el
objeto se desplaza de A a C con velocidades relativistas, es decir, muy préximas a la velocidad de la
luz, por lo que tardara aproximadamente 5 afios en encontrarse en la posicidon C (la distancia entre



Ay C es de 5 afos-luz). La radiaciéon que emita el objeto desde C, habra salido cinco afios mas
tarde que la que salié de A. Sin embargo, el punto C estd mas cerca de nosotros que A, por lo que
la luz que se emita desde aquél tardard menos en llegar a nosotros.

El punto B esta situado a la misma distancia de la Tierra que C. Por tanto, la luz emitida en A tiene
que recorrer los 4 afos luz adicional que hay entre A y B. Si la luz tarda en llegarnos un tiempo t
desde By C, entonces la radiacion que ha salido de A llega a la Tierra en el instante Tayowl=T.+4+t.

Y la radiacion que ha salido desde C llega a la Tierra en un instante Tcow=Ta+5+t. Entonces, la
radiacion procedente de C serd recibida en la Tierra sélo un aifo después de haber recibido la de A,
mientras que, aparentemente, en ese afio la fuente parecera haberse movido de B a C (los objetos
en el cielo parecen todos situados sobre el mismo plano), es decir, se habra movido una distancia
de 3 afos-luz en 1 afio. Se ha medido, por tanto, una velocidad aparente mayor que la de la luz,
pero, como hemos visto, esto es sélo un efecto de la proyeccion.
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IMPORTANTE:

Hyperphysics (© C. R. Nave, 2010) es una base continuamente en desarrollo de material de instruccién de
fisica. El autor esta abierto a propuestas para su uso con fines de instruccidn no lucrativos. La intencion
general ha sido desarrollar un entorno de exploracion de gran alcance que pueda ser de utilidad para
estudiantes y profesores.
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