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Hipparco de Nicea
 190 a.C. -120 a.C. 

recopilo en un catálogo alrededor de 1000 
estrellas apreciables a simple vista, y las agrupo 
en seis categorías a las que denominó magnitudes.

Magnitud Aparente

El astrónomo británico Norman R. Pogson (1856) define la escala 
moderna de magnitudes con base en comparar los brillos de estrellas. 
Así, una estrella de primera magnitud es del orden de 100 veces más 
brillante que una de sexta 

 La magnitud aparente (m) es la medida que indica qué tan brillante 
parece un objeto en el firmamento. 

 Su valor depende tanto de la luminosidad intrínseca como de que tan 
distante se encuentre.



Astro / Objeto magnitud

aparente

Sol -26.8

Luna Llena -12.5

Venus en su máximo brillo -4.4

Sirio (La estrella más brillante) -1.4

Alfa Centauri (Estrella más cercana) -0.3

Vega (Lyra) 0.04

Ĺımite visual en total oscuridad 6.0

Ĺımite con binoculares 9.0 - 10.0

Ĺımite con un telescopio de 16 pulgadas 13.0 - 14.0

Plutón 15.0

Ĺımite visual con los más grandes telescopios 19.5

Ĺımite fotográfico con los más grandes telescopios 24.0

Ĺımite con el Telescopio Espacial Hubble 28.0

Magnitud

Magnitud: es la medida del brillo de un astro

Una magnitud Z, se representa con el símbolo Zm. Así  1m, (Alfa) las 
estrellas más brillantes al ojo desnudo; 2m, (Beta) las siguientes 
estrellas más brillantes. ........; 6m, (Zeta) las más débiles al ojo.

✴ Las magnitudes que son numéricamente pequeñas ó negativas 
hacen referencia a objetos celestes más brillantes.



La magnitud aparente de un objeto depende del instrumento usado para 
medirla. El ojo humano tiene una mayor sensibilidad a la radiación en 
longitudes de onda de 550 nm y decrece hacia longitudes de onda mas 
largas (rojo) y longitudes más cortas (violeta). La magnitud 
correspondiente al ojo se denomina magnitud visual (mv).

Source: www.desarrolloweb.com
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Si se tuviere el caso ideal en el que se midiera la radiación 
proveniente de un astro en todas las longitudes de onda, se obtendrá 
la magnitud bolométrica (mbol). 

Un bolómetro consiste de un cuerpo absorbente 
de calor conectado a un sumidero de calor (un 
material mantenido a temperatura constante) a 
través de un material aislante, así cualquier 
radiación absorbida por el detector aumenta su 
temperatura por encima del sumidero de calor 
que actúa de referencia

El calor es la energía que tiene un 
objeto debida al movimiento de sus 
átomos y moléculas que están 
constantemente vibrando, moviendose 
y chocando unas con otras. Cuando 
añadimos energía a un objeto, sus 
átomos y moléculas se mueven más 
deprisa, incrementando su energía de 
movimiento o calor. Incluso los objetos 
más fríos poseen algo de calor porque 
sus átomos se están moviendo

La temperatura es una medida de 
la energía media de las moléculas 
en una sustancia y no depende del 
tamaño o tipo del objeto

http://es.wikipedia.org/wiki/Calor
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William Herschel (1782-1871) advirtió que, por 
término medio, la intensidad luminosa de la 
primera magnitud es cien veces superior a la 
sexta,

Estrella(m=1)
Estrella(m=6)

= 100

Ernst Heinrich Weber (1795 – 1878) psicólogo y 
anatomista alemán, propone que la relación entre 
el estímulo y la percepción corresponde a una 
escala logarítmica. Esta relación logarítmica nos 
hace comprender que si un estímulo crece como 
multiplicado por un factor constante, la percepción 
evolucionará como una cantidad añadida.

dp = k
dm

m
Ley de Weber-Fechner

cambio percibido en el estímulo

cambio de magnitud del estímulo

magnitud del estímulo

p = kln
m

m0
nivel de estímulo por debajo del cual no se percibe sensación
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El astrónomo británico Norman 
Robert Pogson (1856) define la 
escala moderna de magnitudes 
con base en comparar el brillo 
de un astro de una magnitud 
dada con respecto a una de 
siguiente valor según la escala 
de hiparco,

Pogson encuentra que la razón 
de bri l lo entre dos clases 
consecutivas deberá ser, 

m

m + 1

1001/5 = 2.512

Pogson, N. R. Monthly Notices of the Royal Astronomical Society, 1856. Vol. 17
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Diferencia Razón de Brillo (Luminosidad)
en magnitud

0.1 1.10
0.5 1.58
1.0 2.512
2.0 2.512 × 2.512 = 6.31
2.5 10.0
3.0 2.512 × 2.512 × 2.512 = 15.85
4.0 2.512 × 2.512 × 2.512 × 2.512 = 39.82
5.0 2.512 × 2.512 × 2.512 × 2.512 × 2.512 = 100.0
10.0 100.0 × 100.0 = 10000.0

. .
etc etc

La razón de brillos cumple una relación dada por,

100
∆m
5

✴ La escala de magnitudes se establece en base a un cociente 
de brillos, entonces se sigue que los brillos siguen una 
progresión geométrica cuando las magnitudes siguen una 
progresión aritmética. 

Una progresión 
geométrica o sucesión 
geométrica está constituida 
por una secuencia de 
elementos en la que cada 
uno de ellos se obtiene 
multiplicando el anterior por 
una constante denominada 
razón o factor de la 

progresión

En matemáticas
aritmética es una serie de 
tales que la diferencia
términos sucesivos cualesquiera de 
la secuencia es una 
cantidad llamada 
progresión
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http://es.wikipedia.org/wiki/Progresi%C3%B3n_geom%C3%A9trica
http://es.wikipedia.org/wiki/Progresi%C3%B3n_aritm%C3%A9tica
http://es.wikipedia.org/wiki/Progresi%C3%B3n_aritm%C3%A9tica
http://es.wikipedia.org/wiki/Matem%C3%A1ticas
http://es.wikipedia.org/wiki/Matem%C3%A1ticas


La ley del inverso del cuadrado establece que la densidad de lineas 
de flujo representadas, por ejemplo, en el sonido o la luz, que se 
propaga desde una fuente puntual en todas direcciones por igual, 
disminuye de acuerdo con el cuadrado de la distancia a la fuente de 
emisión.

F (r)
F (2r)

=
1/r2

1/(2r)2
= 4



Sea ahora el caso de dos fuentes de igual luminosidad pero que se 
ubican una de la otra a diferentes distancias,  

Diferencia en magnitud aparente Razón de distancias
0.1 1.05
0.5 1.26
1.0 1.58
2.0 2.51
2.5 3.16
3.0 3.98
4.0 6.31
5.0 10.0
10.0 100.0
etc etc

La razón de distancias cumple una relación dada por,

[100
∆m
5 ]1/2

✴ Mientras las magnitudes se adicionan (progresión aritmética), las 
distancias se multiplican por un factor que es la raíz cuadrada del factor 
de multiplicación dado por la razón de brillos (progresión geométrica).
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obtendrá la magnitud bolométrica (mbol). Esta magnitud puede ser calculada de la magnitud
visual si se conoce la corrección bolométrica. Por definición, la magnitud bolométrica es cero para
radiación de estrellas de tipo solar o más espećıficamente para estrellas de clase espectral F5.

Primera norma de las magnitudes: Las magnitudes que son numéricamente pequeñas ó nega-
tivas hacen referencia a objetos celestes más brillantes.

Segunda norma de las magnitudes: Al considerar brillos relativos de objetos, las magnitudes
se adicionan mientras que los brillos o luminosidades se multiplican.

Ejercicio 11. Dos estrellas tienen magnitudes aparentes m(a) = 12,5 y m(b) = 4,0. ¿Deter-
mine cuantas veces es una estrella más brillante que la otra ?

Por la primera norma se concluye que las estrella (b) es la más brillante. La diferencia de
magnitud entre las dos es 8.5 magnitudes. Ahora 8.5=5.0+3.0+0.5, de la tabla de razón de
brillo se tiene que la estrella (b) es 100 × 15.85 × 1.58=2504 más brillante que la estrella (a).

Por otra parte la luminosidad (brillo) aparente de una estrella depende de dos factores: la cantidad
real de enerǵıa emitida cada segundo por la estrella (luminosidad intŕınseca) y su distancia al
observador.

Ejercicio 12. Considérense dos estrellas a y b que emiten la misma cantidad de enerǵıa pero
la estrella b esta 10 veces más distante que la estrella a; cuando se observa la estrella b ella
tiene un brillo igual a 1/100 veces el de la estrella a. ¿ Cual es la diferencia de magnitudes
entre las dos estrellas ?

Si se recuerda la segunda norma de las magnitudes, entonces la estrella b tendrá una magnitud
5 veces más débil que la estrella a.

Ahora si se hace un estudio de la diferencia de magnitud entre dos estrellas frente a un efecto de
distancia (su razón de distancias), se puede construir la tabla (3.3)

Ejercicio 13. Considérense ahora otras dos estrellas a0 y b0; al medir sus magnitudes se
encuentra que la diferencia de magnitudes entre a0 y b0 es 5. Sin embargo del análisis es-
pectroscópico se encuentra que ambas estrellas son idénticas, por lo tanto emiten la misma
cantidad de enerǵıa, luego la diferencia en magnitud se debe solamente a la distancia. ¿Quien
y cuantas veces esta una estrella más distante de la otra ?

Como 5 magnitudes corresponden a una razón de brillo igual a 100 y según la tabla 3.3 a
una razón de distancias igual a 10; entonces la estrella b0 la más débil, debe estar 10 veces
más distante que la estrella a0.

Tercera Norma de las Magnitudes: Las magnitudes se adicionan, las distancias se multiplican
por un factor que es la raiz cuadrada del factor de multiplicación dado por la segunda norma.
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Ejercicio 13. Considérense ahora otras dos estrellas a0 y b0; al medir sus magnitudes se
encuentra que la diferencia de magnitudes entre a0 y b0 es 5. Sin embargo del análisis es-
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tivas hacen referencia a objetos celestes más brillantes.

Segunda norma de las magnitudes: Al considerar brillos relativos de objetos, las magnitudes
se adicionan mientras que los brillos o luminosidades se multiplican.

Ejercicio 11. Dos estrellas tienen magnitudes aparentes m(a) = 12,5 y m(b) = 4,0. ¿Deter-
mine cuantas veces es una estrella más brillante que la otra ?

Por la primera norma se concluye que las estrella (b) es la más brillante. La diferencia de
magnitud entre las dos es 8.5 magnitudes. Ahora 8.5=5.0+3.0+0.5, de la tabla de razón de
brillo se tiene que la estrella (b) es 100 × 15.85 × 1.58=2504 más brillante que la estrella (a).

Por otra parte la luminosidad (brillo) aparente de una estrella depende de dos factores: la cantidad
real de enerǵıa emitida cada segundo por la estrella (luminosidad intŕınseca) y su distancia al
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La densidad de flujo de una estrella depende del brillo intrínseco y de la 
distancia a la cual se realiza la observación. Por esta razón y debido a 
que las estrellas están situadas a diferentes distancias de la Tierra, las 
magnitudes aparentes no dan información específica sobre el brillo 
intrínseco de ellas. 

La magnitud absoluta se define como la magnitud aparente de una 
estrella, si es observada a una distancia de 10 parsecs.

Magnitud Absoluta



Fa

Fb
= 2.512−(ma−mb)

100 = 2.5125

ma −mb = −2.5 log
Fa

Fb

ma −mb = −5 log
rb

ra

F (r) ∝ 1
r2

ra = 10pc

m−M = 5 log r − 5



dIλ = −Iλρ(x)kλdx = −Iλdτλ

dτλ = ρ(x)kλdx

Iλ = I0λe
−τλ

τλ = kλ

� x

0
ρ(x)dx = kλN(x)

Absorción Interestelar



m−M = 5 log r − 5 + 1, 086τ, (dτλ = ρ(x)kλdx)

cantidad ρ(x)kλ se define como la Opacidad (α) [cm−1] y describe en un medio la dificultad que
tiene la radiación para propagarse dentro de él. Esta variable depende del tipo de constituyentes
del medio aśı como de la temperatura.

Comunmente se acostumbra a expresar la absorción sufrida por la radiación en términos de mag-
nitudes bajo la siguiente ecuación:

Aλ = −2,5 log10
Iλ

Ioλ
= −2,5(log10 e)(−τλ). = 1,086τλ (3.42)

La anterior expresión indica que la absorción en magnitudes es del mismo orden a la profundidad
optica a lo largo de la ĺınea de visión.

El módulo de distancia se ve afectado por la presencia de polvo y gas interestelar. Sea
el siguiente análisis:

L0, La luminosidad proveniente de una estrella antes de verse afectada por la presencia de Medio
Interestelar (MI).

L, La luminosidad proveniente de una estrella después de atravesar el MI, la perdida de Luminosidad
queda expresada mediante la siguiente relación:

L = L0e
−τ (3.43)

en donde τ = αr.

La pérdida de luminosidad a una distancia r se expresa mediante L = wr2F (r) y sobre la superficie
de la estrella L0 = wr2

0F0. Al reemplazar en la anterior ecuación,

F (r) =
�r0

r

�2
F (0)e−τ (3.44)

por otra parte si se evalúa el flujo sobre la superficie con respecto al flujo medido a una distancia
de 10 pc se tiene: (F0/F (10pc)) = (10/r0)2, de tal manera que,

F (10pc) =
� r0

10pc

�2
F (0) (3.45)

llevando las anteriores expresiones a la ecuación de magnitud,

m−M = −2,5 log

�
F (r)
F (10)

�
(3.46)

se encuentra:
m−M = 5 log r − 5 + 1,086τ (3.47)

o de manera equivalente,
m−M = 5 log r − 5 + ar (3.48)

Ejercicio 15. La magnitud absoluta de una estrella es -2 y la magnitud aparente es 8. (a)
Cuál es la distancia a la que se encuentra la estrella? (b) Si el valor de extinción medido cerca
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U −B, B − V



Extincion y enrojecimiento

Objeto U-V B-V V-R V-I V-J V-H V-K V-L

NGC 1068 0.98 0.85 0.75 1.38 2.47 3.37 4.02 5.94

3C 273 -0.68 0.20 0.24 0.74 3.60

M 51 1.51 0.96 0.90 1.70 2.28 3.31 3.50

Tabla 3.8: Comparación de colores entre la galaxia Seyfert NGC 1068 (Imagen: Kopernik Astro
Society), la fuente cuasi esterlar 3C 273 (Imagen: NOAO/AURA/NSF) y una galaxia espiral tipica
(Imagen: SEDS)

diferentes por ejemplo en B y V ; Por la ecuación de Pogson corregida por extinción se tiene que:

B −B0 = 5 log r − 5 + AB

V − V0 = 5 log r − 5 + AV (3.59)

Al hacer la diferencia entre las dos ecuaciones anteriores, se tiene

(B − V )− (B0 − V0) = AB −AV (3.60)

la cantidad (B−V ) se denomina el ı́ndice de color y el subindice (0) indica que es el valor absoluto
de la magnitud. Por otra parte a la cantidad AB − Av se le denomina el exceso de color E(B−V ),
de tal forma que la anterior ecuación se puede escribir:

E(B−V ) = (B − V )− (B − V )0 (3.61)

De igual forma se puede encontrar el exceso de color E(U−B):

E(U−B) = (U −B)− (U −B)0 (3.62)

Ĺınea de enrojecimiento

La determinación del enrojecimiento de las estrellas de un cúmulo, conocido como el exceso de
color en B−V , depende del reconocimiento de los miembros f́ısicos del cúmulo por un método que
asigne la pertenencia de estrellas al mismo, generalmente un estudio de pertenencia basado en los
movimientos propios (Uribe, Higuera & Brieva 1998). Una vez identificadas las estrellas miembros,
se procede a determinar sus tipos espectrales MK; luego se comparan los ı́ndices de color de las
estrellas del cúmulo de un tipo espectral dado, con los ı́ndices de color de las estrellas cercanas no
enrojecidas del mismo tipo espectral (Johnson 1957).

La determinación del enrojecimiento interestelar empleando fotometŕıa tricolor UBV , se basa en el
hecho de que el enrojecimiento interestelar no produce el mismo efecto en las tres bandas U , B y

Objeto U-V B-V V-R V-I V-J V-H V-K V-L

NGC 1068 0.98 0.85 0.75 1.38 2.47 3.37 4.02 5.94

3C 273 -0.68 0.20 0.24 0.74 3.60

M 51 1.51 0.96 0.90 1.70 2.28 3.31 3.50

Tabla 3.8: Comparación de colores entre la galaxia Seyfert NGC 1068 (Imagen: Kopernik Astro
Society), la fuente cuasi esterlar 3C 273 (Imagen: NOAO/AURA/NSF) y una galaxia espiral tipica
(Imagen: SEDS)

diferentes por ejemplo en B y V ; Por la ecuación de Pogson corregida por extinción se tiene que:

B −B0 = 5 log r − 5 + AB

V − V0 = 5 log r − 5 + AV (3.59)

Al hacer la diferencia entre las dos ecuaciones anteriores, se tiene

(B − V )− (B0 − V0) = AB −AV (3.60)

la cantidad (B−V ) se denomina el ı́ndice de color y el subindice (0) indica que es el valor absoluto
de la magnitud. Por otra parte a la cantidad AB − Av se le denomina el exceso de color E(B−V ),
de tal forma que la anterior ecuación se puede escribir:

E(B−V ) = (B − V )− (B − V )0 (3.61)

De igual forma se puede encontrar el exceso de color E(U−B):

E(U−B) = (U −B)− (U −B)0 (3.62)
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m(λ) = m0(λ) + κλX(z)

Extinción atmosférica
Un efecto que hay que corregir cuando se 
calibran magnitudes instrumentales es el 
denominado extinción atmosférica, o 
atenuación de la luz estelar por la atmósfera.

Entre mayor sea la trayectoria que la luz 
atraviesa en la atmósfera, mayor será la 
atenuación. La trayectoria a través de la 
atmósfera se le conoce como la masa de aire.

A una longitud de onda en particular, se puede relacionar la magnitud de un 
objeto por fuera de la atmósfera terrestre mo() con la magnitud observada en la 
superficie m(),

en donde, X(z) es la masa de aire y () es el 
coeficiente de extinción y z la distancia cenital.

 m()

X(z)

mo() ()



X = sec z

Masa de aire

X =
1.002432 cos2 zt + 0.148386 cos zt + 0.0096467

cos3 zt + 0.149864 cos2 zt + 0.0102963 cos zt + 0.000303978

Young 1994, 

X =
1

sin(h+ 244/(165 + 47h1.1))

Pickering 2002, 



mλ = Cλ − 2.5 logFλ (cuentas/s)

m0λ + 2.5 logFλ = Cλ − κλX

m(λ) = m0(λ) + κλX(z)

Para estrellas estandar
        Recta de Bouger





I =
� ∞

0
Iνdν

F =
1

dσdt

�
dE = πI

De manera equivalente al caso de un ángulo plano que se 
define como la razón entre el arco del círculo al radio (ø = a/r), 
el elemento de ángulo sólido dw en esteroradianes es la razón 
entre el elemento de área superficial esférica y el cuadrado del 
radio, dw = dA/r2. El ángulo sólido en términos de los ángulos 
polar y azimutal se escribe: dω = sen θdθdφ con r = 1.

dEν = Iνdσ cos θdνdωdt fν =

�

4π[str]
Iν cos θdωdν

En el análisis del campo de radiación es necesario considerar la cantidad de energía dEν en 
un intervalo de frecuencia (ν, ν+dν) que es transportada a través de un elemento de área dσ 
y en direcciones confinadas a un elemento de ángulo sólido dω, durante un tiempo dt,

l dV

dω

N

dσ⊥

dσ

Iν(r, n)

θ

1

Lápiz de radiación emergiendo de un elemento 
de superficie dσ en un cilindro de longitud l

Flujo
Intensidad

Intensidad, densidad de flujo



Lν = 4πR2Fν

El flujo total o luminosidad se define como la energía por unidad de 
tiempo emitida por una estrella en todas las direcciones, es decir en un 
ángulo sólido de 4  esteroradianes. Si la radiación es isotrópica, es 
decir, la intensidad I es independiente de la dirección, la luminosidad se 
expresa,

L = 4πR2F

donde F es la densidad de flujo que pasa a través de una superficie que 
rodea la estrella a una distancia R.  El término 4R^2 corresponde  al 
área superficial del astro, obtenido de derivar el volumen de la esfera 
con respecto al radio. 

De la misma forma, se puede definir la luminosidad específica como la 
energía emitida por una estrella, a una frecuencia dada y por unidad de 
tiempo,

Luminosidad


