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0.1. Prefacio

Estos capitulos constituyen un curso bésico sobre los temas introductorios de la astronomia. Es
decir, los sistemas de coordenadas, métodos para medir distancias a objetos cercanos, y los pardme-
tros observables fundamentales. El sistema de unidades que se utiliza es el sistema cgs que todavia
utilizan los astréonomos. También en astronomia se utilizan otras unidades convenientes como el
parsec para longitud y km s~ para velocidad. La conversién del sistema cgs vy otras unidades al
sistema SI es

cgs Sl
masa 100g 1kg
longitud 10)cm 1m
tiempo 1s 1s
densidad 103gem™> 1kgm™
velocidad Tkms™' 100ms™
energia 107erg 1Nm
energia TeV 1.602 x 107" Nm
longitud Tpc 3.0865 x 10'°m
masa protén my  1.67 x 1072 kg
masa solar TMy, 2x10¥kg

campo magnético 1gauss 107*tesla
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DATOS UTILES

constante de Boltzmann:
constante gravitacional:
constante de Stefan-Boltzmann:
constante de Planck:
velocidad de la luz:
parsec:

unidad astrondémica:
radio solar:

radio de la Tierra:

masa, solar:

luminosidad solar:

masa del protén:

un ano:

k=138 x10"erg K™

G =6.672 x 108 cm3g 1572
0=>5.67x10"ergem 2K * 57!
h =6.626 x 107¥ ergs
c=3.0x10"%cms™

1pc =3.086 x 10" cm
TUA =1.496 x 10" cm

Ry = 6.96 x 10'%cm

Re = 6.378 x 108 cm

Mg =2.0x103¢g

L, =3.826 x 10% ergs™!
my =1.67 x 107%¢g

1 afio = 3.1557 x 10" s




Capitulo 1

Introduccion

1.1. Historia

La astronomia es una de las ciencias naturales mas antiguas, junto con las matematicas. Las ci-
vilizaciones antiguas observaron el cielo de manera sistematica: sin la ayuda de un telescopio les
fue posible observar el Sol, la Luna, los 5 planetas Mercurio, Venus, Marte, Jupiter y Saturno y
las estrellas, que se repartieron en constelaciones. Descubrieron los solsticios y los equinoccios y
construyeron calendarios que las ayudaron con la agricultura, es decir, cuando sembrar y cose-
char. Documentaron los movimientos de los planetas en el cielo y descubrieron los movimientos
retrogrados. Incluso, podian predecir los eclipses del Sol y de la Luna. Estos conocimientos fueron
muy importantes en las civilizaciones antiguas, como la Babilonia, la Egipta y la Maya, y los
astronomos fueron figuras poderosas en estas sociedades. Sin embargo, a estas sociedades no les in-
teresd por qué ocurrieron estos fenomenos. Fueron los antiguos griegos los primeros en preocuparse
por explicar los fenémenos celestes.

La civilizacién griega considerd que las matematicas fueron la clave para explicar los fenémenos
naturales y que el Universo es un lugar racional que obedece leyes universales y naturales. Filéso-
fos y matematicos importantes como Pitagoras, Platon, Aristoteles y Ptoleméo creyeron en un
Universo geocéntrico en donde el Sol, la Luna, los planetas y las estrellas giraron en érbitas perfec-
tamente circulares y con velocidad uniforme alrededor de la Tierra. No consideraron que la Tierra
fue simplemente otro planeta porque para ellos fue muy distinta: los objetos celestes son puntos
brillantes de luz, pero la Tierra es un cuerpo noluminoso de rocas y lodo; hay poco cambio en las
estrellas pero en la Tierra hay nacimiento, cambio y destruccién; la Tierra parece estar estaciona-
rio. Un problema con esta visiéon del Universo es que no puede explicar los movimientos retrogrados
(cuando parecen reversar en direccién) de los planetas. Para explicar estos movimientos, habia que
utilizar los epiciclos — circulos pequenos agregados a circulos més grandes centrados en la Tierra.
El modelo geocéntrico con epiciclos de Ptoloméo fue la teoria que mejor explicd las observaciones
de los objetos celestes y durd casi 1500 anos.

Durante el renacimiento europeo, se redescubrio la filosofia griega de encontrar explicaciones sis-
tematicas y logicas para los eventos fisicos. También se adopto el lema de la navaja de Occam, es
decir, el mejor modelo es el modelo mas sencillo que requiere menos suposiciones y modificaciones
para explicar las observaciones. Nicolai Copérnico encontré muchas deficiencias en el modelo de
Ptoleméo y propuso su modelo heliocéntrico que resolvié muchos de los problemas de manera muy
elegante. Sin embargo, por estas fechas la Iglesia Catolica fue muy poderosa y Copérnico temé tan-
to de la reaccién de la Iglesia que no publicé su teoria hasta que estuvo a punto de morir. Tycho
Brahe fue otra figura importante de la edad media europea. El realizé observaciones muy precisas
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y detalladas de los planetas y las estrellas sin la ayuda de un telescopio. Detall6 el abrillantamiento
y atenuamiento de la estrella nova que ahora conocemos como la Supernova de Tycho. Esto fue
una evidencia de que si hay nacimiento, cambio y muerte entre los objetos celestes, es decir, el
cielo no es inmutable.

En 1609 Galileo Galilei observé el cielo con un telescopio por primera vez en la historia. El vi6 mu-
chas estrellas que son demasiado débiles para observar a simple vista, y especuld que a lo mejor
hay un nimero infinito de ellas. También observo los crateres y las montanas en la Luna y las
manchas en el Sol, destruyendo en una instante la idea que son esferas perfectas. Descubri6 4 lunas
orbitando alrededor del planeta Jupiter, asi que no todos los movimientos de los objetos celes-
tes son alrededor de la Tierra. También documenté las fases de Venus, las cuales son imposibles
de explicar con el modelo de Ptoleméo. Como consecuencia de sus descubrimientos, tuvo muchos
problemas con la Iglesia Catdlica y fue sélamente en el siglo 20 cuando el Vaticano publicamente
reconocié que se habia equivocado.

Otras figuras importantes son Johannes Kepler, por sus leyes del movimiento planetario, Isaac
Newton, por su teoria de la gravedad, Laplace, por su teoria del origen del sistema solar, Herschel,
por sus observaciones de las estrellas binarias y Fraunhofer, por su descripcion del espectro solar.
El punto de vista moderno se logré en base a todos los descubrimientos anteriores. Hoy en dia
sabemos que los planetas y las estrellas son dos tipos de objetos distintos. También aceptamos
que nuestro Sol es sélamente una estrella entre 10" en nuestra Galaxia y que nuestra Galaxia
es una de 10'° galaxias en el Universo observable. Sabemos que las estrellas nacen, evolucionan
y mueren. Se forman de nubes de gas y pueden tener masas de entre 0.01 y 100 veces la masa
de nuestro Sol. La estrella méas cercana después del Sol es Préxima Centauri, que se encuentra a
4 anos luz. Las estrellas pueden estar aisladas, en sistemas binarios o en grupos mas numerosos
como los cumulos globulares. También hemos detectado material entre las estrellas compuesto de
gas molécular, atomico, e ionizado ademas de polvo. Hemos aprendido que existen objetos exdticos
como las estrellas de neutrones y los hoyos negros. No estamos restringido a realizar observaciones
en luz visible (éptico): el Universo brilla a todas longitudes de onda desde radio hasta rayos .
Tradicionalmente la astronomia se trata de la medicion de posiciones, movimientos y caracteristicas
observables de las estrellas, planetas, galaxias, y demas objetos celestes mientras que la astrofisica
se ocupa de estudiar la naturaleza fisica de estos objetos y los fenémenos relacionados.



Capitulo 2

Sistemas de Coordenadas

2.1. Introduccion

Se necesita una manera de hacer referencia a las posiciones de los objetos astronémicos en el cielo.
La rotacion de la Tierra, su movimiento alrededor del Sol y el tambaleo de su eje de rotacién, junto
con los movimientos relativos de las estrellas, los planetas y los demas objetos celestes resultan en
posiciones que cambian continuamente.

Hay tres sistemas de coordenadas que se usan comunmente en la astronomia.

2.2. Sistemas de coordenadas

2.2.1. Coordenadas eclipticas

Estas coordenadas determinan la posicion de los objetos celestes con referencia a un plano en la
orbita de la Tierra alrededor del Sol. El camino del Sol visto desde la Tierra se conoce como la
ecliptica.

Tierra Sol Tierra
@) ) f.,.\\ plano de
N ~ ~/ la 6rbita
de la Tierra

Figura 2.1: El plano de la 6rbita de la Tierra alrededor del Sol.

Las demés planetas orbitan mas o menos en el plano de la ecliptica. Las érbitas de los planetas
estan inclinados un poco arriba o debajo de este plano.

Las coordenadas que se utilizan en este sistema son la longitud celestial que se mide hacia el oriente
a lo largo de la ecliptica desde un punto de referencia que se toma como la posiciéon del equinoccio
de primavera (equinoccio vernal), y la latitud celestial que se mide desde el plano hacia afuera en
direccién norte o sur.

Este sistema de coordenadas solamente es 1til para medir las posiciones de los objetos dentro del
Sistema Solar.
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® . ®
Tierra \@

Figura 2.2: Inclinacion de la 6rbita de Marte con respecto al plano de la érbita de la Tierra.

2.2.2. Coordenadas ecuatoriales

Estas coordenadas determinan la posicion de los objetos celestes con referencia al plano extendido
del ecuador terrestre. Se basa en el sistema de latitud y longitud de la Tierra pero no gira. Es decir,
hay que imaginar que las estrellas estan pegadas al interior de una esfera hueca gigante, centrada
en la Tierra. En el marco de referencia de una Tierra estacionaria, esta esfera parece girar cada
24 horas. En esta imagen, el eje de rotacién de la Tierra intersecta la esfera celeste en los polos
celestes, N y S. El ecuador celeste es un circulo imaginario en el cielo arriba del ecuador celeste
siempre a 20° de los polos.

Polo Norte
Celeste

Tierra

P

Ecuador
Celeste

Polo Sur
Celeste

Figura 2.3: Sistema de coordenadas ecuatoriales.

Para un observador ubicado en el polo norte terrestre, todas las estrellas parecen girar en tra-
yectorias paralelas al ecuador celeste. Para un observador a latitud 0 terrestre, la estrella polar
(Polaris) se encuentra a 0 grados arriba del horizonte.

En este sistema las coordenadas son

s declinacion, 8, que corresponde a latitud, y se mide en grados —90° < 6 < 90° en direccién
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ecuador

celeste /.
Y~ Polo N Celeste

Polo N Celeste

"'».Qbservador

horizonte

Figura 2.4: Trayectorias de las estrellas para un observador en (a) el polo norte terrestre (b) latitud
O terrestre.

Ecuador
Celeste

horizonte

Figura 2.5: Trayectorias de las estrellas del punto de vista de un observador a latitud 0.
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sur y norte del ecuador celeste.

= ascension recta, x, analoga de longitud, y se mide en horas, minutos y segundos de tiempo
a lo largo del ecuador celeste desde un punto de referencia. Este punto de referencia es el
equinoccio de primavera (Y). La ascensién recta se encuentra por la interseccién entre el
circulo de la hora del objeto (circulo maximo que pasa por el objeto y el polo N celeste) y el
ecuador celeste, 0 < « < 24 horas.

Para dos estrellas con una diferencia de 1 hora en su ascensién recta, se ve una estrella salir 1 hora
antes de la otra arriba del horizonte.

Polo Norte
Celeste

i )

’ Ecuador
Celeste

Y
equinoccio
de primavera

Polo Sur
Celeste

Figura 2.6: Ascensién recta y declinacién en el sistema ecuatorial de coordenadas..

La A.R. (ascension recta) y DEC (declinacién) de una estrella no cambian durante la noche.

= A.R. =0 es el punto donde el Sol cruza el ecuador celeste en el equinoccio de primavera.

= 360° de rotaciéon de la Tierra equivale a 24 horas de tiempo, entonces 1 hora de A.R. equivale
a 15° en el ecuador celeste.

El eje de rotacién de la Tierra esta inclinado a 23.5° al normal al plano de la ecliptica, por lo tanto
este es el angulo que la trayectoria del Sol hace con el ecuador celeste.

Equinoccio de primavera

El equinoccio de primavera ocurre cuando el Sol cruza el ecuador celeste viajando hacia el norte.
Tiene coordenadas ecuatoriales (&, 6) = (0,0).
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Polo Norte
Celeste

solsticio equinoccio
de verano de otofio

Ecuador
Celeste
. . Y solsticio
equinoccio de invierno
de primavera '
Q/;O
o/
ecyp €/
/p”C‘a
Polo Sur
Celeste

Figura 2.7: Trayectoria del Sol en el sistema ecuatorial de coordenadas.

Equinoccio de otono

El equinoccio de otono ocurre cuando el Sol cruza el ecuador celeste viajando hacia el sur. Tiene
coordenadas ecuatoriales (&, 8) = (12%,0).

Solsticios

Los solsticios corresponden a los puntos mas hacia el norte o al sur del Sol en la ecliptica. El
solsticio de verano tiene coordenadas ecuatoriales (&, 8) = (6", 23.5°), mientras que el solsticio de
invierno tiene coordenadas («,8) = (18", —23.5°).

2.2.3. Precesion

La precesion se debe al tambaleo del eje de rotacién de la Tierra, este hace que el punto de
referencia del equinoccio de primavera se mueva hacia el oeste conforme pasa el tiempo. La A.R.
y DEC cambian por 1.4° por siglo o bien, aumenta 1 minuto la A.R. de una estrella cada 20 anos.
El tambaleo se debe a los jalones gravitatorios del Sol y de la Luna sobre la Tierra. El periodo del
tambaleo es de 25,770 anos. El efecto fue notado por primera vez por el astrénomo griego Hiparco
(100 a.c.e.).

La A.R. y DEC de un objeto cambian paulatinamente con tiempo debido al efecto de la precesién vy,
por lo tanto, son distintas para cada observacion del mismo objeto. En consecuencia, normalmente
se escoge una fecha o época de referencia para las observaciones. Los catdlogos de objetos tienen
épocas de 1 enero 1900, 1 enero 1950, 1 enero 2000, etc.
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Epoca Posicién del Equinoccio  Estrella Polar
de primavera

Babilonia Aries Thuban

(2000 a.c.)

Griego Piscis Kochab

(100 a.c.)

Actual Piscis/Acuario Polaris

Se debe hacer una correccion a la fecha de observacién empleando las siguientes formulas:
La correccién a la A.R. esta dada por

Ax =m+ nsin(x) tan(d) por ano .
La correccién a la DEC esta dada por
Ad =ncos(x) por ano .

En estas formulas, « es la A.R. en la época escogida medida en horas, minutos y segundos, y 0
es la DEC en la época escogida medida en grados, mientras que m y m son constantes para una
época dada que se obtienen de tablas.

Epoca m n n
fecha seg. tiempo seg. tiempo seg. arco
1900 3.07234 1.33646 20.0468
1950 3.07237 1.33617 20.0426
2000 3.07420 1.33589 20.0383
cambio +0.00186 —0.00057  —0.0085
por siglo

Ejemplo:

Calcule las nuevas coordenadas ecuatoriales o« y & para la fecha 1 junio 1992 de la galaxia espiral
NGC 4314 si sus coordenadas 1950 son o = 12820™1.8% y & = 30°10'20”.

Respuesta:

Primero hay que convertir la A.R. () a grados puesto que se necesitan sin(a) y cos(a). Recuerde
que Thora = 15° y que 1° = 60’ (minutos de arco).

Asi que
a=12x15° 20 x 15" 1.8 x 15" = 180°300'27" = 185.0075° ,

& =30°1020" = 30.172° .

Ahora utilizamos las formulas para los cambios en « y 8, tomando en cuenta que la diferencia en
fechas entre las observaciones de 1 junio 1992 y la época escogida 1 enero 1950 es 42.5 anos:

Ax =425 x (m+ nsin(«) tan(d)) = 42.5 x 3.00547 = 127.7323 segundos ,
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en donde hemos utilizado m = 3.0737seg y n = 1.33617 seg correspondientes a la época 1950.
También
AS =425 x (ncos(ax)) =42.5 x (—19.970287) = —848.7372" |

en donde utilizamos n = 20.0468" correspondiente a la época 1950.

Por lo tanto, las nuevas coordenadas, a la fecha de la observacion, son

o = 12"20™1.8% +127.7323% = 12"22™9.5° |

& =30°10'20" — 848.7372" = 29°56'11.3" .

2.2.4. Coordenadas galacticas

Este sistema de coordenadas determina la posicién de un objeto celeste con referencia a un plano
paralelo al plano de nuestra Galaxia. Nuestra Galaxia vista de canto consta de un disco plano y
un bulbo central. El Sol se encuentra dentro del disco a 8.5kpc (8500 pc) del centro galdctico.

disco

Centro
Galéctico

Figura 2.8: Latitud galactica.

La latitud galdctica, b, y la longitud galdctica, 1, se definen desde el punto de referencia del Sol. En
este sistema, 1 = 0, b = 0 indica la direccién hacia el centro galactico.

2.3. Tiempo sidéreo y tiempo solar

El tiempo sidéreo es un sistema de tiempo utilizado por los astrénomos para facilitar el apuntaje
y guiado de sus telescopios en el sistema de coordenadas ecuatoriales. Un dia sidéreo es el tiempo
que tarda la Tierra en girar una vez sobre su eje y es equivalente a 23 horas, 56 minutos, 4.091
segundos.

El tiempo solar es el tiempo que tarda el Sol en volver a su cenit (punto més alto) local y es igual
a 24 horas.

La diferencia entre el tiempo sidéreo y el tiempo solar se debe al movimiento de la Tierra alrededor
del Sol. Durante el transcurso de un dia, la Tierra debe girar una pequena distancia angular extra
antes de que el Sol alcance su cenit. Por otro lado, las estrellas estan tan alejadas que el movimiento
de la Tierra en su érbita no genera diferencias apreciables con respecto a su direccion aparente,
por lo que vuelven a sus puntos méas altos en un dia sidéreo, es decir en casi 4 minutos menos que
24 horas.
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=0

Centro
Galactico

N Sol
90 N 270

Figura 2.9: Longitud galactica.

Por esta razon, los astronomos tienen que estar conscientes del tiempo sidéreo, porque conocido el
tiempo sidéreo se tiene la ascension recta y entonces es facil ubicar el objeto por observarse en el
cielo.

2.4. Paralaje estelar

La medicion del brillo intrinseco de las estrellas requiere coocer la distancia hacia el objeto obser-
vado. La determinaciéon de la distancia hacia los objetos astronémicos es una de las tareas mas
importantes y dificiles en el campo de la astronomia. Para medir las distancias a las estrellas més
cercanas se puede utilizar la técnica de la paralaje trigonométrica.

Figura 2.10: Técnica de paralaje trigonométrica.

Ejemplo:

En la Tierra podemos encontrar la distancia hacia una montana lejana por medir la posiciéon angular
de la cima desde dos puntos de observacion separados por una distancia grande y conocida.
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La linea de base conocida entre los dos puntos de observacién mide 2B. La distancia a la montana
es d, desconocida. El angulo de paralaje, p, es la mitad del cambio en la posiciéon angular de la
montana con respecto a un fondo mucho més lejano (y por lo tanto, fijo), entre observaciones
realizadas de los dos puntos. Obtenemos la distancia al utilizar la relacién d = B/ tanp.

De igual manera, se puede medir las distancias a objetos celestes, pero debido a que el angulo
de paralaje p suele ser muy pequeno, se necesita escoger puntos de observacion muy separados,
p.ej.una linea de base igual al didmetro de la Tierra, o bien, una linea de base igual al didmetro de
la 6rbita de la Tierra alrededor del Sol (es decir, observaciones separadas por 6 meses de tiempo).

Figura 2.11: Técnica de paralaje trigonométrica para distancias astronémicas.

La distancia Sol-Tierra se llama una unidad astronémica (1U.A.).
Una medicién del angulo de paralaje, p (la mitad del cambio en la posicién angular de la estrella
con respecto a un fondo fijo) nos da

_1UA. _1UA

d= o
tanp P

porque p es un dngulo pequeno en radianes (1radian = 57.3° = 2.063 x 10° arcosegundos ["]). Si
hacemos la conversion del angulo p desde radianes a arcosegundos, obtenemos

2,063 x 10°

d P [//]

U.A.,

es decir, la distancia hacia el objeto en unidades astronémicas. Se define una nueva unidad de
distancia, el parsec (PARallax SECond), por 1parsec = 2.063 x 10° U.A., asf que

d= 191["] parsec .
Es decir, cuando el dngulo de paralaje es p = 1”7, la distancia hacia la estrella es 1 parsec. También
se puede decir que 1 parsec es la distancia desde la cual el radio de la 6rbita de la Tierra (1U.A.)
subtiende un dngulo de 1”.
Se encuentra que aun la estrella mas cercana la Sol, Péxima Centauri, tiene un angulo de paralaje
menor que 1”7 (de hecho, 0.77"). No es de sorprenderse que no fue hasta 1838 que fue posible detectar
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Venus 2

Tierra

Figura 2.12: Técnica para encontrar una unidad astronémica.

un cambio angular tan pequeno en la posicion de una estrella. Esto fue en la era prefotografica.
Con placas fotograficas fue mucho mas facil realizar las mediciones.

Hoy en dia, satélites como Hiparco y Gaia pueden medir angulos de paralaje con una precisién
de hasta 0.001” debido a que estas observaciones se realizan arriba del efecto distorcionador del
atmosfera terrestre. Esto corresponde a una distancia de d = 1/0.001” = 1000 pc. Esta distancia
es pequena comparada con la distancia hacia el centro de nuestra galaxia (8500 pc), entonces la
técnica de paralaje estelar solamente es 1til para medir distancias en la vecindad solar.

Ejemplo:

En 1838, después de 4 anos de observaciones de la estrella 61 Cygni, Friedrich Wilhelm Bessel
anuncio su medicién de un dngulo de paralaje de 0.316”. Esto corresponde a una distancia de

1 1
d= ? parsec = —— = 3.165 parsec ,

0.316
la cual estd dentro de 10 % del valor actual.

Unidad Astronémica

La distancia Tierra-Sol (1U.A.) se obtiene mediante una técnica de radar en donde se envia una
senal a longitudes de onda centimétricas a Venus en dos épocas distintas.
Mediante la formula
b—a
2

+a=1U.A.,

se obtiene 1U.A. = 1.496 x 10" cm y por lo tanto, 1 parsec = 3.086 x 10" cm = 3.262 afios luz,
donde un afio luz es la distancia que viaja la luz en un afio (1 afio = 3.1557 x 107 s) a una velocidad
de 2.9979 x 10" cms'.
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2.5. Movimientos Estelares

En 1718 el astronomo Edmund Halley descubrié que tres estrellas habian cambiado sus posiciones
relativas al fondo de estrellas débiles lejanas comparado con sus posiciones indicadas por Hiparco
dos mil anos en el pasado. Estas estrellas son Sirio, Aldebaran y Arcturo. Halley concluyé que
estas estrellas estdn moviéndose en el espacio relativo al Sol y que probablemente cada estrella
estd en movimiento. Son las distancias muy grandes que hacen que solamente los movimientos mas
rapidos se pueden detectar.

En lo que sigue, suponemos que todos los efectos de la paralaje, la precesion, etc. debido al
movimiento de la Tierra alrededor del Sol se han restado. Lo que queda es debido al movimiento
de la estrella con respecto al Sol.

2.5.1. Movimientos transversales y radiales de una estrella

2@1

Sol

Figura 2.13: Componentes transversales y radiales del movimiento heliocéntrico de una estrella.

La velocidad heliocéntrica de una estrella se puede descomponer en una componente transversal ,
es decir perpendicular a la linea de visién, y una componente radial, a lo largo de la linea de vision.
Si u es la componente transversal y v es la componente radial de la velocidad heliocéntrica V de
una estrella cuyo movimiento hace un angulo 3 con la linea de visién, entonces

v=Vcosp , u=Vsinf3.

La velocidad radial, v, de la estrella se detecta mediante corrimientos Doppler de lineas espectrales.
Es positiva si la estrella se aleja del Sol y negativa si el movimiento es hacia el Sol.

La velocidad transversal, u, de la estrella se detecta como un cambio en la posicion esperada de la
estrella en la esfera celeste y se conoce como el movimiento propio.

Movimiento propio
Definimos el movimiento propio de una estrella como el cambio angular anual en su direccion
heliocéntrica en la esfera celeste debido a su velocidad espacial relativa al Sol. El movimiento
propio de una estrella se manifiesta como un cambio en su ascension recta « y su declinacion 6.
En general, el cambio en un ano es demasiado pequeno para medir, entonces se hacen mediciones
cada 10, 20, etc. anos.
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El movimiento propio es W, y tiene componentes perpendiculares p, y Ws, que corresponden al
cambio anual de la ascension recta y el cambio anual de la declinacion respectivamente.

Uy cosd = usin® y us = pncosB ,

en donde p, se mide en segundos de tiempo por ano y ps se mide en segundos de arco por ano.
Aqui, 0 es el dngulo de posicion, definido como el angulo entre la direccién de movimiento de la
estrella y la direccion hacia el polo norte celeste.

Sol

Figura 2.14: Relacién entre movimiento propio y velocidad transversal.

El movimiento propio, W, se relaciona con la velocidad transversal, u, mediante

u
tanp = —

d

en donde u, se mide en parsec/ano y d se mide en parsec. Normalmente, las velocidades se expresan
en kms™', entonces
3.1557 x 107 x 10°u

u
t = — =1.02242 x 10°°—
MH = T0865 x 108 d SRR

en donde ahora u es en kms™' vy los factores numéricos vienen de convertir segundos a afios, km
a cm, y cm a parsec. Debido a que i es un angulo pequeno,

w [radianes] = 1.02242 x 10—6%L .
El 4ngulo p se mide en segundos de arco, en donde 1radian = 2.063 x 10°”, por lo tanto
wl’] = 0.2109% —0.2109up ,
donde p = 1/d es el dangulo de paralaje, medido en segundos de arco. Por lo tanto, la velocidad
transversal lineal en kms™' es u = 4.74u/p, donde p es el movimiento propio total y p es el dngulo

de paralaje.

Velocidad radial
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En 1842 Christian Doppler mostré que, conforme una fuente de sonido se mueve en un medio
(p.€j. el aire), la longitud de onda es comprimida (un tono més agudo) cuando se mueve hacia el
observador y es mayor (un tono mas bajo) cuando la fuente se aleja del observador. Esto se conoce
como el efecto Doppler y funciona también para la luz.
Si una fuente que emite luz se mueve relativamente a un observador, la diferencia entre la longitud
de onda observada, Ags, v la longitud de onda de laboratorio, A, es relacionada a la velocidad
radial, v, de la fuente mediante

)\obs_)\o o AN v

)\0 N }\o B (¢ ’

en donde c es la velocidad de la luz.
Si la fuente (p.ej. una estrella o una galaxia) se mueve a velocidades cercanas a la velocidad de la
luz, hay que tomar en cuenta efectos relativistas y el cambio en la longitud de onda observada es

Q:}\obs_}\o_ 1+V/C_]
}\o o }\0 N 1—V/C ’

El parametro z = AN/ se llama el pardmetro de corrimiento al rojo, debido a que valores mayores
de z indican velocidades radiales de alejamiento mas grandes. Si Aps < Ag, entonces z es negativa
y tenemos un corrimiento al azul, es decir, la velocidad radial es hacia el observador.
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Capitulo 3

Parametros observables

3.1. Magnitudes y flujos

Hiparco (100 a.c.) fue uno de los primeros astrénomos en catalogar las estrellas que vié. Ademés
de sus posiciones, también inventé una escala numérica para describir que tan brillante aparecia
cada estrella en el cielo. Asigné una magnitud aparente, m = 1, a las estrellas mas brillantes, y
m = 6 a las mas débiles. Es decir, valores de m mas chicos significan estrellas mas brillantes.
Esta escala ha sido extendida y refinada a lo largo de los anos. Se piensa que el ojo humano
responde a una diferencia logaritmica en el brillo, es decir, una escala en donde una diferencia
de una magnitud representa un cociente constante entre los brillos. En la escala moderna, una
diferencia de 5 magnitudes corresponde a un factor de 100 en brillo, asi que

Tmag = 100"° =2.512.

Por lo tanto, una estrella de primera magnitud (m = 1), es 2.512 veces mas brillante que una de
m =2,y 2.5122 = 6.316 veces mas brillante que una de m = 3, y 2.512% = 100 veces més brillante
que una de m = 6.

Para medir la cantidad de luz que nos llega de una estrella utilizamos fotometros. Estos instrumen-
tos pueden medir la magnitud aparente con una precisién de +£0.01 mag. La escala de magnitudes
ahora va desde m = —26.81 (magnitud aparente del Sol), hasta m = 29 para el objeto mas débil
observado. Es decir, el rango es de ~ 55 magnitudes, lo cual corresponde a un factor de

100%/5 = 1022

6rdenes de magnitud, entre el brillo aparente del Sol y el objeto mas débil.

3.2. Flujo Radiante

Lo que realmente se mide con un fotéometro es el flujo radiante, F, que se recibe de una estrella.
Esto es la cantidad de energia de luz de todas las longitudes de onda que atraviesa unidad area
del detector orientado perpendicularmente a la direccion de viaje de la luz por unidad de tiempo.
Es decir, el nimero de erg (1erg = 1077 ]) de energfa de luz estelar que llega a 1 cm? de un detector
que se apunta hacia la estrella.

El flujo radiante depende de la luminosidad intrinseca (energia emitida por la estrella por segundo)
y la distancia hacia el observador: la misma estrella mas lejana aparece menos brillante.

17
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Ejemplo:

Una estrella de luminosidad L (energia por segundo) esta rodeada por un cascardn esférico gigante
hipotético de radio r. Suponiendo que no hay absorcién de luz en el camino entre la estrella y el
cascarén, entonces el flujo radiante, F, a distancia r de la estrella es

B L
- 4’

F

en donde 47tr? es el 4rea de superficie de la esfera. Esto nos da la ley de cuadrados inversos para
la luz.

Ejemplo:

La luminosidad del Sol es L., = 3.826 x 1033 ergs™' (que corresponde a 3.826 x 10 Js™'). A una
distancia de 1 U.A. = 1.496 x 10" cm, la Tierra recibe un flujo radiante en la parte mas alta de su

atmosfera de

L .826 x 103
o — 3.826 x 10 =1.360 x 10°ergs ' cm ™2 .

F=
4rtrr - 4Am(1.496 x 1013)2

Este valor se conoce como la constante solar.
A una distancia de 10 parsec (= 2.063 x 10°U.A.), el flujo radiante es solamente F = 3.196 x
1077 ergs™ cm™.

3.3. Magnitud absoluta

Se define como la magnitud aparente que tendria una estrella si estuviera ubicada a una distancia
de T0parsec de la Tierra.

Recuerde que una diferencia de 5 magnitudes en magnitud aparente corresponde a un factor de 100
en brillo. Es decir, si tenemos dos estrellas de magnitudes aparentes m; y m, con flujos radiantes
correspondiente F; y F,, entonces el cociente de los flujos es

E — 100m1—m2)/5

F ’

es decir,

F
m; —m; = —2.5 log]o F71 .
2

Por lo tanto, si ahora consideramos el mismo obejto, de magnitud aparente m y magnitud absoluta
M (a 10 pc) entonces, si F es el flujo radiante verdadero y Fyy el flujo radiante a 10 pc, obtenemos

Fro

=100m M7 |

y, por la ley de cuadrados inversos para la luz

Fio  L/An(10pc) [ d \°
F~ L/nd2  \10pc)
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en donde L es la luminosidad de la estrella y d es la distancia a la estrella en parsec. Podemos
combinar estas ecuaciones para encontrar

2
d
-1 (m—M)/5
<1O pc) 00 ’

o bien

d = 10m—M#5)/5

Por lo tanto, la cantidad m — M es un indicador de la distancia hacia una estrella y se conoce
como el mddulo de distancia.

Las magnitudes absolutas de estrellas de diferentes tipos espectrales estan bien determinadas. Por
lo tanto, si se puede identificar el tipo espectral de una estrella se puede obtener un estimado de
su distancia.

Ejemplo:

La magnitud aparente del Sol es my,; = —26.81 y su distancia de la Tierra es 1TU.A. = 4.848 x
10 % pe.

(a) La magnitud absoluta del Sol es

M1 = Mgo) —Slog,d+5=4.76 .

(b) El médulo de distancia del Sol es entonces

Myol — Msol = —-31.57.

Para dos estrellas a la misma distancia, el cociente de sus flujos radiantes es igual al cociente de
sus luminosidades.

F_ Lp/4md? _ L 100M1—M2)/5

F] L] / 47'[d2 I.] )
Si decimos que una de las estrellas es el Sol, obtenemos una relacién directa entre la magnitud
absoluta de una estrella y su luminosidad.

L
M = Mg, — 2.5 1Og]() r )
©

donde L, = 3.826 x 103 ergs! es la luminosidad solar, y Mg, = 4.76 es la magnitud absoluta del
Sol.

La ley de cuadrados inversos para la luz permite relacionar las propiedades intrinsecas de una
estrella (su luminosidad, L, y magnitud absoluta, M) a las cantidades medidas a una distancia d
de la estrella (su flujo radiante, F, y magnitud aparente, m).
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Temperaturas superficiales de las estrellas

3.4.

Se miramos el cielo de noche, nos damos cuenta que no todas las estrellas se ven iguales, ainque
son puntos de luz. Algunas estrellas son mas brillantes que otros pero también tienen diferentes
colores. Por ejemplo, en la constelacion de Oridn, la estrella Betelgeuse es roja mientras que la
estrella Rigel es blanco-azul. Estos colores se deben a las diferentes temperaturas superficiales de
las dos estrellas: la temperatura superficial (que llamamos la temperatura efectiva y la escribimos

Ter) de Betelgeuse es Ter = 3400K y la de Rigel es Ty = 10,100 K. ;Cémo podemos conocer la

temperatura de la superficie de una estrella?

3.4.1. Radiacién de cuerpo negro
La coneccién entre el color de la luz emitida por un objeto caliente y su temperatura fue notada
por primera vez en 1792 por el ceramisista Thomas Wedgewood. Los hornos que utilizaba para
fabricar la ceramica se hacian rojo-caliente a la misma temperatura, independientemente de su
forma, tamano y construccién. Hoy en dia sabemos que conforme un objeto (p.ej. una barra de
metal) se calienta, su color pasa de rojo, a amarillo y finalmente blanco cuando estd mas caliente.
De hecho, cualquier objeto con temperatura arriba de cero absoluto emite luz de todas las lon-
gitudes de onda con eficiencias distintas. Un emisor ideal (o radiador) es un objeto que absorbe
toda la energia de la luz incidente sobre su superficie y la reradia con un espectro caracteristico.
Debido a que un emisor ideal (o radiador) no refleja la luz, se le conoce como un cuerpo negro, y
la radiacién que emite se llama radiacion de cuerpo negro. Las estrellas y los planetas son cuerpos

negros a primera aproximacion.
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Figura 3.1: Los espectros de cuerpo negro de tres objetos con temperaturas distintas.

Un cuerpo negro de temperatura T emite un espectro continuo, es decir la intensidad es una
funcion suave de longitud de onda o frecuencia. El espectro de cuerpo negro tiene un maximo en
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su intensidad en alguna longitud de onda en particular, A.«. Esta longitud de onda A, es mas
pequena para objetos de temperatura mayor.
La relacion entre Ay vy T se llama la ley de desplazamiento de Wien y se escribe

0.290
Amax = cm .

T

Ejemplo:
La estrella Betelgeuse tiene temperatura superficial Ty = 3400 K. Suponiendo que Betelgeuse es
un cuerpo negro, la ley de desplazamiento de Wien nos indica que el espectro continuo tiene su
maxima intensidad a la longitud de onda
0.290
Amax = 3400 — 8.53 x 107> cm = 8530 Angstrom ,

la cual corresponde al rango infrarojo del espectro. Para la estrella Rigel, Apax = 2.87 x 107 cm,
o bien 2870 A, la cual corresponde a la region ultravioleta del espectro.

3.4.2. Relacion entre luminosidad y temperatura

En 1879, experimentos realizados por el fisico austriaco Josef Stefan mostraron que la luminosidad
de un cuerpo negro de area superficial A y temperatura T estd dada por

L=AoT*,

donde o es una constante de proporcionalidad. La misma relacion fue encontrada 5 anos después
por Ludwig Boltzmann. Esta relaciéon ahora se conoce como la ecuacion Stefan-Boltzmann y la
constante o se llama la constante de Stefan-Boltzmann y tiene valor o = 5.67x107 ergs™'em 2K

Para una estrella esférica de radio R,, el drea superficial es A = 47R? y la luminosidad estd dada
por
L, = 4nR*cTS .

Las estrellas no son cuerpos negros perfectos, entonces esta ecuacién define la temperatura efectiva,
Ter de la superfice estelar: es la temperatura del cuerpo negro que tiene la misma luminosidad
bolométrica por unidad area de superficie que la estrella.

3.4.3. Funcion Planck

En 1900, el fisico aleman Max Planck encontré una férmula empirica que describio el espectro de
cuerpo negro en funcién de longitud de onda:

a/N

BA(T) = GOAT _ 71

donde a y b son constantes. Las constantes se evalian en términos de la constante de Planck
h = 6.626 x 107% ergs por la teoria cuantica, dando

2hc2/A8

BA(T) = ehe/AT 1
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donde c es la velocidad de la luz, 6 en funcion de frecuencia

2hv3/c?

BT = o —7-

La ley de desplazamiento de Wien viene de encontrar la A que satisface

dB,
—=0.
dA
En el limite cuando A > hc/kT, encontramos
2ckT
B)\(T) = )\4 )

que se llama la ley de Rayleigh-Jeans, mientras que en el limite cuando A < hc/kT

2
2he o he/AKT

B)\(T) = )\5 )

que se llama la ley de Wien.

La ley de Rayleigh-Jeans es una buena aproximacion cuando A es grande, por ejemplo en la region
radio del espectro electromagnético. La ley de Wien es una buena aproximacion cuando A es
pequena.

Se puede utilizar la funcién Planck para vincular las propiedades observadas de una estrella (flujo
radiante, magnitud aparente) con sus propiedades intrinsecas (radio, temperatura, luminosidad).

3.5. Colores

Normalmente un fotémetro es sensible sélamente a un rango restringido de longitudes de onda
de la luz. Por variar el material del detector, se puede obtener diferentes fotémetros sensibles a
diferentes rangos del espectro electromagnetico.

Los indices de colores son diferencias en magnitudes aparentes de observaciones realizadas en
diferentes bandas del espectro. Por ejemplo, B —V = mpg — my, donde B es la banda azul y V es
la banda visible.

Los colores tienen la ventaja de que son

= independientes de distancia.
» relacionados a la temperatura efectiva de la estrella.

El espectro de luz emitido por una estrella consta de un continuo de cuerpo negro, que depende
de la temperatura efectiva de la estrella, mas unas lineas de absorcién superpuestas, que dependen
de la composicion quimica y el estado de ionizacién en el atmosfera de la estrella.

Para un cuerpo negro, la ley de desplazamiento de Wien nos indica que si la temperatura es mayor,
el maximo en la emisién ocurre a una longitud de onda mas pequena. Entonces, las estrellas mas
calientes tienen el maximo de su emision a longitudes de onda mas cortas —azules— que las estrellas
frias. Por realizar observaciones en diferentes bandas de longitud de onda fija, se puede caracterizar
el espectro de la estrella. Generalmente, se utiliza el sistema UBV de filtros:
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U magnitud aparente ultravioleta 33T0A < A < 3990 A
B magnitud aparente azul 3900 A < A < 4890 A
V' magnitud aparente visual 5055 A < A < 5945 A

El indice de color U—B de una estrella es la diferencia entre su magnitud ultravioleta y su magnitud
azul. El indice de color B — V es la diferencia entre las magnitudes azules y visuales. Las estrellas
con temperaturas efectivas mayores tienen B — V < 0, y las estrellas mas frias tienen B —V > 0,
puesto que las magnitudes aparentes son niimeros menores para estrellas mas brillantes.

El color B — V es cero para una estrella de tipo espectral A0, como Vega o Sirio, que tiene
temperatura efectiva Ty = 9500 K v A = 0.29/9500 = 3050 A.

También se puede encontrar colores en otras bandas del espectro, por ejemplo, el rojo (R), v el
infrarrojo (I).

3.5.1. Correccién bolométrica

Cuadro 3.1: Correccién bolométrica para estrellas de la Secuencia Principal.

Tipo B—-V BC

Espectral
05 —0.33 —4.197
BO —0.30 —3.234
A0 —0.02 —0.216
FO 0.30 +0.034

GO 0.58 —0.050
KO 0.81 —0.208
MO 140 —0.920

Las observaciones se realizan mediante filtros que aislan una banda del espectro electromagnético.
Por lo tanto, las magnitudes aparentes que se obtienen son magnitudes en esas bandas, p.ej. my,
mp, my. Para poder convertir la magnitud visual aparente en la magnitud bolométrica (mpe 0
simplemente m), es decir la magnitud aparente debido al rango completo de longitudes de onda,
es necesario realizar una correccion bolométrica, BC:

BC = myq — my = Mpg — My .

El valor de la correccién bolométrica depende del tipo espectral (es decir la temperatura) de la
estrella. Las estrellas muy calientes (tipo O, B, A) y las estrellas més frias (tipo K, M) tienen
correcciones bolométricas grandes, porque la mayor parte de su luz no se emite en la parte visible
del espectro: las estrellas calientes emiten la mayor parte de su luz en las bandas azul y ultravioleta
mientras que las estrellas frias emiten la mayor parte de su luz en las bandas roja e infraroja. En
cambio, la correccién bolométrica para estrellas como el Sol (tipo F, G) es pequena, porque estas
estrellas emiten la mayor parte de su luz en la banda visible.

3.6. Diagrama Hertzsprung-Russell observacional

Las estrellas son aproximadamente cuerpos negros, lo cual significa que su color depende de su
temperatura. Las estrellas rojas son frias y las estrellas blanco-azules son calientes. En 1911, el
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astronomo aficionado danés Hertsprung y el astrénomo profesional estadounidense Russell mos-
traron de manera independiente que hay una relacién entre los indices de colores de las estrellas y
sus magnitudes absolutas. Para las estrellas de la vecindad solar, el diagrama Hertzsprung-Russell
(HR) de magnitud absoluta en funcién de indice de color (temperatura).

Tiplg espectral .

7H00K E000K, GO00K, 4000K, 3000k (Temper atura)

Figura 3.2: Diagrama HR observacional para 22,000 estrellas del catdlogo de Hiparco y 1,000
estrellas del catalogo de Gliese.

De este diagrama se ve que la mayoria de las estrellas ocupa una franja diagonal, llamada la
Secuencia Principal. Se sugiere una fuerte relacion entre la luminosidad y la temperatura de estas
estrellas, lo cual indica que obedecen las mismas leyes fisicas.

Las estrellas en la parte superior derecha del diagrama son mas luminosas que las estrellas de la
Secuencia Principal a la misma temperatura. La ecuacién de Stefan-Boltzmann, L, = 4nR20T4,
nos dice que los radios de estas estrellas deben ser mas grandes, y por eso estas estrellas se llaman
las Gigantes Rojas.

De manera similar, las estrellas en la parte inferior izquierda del diagrama son menos luminosas
que las estrellas de la Secuencia Principal a la misma temperatura y por lo tanto deben tener
radios menores. Por eso, estas estrellas se llaman las Enanas Blancas.

Podemos preguntarnos

= ; Por qué las estrellas no tienen cualquier temperatura y luminosidad?

s ;Por qué hay una Secuencia Principal de estrellas?

Es obvio que el diagrama HR nos esta diciendo algo acerca de la estructura interna de las estrellas.
Las gigantes y enanas deben tener estructuras internas muy diferentes a las estrellas de la Secuencia
Principal porque no tienen la misma relacién temperatura-luminosidad.

Es necesario conocer las masas de las estrellas para entender su estructura y fisica interna.



Capitulo 4

El espectro electromagnético

4.1. Historia

Durante siglos los astréonomos estudiaron unicamente las posiciones de las estrellas—no podian
hacer experimentos para determinar la naturaleza de esos objetos.

Mucha de la historia de la fisica se trata de la evolucién de nuestras ideas acerca de la naturaleza
de la luz.

La primera medicion de la velocidad de la luz se hizo en 1675 por el astronomo danés Ole Roemer
(1644-1710). El observé las lunas de Jupiter como pasaron a la sombra de Jupiter. Predijo el
siguiente eclipse usando las leyes de Kepler, pero cuando eso pasé 22 minutos mas tarde que lo
predicho atribuyé la diferencia al tiempo de viaje de la luz entre las dos posiciones orbitales de
la Tierra en que se realizaron las observaciones. Si tarda 22 minutos para que la luz atraviese el
didmetro de la érbita de la Tierra, entonces la velocidad de la luz serfa 2.2 x 10" cms™.

En 1983 se definié la velocidad de la luz en vacio como ¢ = 2.99792458 x 10" cms'.

4.1.1. Naturaleza de la luz
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(b) Interference fringes

Figura 4.1: Franjas productas del experimento de doble rendija de Young.
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La naturaleza fundamental de la luz se ha discutido durante siglos. Hay dos modelos principales:
el modelo corpuscular (propuesto por Newton en 1666) y el modelo ondulatorio (propuesto por
Huygens en 1678). Ambos modelos pueden explicar fenémenos como la reflexién y la refraccion de
la luz.

La naturaleza ondulatoria de la luz fue demostrado por el experimento doble-rendija de Thomas
Young en 1801. Una fuente coherente y monocromatica de luz produce un patrén de franjas
brillantes y oscuras en una pantalla.

La explicacién es que cuando la diferencia en los caminos de la luz de las dos rendijas es un ntimero
entero de longitudes de onda (asin® = nA), se produce una franja brillante por el principio
de interferencia constructiva. Cuando la diferencia en caminos es un nimero impar de medias
longitudes de onda (asin® = (n — %)7\), las ondas estan fuera de fase y se tiene el efecto de la
interferencia destructiva, produciendo una franja oscura.

La naturaleza de la luz fue descrita por James Clerk Maxwell (1831-1879) en cuatro ecuaciones que
llevan su nombre. El reconocié que la luz es una onda electromagnética que consta de un campo
eléctrico oscilatorio, E, y un campo magnético oscilatorio perpendicular, B.

Una onda electromagnética tiene cuatro propiedades fundamentales:

1. tiene una velocidad constante de propagacién, c, en vacio.
2. tiene una direccién de propagacion.
3. tiene una longitud de onda, A.

4. tiene direcciones de polarizacién (tomada como la direccién del vector E).
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Figura 4.2: Diagrama de una onda electromagnética.

La luz de una fuente astronémica es una mezcla de ondas con diferentes direcciones de propagacion,
diferentes longitudes de onda, diferentes polarizaciones pero la misma velocidad de propagacion
(en el vacio), c.

4.2. Espectros astronémicos

La luz de una estrella estd compuesta de toda una gama de longitudes de onda (luz blanca). Se
puede separar la luz blanca en las diferentes longitudes de onda por pasarla por un prisma. La
luz de diferentes longitudes de onda viaja a diferentes velocidades por el material del prisma. Las
longitudes de onda mas cortas interactiian mas con el material del prismo y como consecuencia
sufren una mayor refraccién (son desviadas un dngulo mayor).
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Figura 4.3: Separacién de luz blanca por un prisma.

La propiedad dispersiva de los prismas es utilizada en la astronomia para analizar la composicién
de la luz de las estrellas, conocido como el andlisis espectral. El espectro resultante cae sobre un
CCD (dispositivo de carga acoplada). Al observar una estrella se ve un continuo con lineas oscuras
sobrepuestas. Estas lineas ocurren a longitudes de onda bien definidas y son el resultado de la
absorcion de la luz de la estrella por atomos de su misma atmosfera.
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Figura 4.4: El espectro del Sol.

Hoy en dia los astréonomos utilizan la luz en todo el rango del espectro electromagnético desde
rayos gama hasta radiofrecuencias.

Sin embargo, no toda la luz emitida por una fuente llega a la superficie terrestre. La atmosfera
terrestre absorbe luz de diferentes frecuencias en diferentes cantidades. Son principalmente las
moléculas de ozono (O3), oxigeno O,, vapor de agua H,O y bioxido de carbono, CO,, las que
absorben la luz, particularmente a frecuencias infrarrojas. Existen algunas “ventanas” en el rango
infrarrojo pero de todas maneras, hacer astronomia infrarroja requiere ubicar telescopios a grandes
alturas donde hay poco vapor de agua.

De hecho, toda la astronomia ultravioleta y de rayos X se tiene que hacer arriba de la atmésfera
de la Tierra en satélites.
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Figura 4.5: Las diferentes regiones del espectro electromagnético.
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Figura 4.6: La penetracion del espectro electromagnético en la atmosfera terrestre.
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4.3. Astronomias invisibles: Radioastronomia

4.3.1. La Historia de la Radioastronomia

Antes de 1931 no se sabia que se podia observar el Universo a frecuencias no visibles. En esta época
se sabia del espectro electromagnético. Los rayos-X fueron descubiertos por Wilhelm Rontgen en
1895 y Heinrich Hertz produjo las primeras radioondas en 1888, pero nadie sabia que existian
billones de fuentes extraterrestres que emiten a radiofrecuencias, ni tampoco que algunas de estas
frecuencias atraviesan sin problema la atmosfera terrestre.

En 1931, a Karl Jansky le fue asignada la tarea de estudiar la interferencia en radiofrecuencias
debido a las tormentas eléctricas para ayudar en el diseno de una antena que minimizaria la
estatica en las comunicaciones transatlanticas. Construy6 una antena que respondia a radiaciéon de
longitud de onda de 14.6m y que giraba cada 20 minutos. El podia atribuir parte de la estética a
tormentas cercanas y parte a tormentas mas lejanas, pero habia una parte que no podia interpretar.
Conforme giraba la antena, la direccién de la cual provenia la estatica cambiaba paulatinamente,
completando un circulo completo en 24 horas. Finalmente determiné que la fuente era extraterrestre
y que ademas provinia de la Via Lactea.

Figura 4.7: Radiotelescopio de Grote Reber.

En 1937, Grote Reber, otro ingeniero de radio, construyé su propio radiotelescopio en el patio de
su casa. Intentoé detectar radiacion a longitudes de onda ma&s cortas pensandolas mas fuertes y
por lo tanto faciles de detectar. Sin embargo, no tuvo éxito y finalmente la antena fue modificada
para detectar radiaciéon a una longitud de onda de 1.87m. Encontré emisién muy fuerte a lo
largo del plano de la Via Lactea. Hasta finales de la Segunda Guerra Mundial Reber fue el tnico
radioastronomo en el mundo.

Los avances en las técnicas de radar hicieron que la radioastronomia se desarrollara muy rapido
despues de la guerra y hoy en dia es una herramienta fundamental. Algunos objetos emiten mas a
radiofrecuencias que a frecuencias visibles y entonces la radioastronomia ha dado algunas sorpresas.
Combinando observaciones a una variedad de longitudes de onda podemos entender mejor los
procesos fisicos que estan operando en el Universo.
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4.3.2. Radiotelescopios

Puesto que las ondas de radio interactian con la materia de manera muy diferente que la luz visible
entonces los radiotelescopios son muy diferentes a los telescopios 6pticos. Los radiotelescopios usan
un plato parabdlico (igual que los telescopios dpticos) para reflejar la radiacion a radiofrecuencias
hacia una antena. Esto produce una senal eléctrica que luego es amplificada por la instrumentacion
en el detector. Se puede producir un mapa de una region del cielo a una longitud de onda especifica.
Se mide la radiaciéon proveniente de una fuente de radio en términos de la densidad de flujo
espectral, S(v), que es la cantidad de energia por segundo por unidad de intervalo de frecuencia
que impacta por unidad area del telescopio. Para determinar la cantidad total de energia por
segundo (la potencia) recogida por el detector hay que integrar el flujo espectral sobre el drea
recolectora del telescopio y sobre el intervalo de frecuencia al cual es sensible el detector (el ancho
de banda). Si f, es una funcién que describe la eficiencia del detector a la frecuencia v entonces la
cantidad de energia detectada por segundo es

P= JA JVS(V)deV dA .

Si el detector tiene una eficiencia del 100 % sobre un intervalo de frecuencia Av y S(v) puede ser
tomado como constante sobre este mismo intervalo, entonces la integral se simplifica a

P =SAAv,

donde A es el drea efectiva del telescopio.

Una fuente de radio césmica tipica tiene una densidad de flujo espectral S(v) del orden de un
Jansky (Jy) (1 Jy =107 Wm2Hz ' =10 %ergs ' em 2 Hz ). Mediciones de densidad de flu-
jo espectral de miliJanskys (mJy) son comunes. Con fuentes tan débiles se requiere un area de
telescopio muy grande para recoger suficientes fotones para hacer mediciones.

Ejemplo:

La segunda fuente de radio mas poderosa del cielo (despues del Sol) es la galaxia CygnusA. A
una frecuencia de 400 MHz (longitud de onda de 75 cm), la densidad de flujo espectral es 4500 Jy.
Suponiendo que un telescopio de didmetro 25m es 100 % eficiente y que colecta la radioenergia de
esta fuente sobre un ancho de banda de 5 MHz, la potencia total detectada por el receptor seria

D2
P=S(vn <2> Av=11x10"°ergs'.

Resolucién:

Un problema del cual sufren tanto los telescopios épticos como los de radio es la necesidad de ma-
yor resolucion. El criterio de Rayleigh se aplica a ambos casos: 0, = 1.22A/D para una apertura
(plato de telescopio) circular, donde 0., es la separaciéon angular minima que se puede detectar
entre dos objetos. Puesto que las longitudes de onda de radio son mucho mayores que las longitudes
de onda visibles, se requieren diametros mucho mas grandes para los radiotelescopios para obtener
la misma resolucién.

Ejemplo:
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Para obtener una resolucién de 0,,;, = 1”7 a una longitud de onda de 21 cm utilizando una sola
apertura (plato), el didmetro del plato debe ser

A 21cm
D= 1.229min =1.22 (4.85 » 10—6rad> =52.8km .

Para comparar con esto, el radiotelescopio de un solo plato mas grande del mundo es el de Arecibo,
Puerto Rico, que tiene un diametro de 300 m.

4.3.3. Interferometria

Una ventaja de trabajar con longitudes de onda tan largas es que las imperfecciones en la superficie
del reflector parabdlico no son muy importantes. Se pueden tolerar variaciones de 1cm cuando se
estd observando a una longitud de onda de 21 cm (generalmente una fraccién de A/20 es aceptable).
A pesar de esta restriccién, los radioastrénomos han alcanzado resoluciones de hasta 0.0015”
utilizando la técnica de interferometria. Este es un proceso parecido al experimento de doble
rendija de Young.

Consideramos 2 telescopios separados por una linea de base de distancia d. Si la diferencia en la
distancia de la fuente hasta los dos telescopios es L entonces un frente de onda dado llegard al
telescopio més cercano antes de llegar al otro telescopio. Las senales en los detectores estardn en
fase si L = nA donde n =0, 1, 2,... para interferencia constructiva. Si L = (n — %)7\, m=1,2,..)
entonces las senales estardan fuera de fase y habra un minimo en la senal total por la interferencia
destructiva. El angulo al cual es apuntado el telescopio es sin® = L/d y por lo tanto es posible
determinar con precision la posicion de la fuente utilizando el patréon de interferencia que se produce

combinando las sefiales de las dos antenas.

Figura 4.8: El radiointerferémetro el VLA en Nuevo México en su configuracion mas compacta.

Obviamente, conforme la linea de base d aumenta se pueden resolver imagenes cada vez mas
pequenas. El Very Large Array en Socorro, Nuevo Mexico consta de 27 radiotelescopios en una
configuracion “Y” movil con un didmetro maximo posible del arreglo de 36 km. Cada plato tiene
un didmetro de 25m y utiliza receptores sensibles a una variedad de frecuencias. Se necesitan
computadoras para analizar la senal combinada de todos los telescopios.

La resolucién maxima posible a la frecuencia mas alta del VLA (43 GHz) es entonces sin® = L/d =
A/d=c/(43x10°x36x10°) = 0.04”. E1 VLA tiene 4 configuraciones posibles: A (didmetro 36 km);
B (didmetro 10km); C (didmetro 3.6km); D (didmetro 1km). Puede observar a frecuencias desde
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Figura 4.9: La distribucién mundial de radiotelescopios del VLBA.

74 hasta 50,000 MHz (400 cm a 0.7 cm ). El drea recolectora total efectiva es la suma de las éreas
de los 27 platos.
Para obtener mapas de atin mas alta resolucién se puede utilizar el Very Long Baseline Array, el
cual tiene 10 telescopios distribuidos en una linea de base que se extiende 8,600 km desde Hawaii
hasta el Caribe.

4.3.4. El universo a Radiofrecuencias

El Sistema Solar

Dentro del sistema solar el Sol es una fuente poderosa a radiofrecuencias—se puede detectar tanto
en su fase tranquila como en su fase activa y también las manchas solares, todas estas detecciones
son a diferentes frecuencias. Los planetas Jovianos también son fuentes fuertes a radiofrecuencias.

Las estrellas

Puesto que el Sol es una fuente a radiofrecuencias podemos esperar que todas las estrellas lo son.
Sin embargo, las demas estrellas estan demasiado distantes para poder detectar su radioemisién. Se
puede detectar la emision en radio de los vientos estelares poderosos que salen de algunas estrellas,
también actividad como rafagas o chorros y algunos sistemas binarios.

La radiacion a radiofrecuencias no interactia con la materia y por lo tanto es una herramienta
excelente para estudiar los procesos que ocurren dentro de las nubes moleculares de donde no
sale la luz visible. De hecho, muchas regiones de formacién estelar solamente se pueden detectar a
radiofrecuencias y en el infrarojo. La emisién de estas regiones proviene de las recombinaciones de
hidrégeno ionizado y también de la emisién libre-libre.

Gas interestelar

Gran parte del gas interestelar esta en forma molecular. Estas moléculas pueden ser excitadas por
colisiones y emitir lineas espectrales espontaneamente. Estas lineas espectrales ocurren a frecuen-
cias discretas que dependen de la rotacién de la molécula. Se han descubierto mas de 100 moléculas
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interestelares y cada vez hay més. Dentro de las nubes moleculares densas estas moléculas no son
destruidas por la radiacién UV de las estrellas porque ésta no puede penetrar la nube. De estas
observaciones se puede determinar la densidad del gas y también su velocidad.

La Via Lactea

Una componente de la emision en radio de la Via Léactea proviene de la transicion de cambio de
espin de hidrégeno que da origen a la linea de 21 cm. Observaciones de esta linea nos proporcionan
informacion acerca de la distribucién de hidrégeno atémico en la Galaxia.

Fuentes Extragalacticas

Se han detectado chorros de emisién en radio provenientes de los nticleos de galaxias activas que
indican fuentes muy poderosas y procesos fisicos muy energéticos.

4.4. Astronomias invisibles: Rayos X

4.4.1. La Historia de la astronomia de rayos X

El estudio de los objetos astronémicos a las mas altas energias de rayos-X y rayos-y empezd re-
cientemente en los anios 60. Antes, sabiamos solamente que el Sol era una fuente intensa a estas
longitudes de onda. La atmosfera de la Tierra absorbe la mayor parte de los rayos-X y rayos-y
y, por lo tanto, habia que utilizar cohetes para poner los instrumentos detectores arriba de la
atmosfera terrestre. El primer vuelo de cohete que exitdosamente detectd una fuente cosmica de
emision de rayos-X fue lanzado en 1962 por un grupo en los Estados Unidos incluyendo a Riccardo
Giacconi, Herb Gursky, Frank Paolini y Bruno Rossi. Este vuelo detecté una fuente muy brillante
de rayos-X que nombraron Scorpio X-1 porque fue la primera fuente de rayos-X encontrada en la
constelacién de Scorpio.

En los 70’s los satélites astronémicos dedicados al estudio de los rayos-X, tales como Uhuru, Ariel
5, SAS-3, OSO-8, HEAO-1 fueron puestos en orbita y el campo se desarroll6 muy rapidamente. Se
empezd a creer que los rayos-X de fuentes estelares en nuestra Galaxia provenian principalmente
de los llamados binarios de rayos-X. Es decir, una estrella de neutrones en un sistema binario
con una estrella normal. Los rayos-X son producidos por el gas que cae desde la estrella normal
hacia la estrella de neutrones en un proceso llamado acrecién. La naturaleza binaria del sistema
permite la medicién de la masa de la estrella de neutrones. En algunos casos la masa del objeto
degenerado apoya la idea de la existencia de los hoyos negros, puesto que son demasiado masivos
para ser estrellas de neutrones. Algunos de los sistemas demuestran un pulso caracteristico como
en el caso de los pulsares de radio, lo cual permite una determinacién de la tasa de rotacion de
la estrella de neutrones. Finalmente, algunas de estas fuentes Galacticas son altamente variables,
cambiando su brillo por factores de 6rdenes de magnitud en una escala de tiempo de semanas.
Ademas de estas fuentes estelares Galacticas, se encontré que las regiones interiores de algunas
galaxias externas emiten rayos-X. Se piensa que esta emision proviene de gas ultrarelativista cerca
a un hoyo negro supermasivo en el centro de la galaxia. Ultimamente, se ha encontrado que emisién
difusa de rayos-X existe en todas partes del cielo.

Actualmente el estudio de astrofisica de altas energias sigue en proceso utilizando datos de una



Compiladora: S.J. Arthur, Centro de Radioastronomia y Astrofisica, UNAM, 2012

34 CAPITULO 4. EL ESPECTRO ELECTROMAGNETICO

Figura 4.10: El telescopio de rayos X Chandra.

multitud de satélites anteriores y actuales: la serie HEAO, EXOSAT, Ginga, CGRO, RXTE,
ROSAT, ASCA, Chandra, XMM-Newton, Suzaku. Estos datos nos permiten entender la naturaleza
de las fuentes y los mecanismos fisicos por los cuales son emitidos los rayos-X y rayos-y.

4.4.2. La fisica de hacer imagenes en rayos-X

El diseno de un sistema para hacer imagenes en rayos-X es muy dificil debido a las restricciones
impuestas por la interaccién de los rayos-X con la materia. En primer lugar, los rayos-X que hacen
impacto a incidencia normal sobre cualquier materia son mayoritariamente absorbidos en vez de
ser reflejados (p.ej. los rayos-X médicos). Los espejos de incidencia normal, como los que se usan
en los telescopios épticos, no se pueden utilizar. En segundo lugar, el indice de refraccion, n es
aproximadamente igual a uno a longitudes de onda de rayos-X para todas los materiales. Cualquier
sistema de refraccién (por ejemplo un lente) lo suficientemente delgado para transmitir rayos-X
debe entonces poseer una longitud focal muy larga, lo cual no es muy préactico para uso en un
cohete o un satélite.

Para la mayoria de los materiales, n es ligeramente menor que uno a longitudes de onda de rayos-X.
Esta propiedad da la posibilidad de utilizar reflexion externa total de los rayos-X incidentes sobre
una superficie cerca de incidencia de razar. El indice de refraccién a longitudes de onda de rayos-X
se puede escribir como:

n=1-d—ib, (4.1)

donde d y b dependen de la materia y de la longitud de onda de los rayos-X incidentes. Sid > 0y
b ~ 0 y los rayos-X incidentes se estan propagando en el vacio (por la cual n = 1), entonces por la
regla de Snell los rayos-X sufriran reflexion externa total para angulos 6 < 0., donde cos 8. = 1—d.
Por lo tanto, 0, ~ v/2d. El andlogo a este fenémeno para luz visible es reflexidn interna total, p.ej.
en diamantes.

Generalmente, la dependencia de d, y por lo tanto 8. de un material es proporcional a su nimero
atémico, Z. Entonces, los materiales con Z alta reflejan los rayos-X mas eficientemente que los
materiales con Z baja. El material que se utiliza mas comunmente es el oro (Au, Z =79), para el
cual el angulo critico a una energia de 1keV es ~ 1 grado. El telescopio de rayos-X Chandra tiene
espejos cubiertos de iridio (Ir, Z =77).
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Figura 4.11: Condicién de seno de Abbe.

4.4.3. Sistemas para hacer imagenes en rayos X

Para que un sistema éptico pueda formar una imagen, debe satisfacer la condicion Abbe de seno,
por lo menos de manera aproximada. Esta condicion afirma que un sistema 6ptico formara una
imagen de un objeto infinitamente distante sélamente si por cada rayo en el haz paralelo que
proviene de la fuente h/sin® = f, donde h is la distancia (radial) del rayo del eje éptico, 0 es el
angulo de la trayectoria final del rayo relativo a su trayectoria inicial (y por lo tanto el eje éptico)
y f es una constante por todos los rayos.

En otras palabras, se formara un imagen si la superficie principal, definida como el locus de las
intersecciones de las trayectorias iniciales y finales de los rayos, es esférica. Un sistema éptico que
satisface la condicion Abbe de seno entonces actia como un lente esférico simple.

Un espejo parabdlico simple fue propuesto por Giacconi y Rossi en 1960. Este tipo de espejo
es frecuentemente utilizado como el reflector primario en un telescopio éptico. Sin embargo, no
satisface la condiciéon Abbe de seno, puesto que la superficie principal es el paraboloide mismo.
Los rayos que hacen impacto sobre el espejo paralelo al eje dptico se enfocan a un punto, pero las
imégenes de objetos fuera del eje no estaran en foco (un telescopio éptico tiene un lente secundario
para corregir este efecto).

El fisico aleman Wolter mostré que la reflexién de una combinaciéon de dos elementos, un parabo-
loide luego otro paraboloide coaxial con el mismo foco, permite que la condiciéon Abbe de seno se
satisfaga aproximadamente. Wolter mostré que un niimero impar de secciones conicas coaxiales no
formara una imagen, pero un nimero par si lo hara.

Wolter describio6 tres configuraciones diferentes para hacer iméagenes, las tipo I, II y III. El diseno
utilizado mas frecuentemente es el tipo I puesto que tiene la configuraciéon mecanica mas sencilla y
ademas permite la posibilidad de encajar varios telescopios uno dentro del otro, y asi aumentara el
area reflectiva utilizable. Este ultimo es muy importante puesto que casi todas las fuentes de
rayos-X son débiles y por lo tanto maximizar la potencia de atrapar la luz del sistema de espejos
es imprescindible.

El telescopio Chandra consta de 4 pares de espejos y su sistema de soporte. Los espejos tienen que
estar perfectamente alineados, casi paralelos a los rayos-X. Parecen mas como barriles de vidrio
que los platos de los telescopios 6pticos.
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Figura 4.12: Tipos de telescopios de rayos X descritos por Wolter.
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4.4.4. Detectores de Rayos-X

Los rayos-X se pueden pensar como ondas o como particulas (como en el caso de cualquier tipo
de luz—esto se llama la dualidad). Cuando hablamos de espectrémetros dispersivos es mas facil
pensar en ondas. Cuando se piensa en el caso nodispersivo es méas facil pensar en términos de
particulas de luz, es decir fotones. La mayoria de las fuentes de rayos-X césmicas son muy débiles
y se detectan fotén por fotén. Un flujo de un fotén por centimetro cuadrado por segundo (en el
rango de energia 1 a 10keV) constituye una fuente césmica brillante.

Para medir la energia de un fotén de rayos-X requerimos que este fotéon dé toda su energia a un
detector. Esta energia cambiara algo en el detector y midiendo este cambio podemos determinar
la energia de los rayos-X incidentes. Los rayos-X interactian fuertemente con los electrones. Un
rayo-X puede dar toda su energia a un electrén (absorcién fotoeléctrica), o parte de su energia
(dispersién de Compton), o puede dispersarse sin perder energia (dispersion de Rayleigh). La
probabilidad de cada tipo de interaccion depende de la energia del foton, el estado de energia del
electrém, y el angulo de dispersion. Para las energias de interés astrofisico la absorcién fotoeléctrica
es mucho més probable.

Entonces, cuando el foton se para en el detector esto significa que ha dado toda su energia a un
electron. Este, a su vez, puede dar la energia adquirida a otros electrones ionizando asi los atomos
del material del detector. Si se aplica un campo eléctrico estos electrones libres pueden ser recogidos
y contados. El niimero de electrones recogidos indica la energia depositada por el foton.

4 Nested Paraboloids
4 Nested Hyperboloids

Doubly

Reflected

Mirror elements are 0.8 m long and from 0.6 m to 1.2 m diameter

Figura 4.13: El sistema de espejos parabdlicos e hiperbdlicos en el telescopio de rayos X Chandra
(Imagen: NASA /CXC/D.Berry).

Otra posibilidad es medir el calor producido por las colisiones de los electrones dispersados con
otros electrones, iénes y atomos. Si se mide el cambio en la temperatura del material del detector
se puede decir cuanta energia fue depositada por el fotén inicial.

4.4.5. El universo en rayos-X

Los rayos-X son una forma muy energética de luz. Pueden ser formados cuando hay una colisién de
alta velocidad entre un electréon y el nicleo de un i6n. Tales colisiones ocurren en gas muy caliente
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(>un millén de grados Kelvin). También los rayos-X son producidos por la dispersién inversa de
Compton (cuando un fotén de baja energia es dispersado por un electrén mas energético p.ej.
cerca de un hoyo negro). Otro efecto fisico que produce rayos-X es el efecto sincrotrén en donde los
electrones son acelerados a velocidades cerca de la de la luz por campos eléctricos o magnéticos.
Entonces las observaciones de rayos-X nos estan demostrando los lugares calientes del Universo,
como los remanentes de supernova, el centro de la Galaxia, y el gas en los cimulos de galaxias.



Capitulo 5

Estrellas binarias y la estimaciéon de las
masas estelares

5.1. Clasificacion de sistemas binarios

Los sistemas binarios proporcionan una manera de calcular las masas de las dos componentes
estelares sin la necesidad de hacer suposiciones acerca de la estructura interna de las estrellas. Es
un método puramente dinamico de calcular las masas y se basa en las leyes de Kepler. Un sistema
binario consta de dos estrellas que orbitan alrededor de su centro de masa mutuo.

Estrela 2

Estrellal ’

Figura 5.1: Movimientos de las dos componentes de un sistema binario alrededor de su centro de
masa.

Los sistemas binarios se clasifican por sus caracteristicas observacionales.

5.1.1. Binarias visuales

Monitoreo del cielo durante mucho tiempo (meses hasta anos) revela el movimiento orbital de
estrellas que parecen tambalearse. Por ejemplo, durante mucho tiempo se pensaba que Sirio A (una
estrella brillante de la Secuencia Principal) era una estrella aislada pero observaciones durante
décadas revelaron que realmente pertenece a un sistema binario y su companera es una enana
blanca demasiado débil para observarse sin ayuda, ahora conocida como Sirio B. Antes de que
fue detectada Sirio B, el sistema se conocia como un sistema binario astrométrico. Una vez que
se detecto Sirio B, se conoce como un sistema binario visual. El periodo de la érbita de las dos
estrellas alrededor de su centro de masa es 49.9 anos.

39
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A 1050 1920

1970 1960 1910

Figura 5.2: Movimientos de Sirio A y Sirio B en el cielo.

5.1.2. Binarias eclipsantes

Estos sistemas son poco comunes porque el plano de la 6rbita de las dos estrellas tiene que ser a
lo largo de la linea de vision hacia el observador para que una estrella pase delante de la otra. El
observador ve fluctuaciones en la curva de brillo del sistema debido a los eclipses periddicos de una
estrella por la otra.

O ©® QO ® O @ Oe ® 0O

Tiempo ———=

Figura 5.3: Fluctuaciones periddicas en la curva de luz de un sistema binario eclipsante.

5.1.3. Binarias espectroscépicas

Estos sistemas se detectan mediante el analisis del espectro estelar. La misma linea espectral se
presenta en dos posiciones cuya separacion relativa varia de manera periddica con tiempo. Esto
indica la presencia de dos componentes con velocidades radiales distintas. La variaciéon periddica
en la separacion de las posiciones de las lineas indica que el movimiento es orbital. Un monitoreo
del sistema, y el calculo de los corrimientos Doppler correspondientes, permite construir una curva
de velocidad radial del sistema y entonces deducir las érbitas de las dos componentes.

5.2. Determinacion de masas

5.2.1. Las leyes de Kepler

La primera ley de Kepler

Ambas componentes de un sistema binario orbitan alrededor de su centro de masa mutuo y la
forma de las orbitas es eliptica. El centro de masa ocupa un foco de cada elipse.
Si m; y m; son las masas de las dos componentes, entonces la masa total del sistema es M =
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Observador

Figura 5.4: Movimientos orbitales y las variaciones en las lineas espectrales que producen. En t;
la estrella A se aleja del observador y sus lineas espectrales estan corridas al rojo, mientras que la
estrella B se acerca y las lineas espectrales estan corridas al azul. En tiempo t; la situacion es el
converso. En tiempo t,, los movimientos de ambas estrellas estdn tangenciales a la linea de vision

y por lo tanto no hay corrimiento Doppler de sus lineas espectrales.
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my + my y la masa reducida 1 se define
mim;
my + my

Se puede considerar el sistema binario como una masa reducida p orbitando a distancia r alrededor
de una masa central M, en donde
T = [ry — 1y

conr; = —2+ryry =-2ryres el vector que une las dos estrellas.
mq mp

Figura 5.5: La o6rbita de la masa reducida alrededor de una masa central.

La tercera ley de Kepler

El cuadrado del periodo de la érbita es proporcional al cubo del semieje mayor del elipse.
P2 xa’.
En términos de los parametros de un sistema binario, con P en anos y la separacion entre compo-
nentes 1 en unidades astronémicas, la tercera ley de Kepler es
2 _ 4 3
T
G(m; +m,)

Y

donde G es la constante de gravedad y my, m; son las masas.

5.2.2. Aplicaciones

La primera ley de Kepler dice myr; = myr; donde r = |r; —ra| es la separacién entre las dos
estrellas, que tienen masas m; y m;. Esta expresion es cierta para todas posiciones en la érbita,
asi que es cierta para la posicién de maxima separacion, cuando 11 = a; y 1, = Qa.

Binarias visuales

En el caso de los sistemas binarios visuales, podemos medir las separaciones angulares en el plano

del cielo. Si el sistema se encuentra a distancia d, entonces
a4 az

X1 = — Xy = —
1 dYZ d)

en donde oy y &, corresponden a las distancias angulares maximas de la posicién del centro de
masa de las dos componentes. Por lo tanto, podemos encontrar el cociente de las masas en términos
de las separaciones angulares al aplicar la primera ley de Kepler:

my T 4 &

m, T ay X1 -
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La tercera ley de Kepler dice
2 Ar? 3
-7
G(my +m,)

a partir de la cual podemos encontrar la suma de las masas si se conocen el periodo P de la o6rbita
y la separacién maxima r = a; + a; = (o + &2 )d. Esta ultima requiere que se conozca la distancia
d al sistema, o bien su paralaje p = 1/d. Entonces, obtenemos la suma de las masas en términos
de cantidades que se pueden medir:

47‘(2 (0(1 + 062)3(13

m; +m; = G P2

Combinando la ecuacién para la suma de las masa con la ecuacién para el cociente de las masas,
podemos obtener las masas individuales de las dos componentes del sistema binario.

Si las d6rbitas no estan perpendiculares a la linea de visién, entonces hay que tomar en cuenta el
efecto de la proyeccién. Si 1 es el angulo entre el plano de la 6rbita y el plano del cielo, entonces
los angulos de separacion proyectados son &; = ¢ cosiy &; = &, cosi. Esto no afecta el cociente
de las masas pero si introduce un término adicional de cos® i en la ecuacién de la suma de las masas.

Binarias espectroscépicas
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Figura 5.6: Curvas de velocidad radial para 4 sistemas binarios.

Observaciones espectroscopicas permiten producir curvas de velocidad radial.
Si my, m, son las masas de las dos componentes y m, < my, y suponemos que las érbitas son
circulares, asi que las velocidades lineales son vi = Qr; y v; = Qr;, donde Q = 27t/P y P es el
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periodo, entonces la primera ley de Kepler dice

m T2V

my N T N V1 )
Las velocidades radiales méaximas, vy, v Vg, que se obtienen de las curvas de velocidad radial
corresponden a las velocidades lineales de las dérbitas. Si el plano de las érbitas tiene dngulo de
inclinacion i a la linea de vision, entonces vy, = vy sini y vo, = v, sini. La velocidad radial maxima
normalmente se escribe v;; = K; y vio = K3, donde Ky < K; si m; < my. Por lo tanto,

mo_v_va_K
m v v Ky
La tercera ley de Kepler nos proporciona la suma de las masas:
472 (11 +12)°
my +m; = ?T
Sustituimos
vi+vy vt va K+ K
Q  Qsini Qsini’
en donde QO = 27t/P. Por lo tanto, la suma de las masas en términos de las cantidades observadas
(K1, Kz, P) €S

T+ T =

(Ky + K2)3P
2nGsin®i
en donde 1 es el angulo de inclinacién del plano de la 6rbita a la linea de visién.

m; +m; =

5.3. Estimacion de radios estelares

Se pueden utilizar las curvas de luz de los sistemas binarios eclipsantes para estimar los radios de
las dos estrellas.

Si la velocidad relativa de las dos componentes es v, entonces el radio de la estrella mas pequena
se puede deducir a partir del tiempo que tarda en esconderse por completo detras de la estrella
més grande, At = t, —t;. En este tiempo, la estrella se mueve una distancia 21,eq en donde Tpeq
es el radio de la estrella méas pequena. Entonces

rpeq = i\)(tz — t]) .

El tamano de la estrella més grande se encuentra a partir del tiempo que tarda la estrella pequena
en atravesar el disco estelar de la estrella grande, At = t3—t;. La distancia que se mueve la estrella
pequena en este tiempo es 2r,,, donde T, es el radio de la estrella grande. Entonces,

1
Tor = *V(tg - t]) = Tpeq +

3 (ts —t2) .

EV
5.3.1. Rangos de masas y radios estelares

Se han calculado masas para muchos tipos distintos de estrellas en miles de sistemas binarios. El
rango de masas que se ha encontrado va de 0.1 Mg a 100 Mg, es decir tres 6rdenes de magnitud.
No existen tantas determinaciones de los radios estelares, debido a que éstas requieren sistemas
binarios eclipsantes, los cuales son menos comunes. El rango de radios encontrados para estrellas
en la Secuencia Principal y gigantes va de 0.01 Ry a 10° Ry,. Los satélites Hiparco y Gaia tienen
como meta aumentar el nimero de sistemas binarios conocidos para poder mejorar la estadistica.
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Figura 5.7: Curva de luz en funcion de las posiciones relativas de las estrellas eclipsantes.

5.4. Relacion masa-luminosidad
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Figura 5.8: Relacion masa-luminosidad para estrellas en la secuencia principal.

Una vez que se estima las masas de las estrellas binarias de diferentes luminosidades (es decir,
magnitudes absolutas), se encuentra una fuerte relacién impirica entre la masa y la luminosidad.
En la parte lineal, que corresponde a la Secuencia Principal, se encuentra L oc M35, Entonces, para
las estrellas en la Secuencia Principal, las podemos asignar masas si conocemos sus luminosidades.
La ley de potencias es bastante empinada, por lo tanto una diferencia pequena en la masa resulta
en un cambio grande en la luminosidad.
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También podemos decir que las estrellas frias de la Secuencia Principal son de baja masa mientras
que las estrellas calientes son de alta masa. Es decir, la Secuencia Principal es una secuencia de
masa. No se puede decir lo mismo para las estrellas gigantes o las enanas.

Una teoria de la estructura estelar debe explicar las propiedades observadas de las estrellas y
debe explicar las correlaciones entre estas propiedades, en particular la masa, luminosidad, radio
y temperatura.



