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Traballo proposto

Area de Conecemento: Astronomia e Astrofisica

Titulo: O universo e as stias distancias

Breve descricién do contido

O cofiecemento do tamafio e evolucién do universo estivo moi ligado
ao estudo da proximidade ou distanciamento dos distintos obxectos
estelares. Ao longo da historia, e en funcién das escalas métricas uti-
lizadas, a nosa percepcién do universo foise modificando. Seguindo
unha lina temporal describiranse distintos métodos para a determina-
cion das distancias estelares. Analizaranse algins indicadores moder-
nos de distancia como estrelas cefeidas, camulos globulares, estrelas
novas, supernovas ou nebulosas planetarias. Consideraranse os datos
obtidos por varias misiéns espaciais como X CHANDRA, GAIA ou

outras a modo de exemplos de aplicacions.

Recomendacibéns

Cursar ou ter cursado a materia de Fundamentos de Astronomia
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Resumo

Neste traballo exporanse as principais técnicas utilizadas para a determinacién de dis-
tancias no universo, tanto a nivel local (Sistema Solar) como a nivel extragalactico.

Na primeira parte, introdtcense conceptos astronémicos que seran de utilidade en ca-
pitulos seguintes, véxase o concepto de estrela, as stuas distintas clasificaciéns; conceptos
fotométricos como o da intensidade, luminosidade e do corpo negro. A continuacioén, pre-
séntanse as definicions de unidades de distancias astronémicas: de menor a maior, o qui-
lémetro, a unidade astronémica, o ano luz e o parsec -e os seus miultiplos-; para despois
precisar con comodidade o que son as magnitudes estelares.

No segundo capitulo centrdmonos nas técnicas xeométricas, distinguidas en paralaxe
didrna e paralaxe estelar. Primeiro, faise un desenvolvemento xeral de correccién de coor-
denadas polares que despois particularizarase no caso da paralaxe estelar.

En canto ao terceiro capitulo, contintiase por expoifier as técnicas espectroscopicas:
a paralaxe dinamica de estrelas dobres e a paralaxe dindmica de cumulos estelares en
movemento. Compleméntanse con exemplos, no primeiro caso para 1 Cas e no segundo
para o Camulo das Hiades.

Finalmente, desenvolvemos brevemente os sistemas fotométricos e as camaras CCD
para, posteriormente, exponer as técnicas fotométricas de determinacion de distancias -
principalmente, extragalacticas-. Os obxectos celestes centrais nesta parte seran as cefei-
das, as supernovas, os camulos globulares, as estrelas novas e as nebulosas planetarias.
Complementaranse con exemplos, algins deles coa axuda da ferramenta ALADIN (véxase
Apéndice A).

Abstract

In this work, the main techniques used for the determination of distances, both at local

and extragalactic levels, are stated.

XI



XII INDICE XERAL

In the first part, we introduce astronomical concepts that will be useful in the following
chapters: the concept of a star, its different classifications, photometric concepts such as
intensity, luminosity and black body. Next, the definitions of the units of astronomical
distances are presented: from smallest to largest, the kilometre, the astronomical unit,
the light year and the parsec -and its multiples-; to then comfortably specify what stellar
magnitudes are.

The second chapter focuses on the geometric techniques, distinguished into diurnal
and stellar parallax. First, a general development of polar coordinates correction is made,
which is then detailed in the stellar parallax case. In the third chapter, we continue with the
spectroscopic techniques: the dynamic parallax of double stars and the dynamic parallax
of moving star clusters. They are complemented with examples, in the first case for the n
Cas system and in the second for the Hyades Cluster.

Finally, we briefly develop the photometric systems and the CCD cameras to, later,
show the photometric techniques to determine distances -mainly extragalactic-. The central
celestial objects in this part will be cepheids, supernovae, globular clusters, novae and
planetary nebulae. These will be complemented with some examples, some of them with
the help of the ALADIN tool (see Annex I).



Introducién

A astronomia é unha ciencia tan antiga como o ser humano, que xorde inmediatamente
despois de que a humanidade comezase a ser sedentaria e asi a sta interese polos astros
espertase. A medida que a historia avanzaba, a percepcion do universo foi mudando: na
época de Claudio Ptolomeo (100 d.C-170 d.C) adoptouse o seu modelo, no cal a Terra era
o centro do universo. Posteriormente, Nicolas Copérnico (1473 d.C-1543 d.C), optou por
teorizar, basedndose nas teorias de Aristarco, que o centro deste era o Sol. Hoxe en dia é
de dominio publico que non hai un corpo que sexa o centro do universo, e quizais sexa isto
mesmo o que nos leva a reflexionar en como estan distribuidos os obxectos no universo e,

por suposto:
Como de lonze se encontran de nds?

Esta é, con moita probabilidade, unha das preguntas mais intrigantes que se puideron
formular. Pois, como imos medir un tamarno tan enorme?

Un primeiro paso nesta cuestion seria identificar a que distancia se encontra o Sol do
planeta Terra. Posteriormente, preguntamonos como de lonxe se atopan o resto de planetas
e a medida que se satisfan estas respostas, quereriamos saber a que distancia se acharan
de noés os obxectos méis afastados do universo.

Neste traballo abordaremos seguindo unha lina temporal os métodos de determinacién

de distancias do universo, que terd como finalidade aliviar a curiosidade destas cuestions.

Previamente & invenciéon de dispositivos tales como os telescopios ou as camaras, a
observacion do ceo limitabase exclusivamente 6 ollo humano. Asi, é clara a razon pola cal as
técnicas trigonométricas foron as primeiras en desenvolverse para o estudo das distancias.
Estas ”s6” precisaban de certos conecementos mateméticos como o Teorema do seno -
descuberto no século X- e outras relaciéons trigonométricas. Deste xeito, foi posible de
determinar a distancia & que se atopa a Lia da Terra, por exemplo. Con todo, isto non é

suficiente para obxectos que se encontran maéis ald do Sistema Solar. Neste contexto tamén

XIIT
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é destacable a aparicién das coordenadas astronémicas, pois grazas a elas e a distintas
transformaciéns por translacion, obtense con moita precision a distancia 6 Sol e a estrelas
relativamente proximas & Terra, como veremos no primeiro capitulo do traballo.

Arredor do ano 1610, cos primeiros usos do telescopio para observacions astronémicas
por parte de Galileo Galilei, o ser humano comeza a conecer a verdadeira natureza dos
obxectos celestes. Ademais, coa axuda dos pensamentos e teorias de autores como Hiparco
(IT a.C) e John Herschel (1792-1871), déselle cada vez méis importancia aos conceptos
de brillo e luminosidade das estrelas, feito que levou a relacionar ditos conceptos coas
distancias 4s que se encontran elas e a mailas siias agrupacions.

Co desenvolvemento das diferentes clasificaciéns espectrais das estrelas, por exemplo, o
Diagrama de Hertzsprung-Russell, foi posible desenvolver unhas técnicas de paralaxe mais
avanzadas que xa non se baseaban na trigonometria: as técnicas espectroscopicas. Estes
foron desenvoltos principalmente por autores como, por exemplo Baize e Romani (1945)
1] .

Xa no século XX, utilizando os denominados sistemas fotométricos, desenvolvense as
chamadas técnicas fotométricas. Grazas a incrible precisién dos satélites Hipparcos e Gaia
(entre outros), é posible determinar certas propiedades fisicas das estrelas -por exemplo, o
periodo no caso dunha estrela de brillo variable- que se aproveitan para resolver distancias
inimaxinablemente grandes. Esta relacion periodo-luminosidade xa fora teorizada antes da
chegada dos satélites por Henrietta Swan Leavitt, como veremos na Seccion 4.3.

Hoxe en dia, os estudos son cada vez maéis precisos grazas 0s avances das teorias fisicas
e matematicas que involucran cada un dos métodos, asi como a mellora na calidade dos
dispositivos empregados para as paralaxes fotométricas, que son as principalmente utiliza-

das.

Para abordar cada un dos casos, recordarase previamente a definicién de estrela e di-
versas das stuas propiedades e agrupacions, asi como conceptos mateméticos e fisicos como
o angulo soélido, a intensidade e a magnitude. Tamén pola sta importancia, definiranse
distintas unidades de distancias astronémicas, dende o quilémetro ata o parsec e os seus

miultiplos.

Deste xeito, resolveremos a que distancia se encontran obxectos celestes como a galaxia
do Molinete ou a nebulosa planetaria Ollo de Gato, que serviran de exemplo para a cuestiéon

na que se basea esta introducién.



Capitulo 1

Conceptos astronémicos

fundamentais

Neste primeiro capitulo do traballo introdiicese o tipo de corpo que méis importante é
no traballo, as estrelas, asi como distintas propiedades e agrupaciéns que poden presentar.
Seguidamente, farase un breve estudo sobre os conceptos fotométricos como a intensidade
e a luminosidade, e sobre magnitudes. Finalizarase definindo as unidades de distancia

astronémicas que seran de maior utilidade para o noso propésito.

1.1. As estrelas

Unha estrela é un esferoide de plasma que mantén a stia forma grazas & propia forza
gravitacional. Son corpos luminosos que brillan a maior parte da sta vida grazas as reac-
cions termonucleares que tenen lugar no seu nicleo, sendo esta enerxia transportada ata a

sta superficie e irradiada ao espazo en todas direccions.

As estrelas poden clasificarse segundo varias das stas propiedades fisicas, en particular,
as persoas dedicadas & astronomia adoitan clasificalas en funcién de como sexa a stia masa.

Deste xeito, se My representa unha masa solar e m a masa da estrela,
= As estrelas con m < 0,5M considéranse estrelas de masa moi baixa.
= Se 0,bMg <m < 1,8 —2,5M filase de estrelas de masa baixa.
» Considéranse estrelas de masa intermedia se 1,8 — 2,5Ms < m < 5 — 10Mg,.

= As estrelas masivas teran unha masa minima de 7 — 10Mg.
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En funciéon de dita masa, a vida dunha estrela pode rematar de diversos xeitos. Se
-por exemplo- ten unha masa moi baixa, a medida que vai esgotando o hidréxeno no seu
nucleo, as stias capas exteriores expandiranse e comezara a arrefriarse, de xeito que acaba
por converterse nunha chamada estrela xigante vermella. Unha xigante vermella tera
un radio tipico de 100.000.000 km, e chamamos a unha estrela subxigante cando esti
na fase previa a converterse nunha xigante vermella. Por outro lado, unha estrela masiva
de xeito que m > 9My, mentres queima o helio expandirase formando unha chamada
superxigante azul, caracterizada por ser moi luminosa e cunhas temperaturas moi altas

(10.000-50.000 K). Son méis pequenas que as xigantes vermellas.

Posteriormente, comezara o colapso do niicleo. Deste xeito, as altas presions na capa
externa da estrela empurraran as demais capas formando unha nebulosa planetaria; de
xeito que se o que queda de estrela é unha masa tal que m < 1,4Mg fé6rmase unha anana
branca. Estas tltimas son un remanente estelar, composta por atomos estado de plasma,
e na cal xa non hai reacciéons termonucleares no nucleo; feito polo cal a estrela colapsa

gravitatoriamente gradualmente.

Volvendo & evolucién da morte estelar, cando son mais masivas o ntcleo segue a colap-
sar ata que non pode soportar a sta propia masa, producindose unha supernova; unha
explosién moi enerxética que termina coa desaparicion da estrela, deixando tras de si cor-
pos moi compactos como estrelas de neutréons ou buratos negros. Unha estrela de neutréns
férmase tras a supernova, cando o nucleo colapsa ata unha densidade enorme na que os
electréns e os protoéns combinanse para formar neutréns, e o colapso continia ata que, polo
principio de exclusién de Pauli, os neutréns son capaces de paralo. En todo caso, a maior
masa menor raio tera a estrela de neutrons, e se se da o caso de sobrepasar as diias masas
solares, continuard a colapsar ata convertirse nun burato negro; unha rexiéon do espazo-
tempo cunha intensisima atracciéon gravitatoria, de cuxo interior non pode escapar ningin

tipo de sinal, luminosidade ou material.

As estrelas non tefien por que encontrarse illadas, senén que podemos atopar agrupa-
cions formadas por daas ou méis delas: as estrelas multiples. Dito fenémeno pode ser
aparente, tendo unha estrela miiltiple 6ptica -é un efecto de perspectiva- ou fisico, onde
as estrelas se encontran ligadas gravitacionalmente. Os mais frecuentes no Universo son os

sistemas dobres, tamén chamados estrelas binarias.

Se falamos en dimensiéns maiores, un cimulo estelar é agrupacion de estrelas que
nacen da mesma nube molecular, compartindo idade e composicién quimica. A sda vida
é unha continua loita por permanecer unido mentres que a temperatura cinética tende
a dispersalo. En particular, existen os ctimulos globulares e os ciimulos abertos. Os

primeiros presentan unha forma esférica, cun tamano de aproximadamente un centenar de
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anos luz -un ano luz é a distancia percorrida pola luz nun ano, definirase mais exhaustiva-
mente no apartado 1.3- de didmetro, mentres que os ctimulos abertos non adoitan ter una
forma definida, son asimétricos e sen estrutura aparente; cun didmetro medio de 30 anos
luz, considerablemente mais reducido que o de un cimulo globular. Ademais, os cumulos
globulares, en xeral, estAn compostos por estrelas vellas con composicién de metais baixa.
Doutra banda, os cimulos abertos adoitan estar formados por estrelas novas (en idade),
masivas e moi quentes.

Recordamos tamén a definiciéon de galaxia, sistema de estrelas, restos e gases inter-
estelares e materia escura que permanecen ligados gravitacionalmente. A maioria estan
caracterizadas nalgin dos seguintes subtipos de galaxia: elipticas, espirais, lenticulares e

irregulares [2]:

» Galaxias elipticas (E): Tefien forma de elipse nas fotografias, logo no espazo de
elipsoides, cun brillo que aumenta paulatinamente dende a periferia ata o centro.
Estan formadas polo bulbo (nticleo) e o halo, rexion que rodea & galaxia; formado

sobretodo por gas interestelar pouco denso.

» Galaxias espirais (S): Na estrutura obsérvase unha forma de ramas espirais, e
son as mais numerosas entre as galaxias observables. Tefien as tres componentes
destacadas: o bulbo, o disco e o halo. O bulbo estd composto polo grupo central de
estrelas da galaxia, o disco é a rexion que contén a maioria das estrelas e o halo. A

Via Lactea é unha galaxia espiral.

» Galaxias lenticulares (S0): son semellantes as elipticas pero posten un disco es-

telar ao igual que as galaxias de tipo E, e carecen de halo.

» Galaxias irregulares (Ir): Non tefien un aspecto simétrico, as estrelas concéntranse

en grupos illados ou estan dispersas por todo o disco da galaxia.

Tamén se pode facer unha clasificaciéon das estrelas segundo como sexa o seu brillo. No
caso particular dunha estrela no que o seu brillo é variable, denominarase estrela variable.
Pode ser unha variaciéon extrinseca ou intrinseca. De ser extrinseca, a variaciéon do brillo
non é propia do corpo, senén que a luz é interrompida por factores externos como, por
exemplo, unha nube de gas interestelar. As estrelas binarias eclipsantes son un sistema
binario onde non se poden separar opticamente, mais a siia natureza binaria obtense pola
cantidade de luz que recollemos delas. Neste caso, as estrelas vanse eclipsando parcial ou
totalmente unha & outra, o que leva a observar variaciéons na cantidade de luz recibida.

Pola contra, nunha estrela variable intrinseca, a variacién é propia da estrela, xa sexa

por cambios no seu radio (palpitante), cambios na sta superficie (eruptivas), etc. Un caso
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particular de estrela variable intrinseca son as cefeidas, de tipo xigante e superxigante,
cuxas alteracions do brillo presentan unha forte correlacion entre o periodo de cambio e a
luminosidade, como veremos mais adiante.

Tamén cabe destacar outro tipo de estrela variable: as novas. O seu brillo de forma st-
bita e logo palidece lentamente, pero pode seguir existindo durante certo tempo, a diferenza

dunha supernova.

1.2. Conceptos fotométricos

A maioria das observacions astronémicas utilizan, dunha forma ou outra, a radiacion
electromagnética, polo que se desenvolveran os conceptos de luminosidade e a intensidade,
seguindo Abad, A.; Docobo, J.A. e Elipe, A.[3] ¢ Karttunen, H et al [4].

1.2.1. Intensidade

Para definir o concepto de intensidade é necesario conecer o que é un angulo sélido,
unha medida da abertura dun cono. Suponse que temos unha superficie conica con vértice V
e trazamos unha esfera de centro dito vértice e radio r, entén o angulo solido definese como
w = %, onde o & a superficie esférica contida no cono. A unidade de w ¢ o estereorradian.
Intuitivamente, se temos unha esfera de radio r e observamos unha superficie dende o
centro C, o angulo sblido w é a area da proxeccién canoénica de dita superficie sobre a
esfera, como se ilustra na Figura 1.1.

En coordenadas polares esféricas, a diferencial de superficie se o radio é constante sera:
do = r? sen 0dfd¢ (1.1)

Derivando w e tendo en conta a stia definicion como w = -5 e a igualdade anterior,

tense a expresion de dw en coordenadas polares esféricas:

_do r2 sen 0dfdde

dw = 5 = sen 0dfd¢o (1.2)

P

Sexa unha superficie radiante do e consideramos a normal a dita superficie, n, e sexa
outro elemento de superficie do’, de xeito que a direcciéon entre do e do’ forma un angulo
f con n. Logo a enerxia radiante que atravesa a primeira superficie por unidade de tempo

en direcciéon 4 segunda é
dE = I cos Ododw (1.3)

Dita constante I é o que se define como intensidade, enerxia por unidade de tempo,

por unidade de superficie e por unidade de angulo solido, cuxa unidade é erg cm ™2 s~ 1.
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Figura 1.1: Angulo sélido w sobre unha esfera de radio r. O centro da esfera, marcado cun

punto negro, é referido como centro C na definicién presentada de angulo solido.

Nesta definicién, a enerxia corresponde a todas as lonxitudes de onda, pero interésanos
saber como se expresa en certa lonxitude de onda nun entorno -pois non podemos illar

unha lonxitude de onda en concreto-.

Para iso introducese a intensidade monocromética Iy, e entén a intensidade total ob-

tense da forma:

@:/ T d\ (1.4)
0

Para obter a intensidade ao longo de todo o rango espectral utilizanse os bolémetros,
que permiten integrar ao longo de todas as lonxitudes de onda a intensidade da estrela.
Esta ultima denominase intensidade bolométrica I, e obtense mediante a ecuacién
(1.4).

A partir da intensidade, o fluxo de radiacién definese segundo [3]:

27 pm
F :/ / I cos O sen 0dAdg (1.5)
o Jo

E dicir, o fluxo F' é a cantidade de enerxia emitida por un obxecto en todas as direcciéons

por unidade de tempo e a través da unidade de area. A unidade de fluxo é erg em™2 s71,

a mesma que a intensidade.
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1.2.2. Luminosidade

Considérase un corpo radiante e unha superficie pechada que o rodea. Entén, definese
a luminosidade como toda a enerxia que pasa por unidade de tempo en todo o rango
espectral a través de dita superficie. No caso dunha estrela que suponemos como unha

esfera de radio R e que emite un fluxo F, a luminosidade ven dada por:
L = 4AnR*F (1.6)

Definese o concepto de corpo negro, un obxecto ideal que esté illado completamente
do medio ambiente e que, pasado certo tempo, cada un dos seus puntos adquiren a mesma
temperatura.

A Lei de Stefan establece que o fluxo dun corpo negro é directamente proporcional &

cuarta potencia da stia temperatura absoluta, de forma que:
F=oT? (1.7)

onde o, denominada constante de Stefan, (non confundir coa o da secciéon 1.2.1) é tal que:

210 k4

= — 1.8
77 en? (18)
onde k é a constante de Boltzmann, ¢ a velocidade da luz e h a constante de Planck.

Grazas a dita lei podemos redefinir a expresion da luminosidade do xeito seguinte:
L =4nR%cT* (1.9)

A temperatura efectiva T,y dunha estrela definese como a temperatura que deberia
ter un corpo negro que emitise o mesmo fluxo total de enerxia que emite a estrela. Enton
a expresion (1.9) convértese en:

L =4nR*0T,; (1.10)
Unha definicion alternativa da luminosidade dunha estrela F é a seguinte:
L = 4nd*I,

onde d é a distancia & que se encontra e I, a intensidade bolométrica da estrela.
Antes de introducir as magnitudes estelares definiranse as unidades astronomicas, para

despois poder entender o concepto de magnitude absoluta.

Para finalizar esta seccion, destacase o papel da Union Astrondémica Internacional

(UAI); un proxecto fundado en 1919 coa misién de promover e salvagardar a astronomia
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en todos os seus aspectos, incluindo a investigacién, comunicacion, educaciéon e desenvol-
vemento a través da cooperacion internacional. Entre outras tarefas da UAI encéntrase a
definicién das constantes astronémicas e fisicas fundamentais e a nomenclatura astronémica
ambigua. Ademais, é a autoridade internacionalmente conecida para asignar denominaciéns

aos corpos celestes e stas as caracteristicas de superficie. [5]

1.3. Unidades de distancias astronémicas

Neste estudo é de vital importancia conecer previamente certas unidades de medida
que facilitaran a comprension das distancias no universo.

Comecemos por falar do quilémetro (km), usado para distancias relativamente pe-
quenas como a que hai entre un corpo celeste e os seus satélites. A razoén deste uso exclusivo
é evidente, vexamolo cun exemplo: A distancia entre a Terra e a Lua é de 384.418 km.
Doutra banda, a distancia entre o Sol e Proxima Centauri, a estrela méis proxima 6 Sistema,
Solar, é de aproximadamente 2,24397 - 10'2 km, que non é moi ilustrativo.

Convén entén introducir a unidade astronémica (ua). Nos seus orixes, definiuse
como a distancia media da Terra 6 Sol (149.598.000 km ), sendo ttil para manexarnos dentro
do Sistema Solar. Este valor varia pois a Orbita terrestre sufre perturbacions ao longo do
tempo debido as leis de Kepler, sendo definido na actualidade como 1 wa=149.597.870,7
km.

Os antecedentes desta unidade de medida aséntanse arredor de Nicolas Copérnico (1473-
1543), que por métodos trigonométricos e en base 4 distancia da Terra 6 Sol, mediu a
distancia do Sol a outros planetas. Mais tarde, en 2012, a Unién Astrondémica Internacional
- definiu o concepto actual de unidade astronémica: "distancia dende o centro do Sol a
unha particula de masa pequena que, sequindo unha drbita circular, tivera un periodo de
translacion de 365,2568983 dias". A modo de exemplo, Xupiter e Venus estan a 5,203 e
0,723 ua do Sol respectivamente.

Previamente a definir a seguinte unidade de medida, faremos unha breve traxectoria na
historia da determinacion da velocidade da luz. Nos tempos de Galileo Galilei (1564-1642)
criase que a velocidade da luz era infinita, é dicir, que a sta propagacién era instantanea.
Non foi ata 1676 cando foi medida por primeira vez polo astronomo danés Ole Rgmer
(1644-1710); cando unha noite en Paris observaba os eclipses de Xupiter e seus satélites.
Fixandose en Io, caeu na conta de que ditos fenémenos duraban menos cando a distancia da
Terra a Xupiter era menor e duraban maéis se a distancia era maior. Asi, estimou que a luz
tardaba 22 minutos en cruzar o didmetro da 6rbita da Terra arredor do Sol, ou 11 minutos

en cruzar a distancia do Sol 4 Terra. Isto lévao & primeira estimacion da velocidade da
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luz, uns 214.000 km/s. Mais tarde, no ano 1728, cando o astronomo inglés James Bradley

estudaba a aberracion da luz, determinou que c= 309.397 km/s. [6]

En 1849 o fisico Hyppolyte Fizeau (1819-1896) desenou xunto Léon Foucault (1819-
1868) o experimento de Fizeau-Foucault, o que permitiu unha determinacion méis precisa
da velocidade da luz, que levounos a un resultado de 313.000 km/s. Posteriormente, no
ano 1850, Fizeau modifica o experimento e obtén un valor moito més preciso e preto do
actual, 298.000 km/s. Para unha idea do que consistia este experimento, podese consultar
[7].

Enton, introducimos asi o ano luz (a.l), que se entende como a distancia que percorre
a luz nun ano, ¢é dicir, 1 a.l= 9.460.800.000.000 km. Pédese obter a partir da velocidade da
luz por segundo, actualmente definida como 299.792,458 km e multiplicindoa polo ntmero

de segundos que ten un ano.

Como exemplo ilustrativo, a estrela que maéis preto estd do Sistema Solar é Préxima

Centauri, a unha distancia de 0,2 a.l, no sistema Alfa Centauri.

Para rematar, o parsec (pc) é a distancia d & que unha estrela debe encontrarse para
que o dngulo 7 (paralaxe estelar) sexa igual a 1 segundo de arco. Dito doutro xeito, tense
que 1 pe= 20.6265 ua = 3,2616 a.l (UAI). O seu nome deriva do inglés “parallax of one arc
second”. Tamén son utiles os seus multiplos, como o quiloparsec (kpc), megaparsec (M pc)
e o xigaparsec (Gpc). A historia do parsec vai da man da paralaxe, & que lle dedicaremos
unha seccién mais adiante.

Como exemplos, viamos que Proxima Centauri atépase a 0,2 a.l, logo a 1,32 pc; e a
distancia da galaxia Andromeda & Via Lactea é de 0,7 Mpc (700.000 pc). O Camulo de

Virgo encontrase a 18 Mpc da Terra.

1.4. Magnitudes estelares

A medida do brillo aparente das estrelares efectiiase mediante o termo magnitude.
No século II a.C, Hiparco clasificou as estrelas visibles a simple vista déandolles valores
discretos do 1 ao 6, onde a estrela méis brillante serd de magnitude 1 e si unha estrela A
ten magnitude m entén unha estrela B de magnitude m + 1 é a metade de brillante que a
A.

John Frederick William Herschel (1792-1871) enuncia o coniecido como criterio de Hers-
chel en 1830: Unha estrela de magnitude 1 € 100 veces madis brillante que unha de magnitude
6. Posteriormente, a Lei psicofisica de Ernst Heinrich Weber - Gustav Theodor Fechner

(1850) enuncia que, para I a intensidade luminosa recibida e m a magnitude asociada,
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camprese:

T =—a-dm (1.11)

Equivalentemente, ao aumentar o estimulo luminoso en progresién xeométrica, a sen-
sacion Optica correspondente faino en progresion aritmética.

Se se fai uso do criterio de Herschel xunto coa Lei psicofisica de Ernst Heinrich We-
ber - Gustav Theodor Fechner, obtense a formula de Norman Robert Pogson (1856), que

relaciona as intensidades coas magnitudes:

logé =0,4-(mg—m) (1.12)

Definese agora a chamada magnitude visual absoluta M, sendo a magnitude que

terfa unha estrela se se encontrara a unha distancia de 10 pc. Se m é a magnitude visual

aparente e d a distancia en parsecs 4 que se atopa a estrela, entéon a expresion de M ven
dada por:

M =m+5—>5logd (1.13)

Seréa de utlidade en seccidns posteriores reescribir a igualdade anterior de xeito que:

m—M:510gd—5<:)m—M:5(logd—1)@m—M:E)log% (1.14)

A partir da intensidade bolométrica definense de igual forma que anteriormente a mag-

nitude bolomeétrica aparente m; ¢ a magnitude bolométrica absoluta M:
My = mp + 5 — blogd (1.15)

O parametro B.C' = My — M, denominase correcciéon bolométrica. Sempre é nega-
tivo, xa que M, sempre vai ser menor que M por estar medida en todas as lonxitudes de
onda e pola relacién inversa entre magnitudes e intensidades.

A partires de aqui pédense relacionar a luminosidade L dunha estrela e a sta magni-

tude bolométrica absoluta M; coa axuda da férmula de Pogson.

Sexa unha estrela F7 situada a unha distancia de dy pc cunha intensidade bolométrica
Iy, , o que nos proporciona a magnitude bolométrica aparente mp,. Levando dita estrela
a unha distancia de 10 pc obteremos a magnitude bolométrica absoluta My, , sendo a esa
distancia a sta intensidade bolométrica I {,1.

Doutra banda sexa outra estrela Fs situada a unha distancia de ds pc cunha intensidade
bolométrica I;,, o que nos proporciona a magnitude bolométrica aparente mp,. Levando
E5 a unha distancia de 10 pc obteremos a magnitude bolométrica absoluta My, e sendo a

esa distancia a intensidade bolométrica Iy, .
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As luminosidades de Eq e Es son, respectivamente:

Ly =d4ndily, = 4n10°;
Ly = 4md3ly, = 4m10°I},

Dividindo unha expresién pola outra:

Ly _ Iy
Ly [{72
e, considerando a férmula de Pogson:
I
log Ifl = 0,4(M52 - Mbl) (1.16)
b
sustituindo: I
log == 074(Mb2 - Mb1) (1'17)



Capitulo 2

Técnicas xeométricas de

determinacion de distancias

As técnicas xeométricas ou trigonométricas seran exclusivamente as paralaxes ditirna
e estelar, sendo tamén as técnicas mais clésicas.

Suponamos que observamos un obxecto dende dous puntos suficientemente separados
e non alinados con el. Enton, a paralaxe definese como o angulo formado por estas duas
linas de observacion. Particularmente en Astronomia, coiécese como un fenémeno no que
as coordenadas dun astro son distintas dependendo da época na que se realicen as obser-
vacions; un efecto 6ptico polo que un astro situado a unha distancia d, ocupa posiciéons
distintas dependendo de onde se efectiie a observacion.

Desta forma, interésanos obter a variaciéon das coordenadas para poder corrixir a di-
ferenza e obter a posicion real da estrela. Basearémonos no procedemento descrito en [3]
para a correccidon no caso da aberraciéon da luz; un fenémeno descrito por James Bradley
en 1728 que consiste na variacién da posiciéon dunha estrela debido 6 movemento da Terra.

Para isto sexan as coordenadas polares (a,b) da estrela que despois poderemos parti-
cularizar. Consideremos as coordenadas polares da mesma estrela nun instante posterior,
(a’,b’). Denominamos x como o vector entre as posiciéns do observador. Se d é o vector
posicién dunha estrela nun instante e d’ o vector posicién noutro instante, logo d e d’ son
os modulos correspondentes dos vectores -e polo tanto as distancias & estrela-. Deste xeito,

verificase a relacién fundamental

d=d"+x (2.1)

Se escribimos
d = d(cosbcosa, cosbsen a,senb) (2.2)
d’ = d'(cosb cosa’, cos b’ sena’, sen V) (2.3)

11
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terase que a relacion fundamental (2.1) anteriormente adoita a forma do sistema que segue:

dcosbcosa = d cosb cosa’ + 11 (2.4)
dcosbsena = d cosb sena’ + xo (2.5)
dsenb = d'senb’ + 3 (2.6)

Fagamos uso da relacién vectorial seguinte: dado un vector r ciimprese:
r=rp+ Ar (2.7)

Enton, en primeiro lugar, considerando (,5,k) como as componentes de Ar no sistema

de referencia cartesiano, tense:

dcosbcosa = dycos by cosag + 1 (2.8)
dcosbsena = dgycos bgsenag + j (2.9)
dsenb = dysenby + k (2.10)

En segundo lugar, imos facer o desenvolvemento de Taylor de orde un de cada membro

da parte esquerda das ecuacions anteriores en torno a un punto (dyp, ag, bo).

dcosbcosa = dycos by cos ag+

(2.11)
(cos by cos agAd — dy cos by sen agAa — dy sen by cos agAb)
dcosbsena = dy cos by sen ag+
(2.12)
(cos by sen agAd + dy cos by cos agAa — dy sen by sen agAb)
dsenb = dysenby + (sen bgAd + dy cos by Ab) (2.13)

Disto sacase que as coordenadas cartesianas (7,7,k) de d son:

1 cosbgcosag —dgcosbgsenag —dgsenbgcosag| |Ad
j| = |cosbysenag dgcosbygcosag —dgsenbgsenag| |Aa
k sen by 0 dg cos by Ab

Invertendo a matriz, obtemos finalmente as variaciéns de d, a, e b:
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Ad cos by cos ag cos by sen ag sen by 1

Aa| = | =52* b0 sen ay —Sesobo cos ag 0 j
—1 -1 1

Ab 7, sen bo cos ag 7, sen bo sen ag 2 cos bo| |k

Grazas a este resultado, podemos saber como son entén as variacidéns nas coordenadas

polares da estrela, (a,b), de xeito que se (do, ag, bo) = (d',ad’, V') :

sec b’

Aa = 7(—.%’1 sena’ + xocosa’) (2.14)

1 !/ / !/ / /
Ab = J(—xl cosa senb’ — xgsena’ senb + w3 cosbh) (2.15)
Ad = x1 cosb cosa’ + xocosb sena’ + zgsend’ (2.16)

Da mesma forma podense obter as variacions en coordenadas ecuatoriais e en coorde-
nadas eclipticas sen mais que efectuando as transformacions de coordenadas necesarias.
E sinxelo ilustrar como se pode obter a paralaxe e a distancia a certa estrela E. Dado

o tridangulo (Figura 2.1), a idea é a que segue:

Figura 2.1: Tridngulo de paralaxe para a estrela E.

Se cofiecemos a distancia ab entre os lugares de observacion A e B, e sabemos os valores

dos angulos « e 3, polo Teorema do seno,

! /
ab _ d d _ d (2.17)
senm sena  sen(180—f) senf
Asi:
g sena . sena
sen T sen(a — )
senf3 . senf (2.18)

d = ab

sent  sen(a — B)
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Na practica, non é tan sinxelo pois non temos por que coniecer tantos datos. Veremos mais
adiante que por exemplo, no caso da paralaxe da Lua, o procedemento vai ser moito méis
exhaustivo.

Distinguense dous tipos de paralaxe dependendo de onde consideremos o centro e o
punto dende o que se fai a observacion: a ditrna e a estelar. Estudarémolas entén por

separado a continuacién.

2.1. Paralaxe ditirna

A paralaxe ditrna é na cal o centro é o centro da Terra e o punto no que se fai a obser-
vacion é un lugar da superficie terrestre. Enton, este tipo de paralaxe é o angulo formado
pola direccién centro-estrela coa direcciéon observador-estrela, é dicir, é o angulo formado
polas direccions topocéntrica e xeocéntrica dun astro. Aplicase case exclusivamente a ob-
xectos do Sistema Solar pola dificultade de medir dngulos con exactitude cando o astro
non esta o suficientemente preto.

Grazas & paralaxe ditirna podese obter a paralaxe da Lia e, consecuentemente, a distan-
cia da Terra & Lua. A continuacién, desenvoilvese de xeito mais exhaustivo o procedemento

seguido por [3].

Lda

Terra

Figura 2.2: Paralaxe da Lua.

Considéranse dous lugares de observacion (1) e (2) sobre un mesmo meridiano, e as
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stas latitudes xeocéntricas 1) e 1)’ e latitudes xeograficas ¢ e ¢'. Na figura, denotamos 7 e
7/ 4s paralaxes da Laa dende (1) e (2) respectivamente.

Enton, seguindo a figura (2.2) e tendo en conta que z ¢ a distancia zenital do satélite,
tense a relacién seguinte:

0=z—v=z—(p—¢Y)=2—90¢+p=7m+u (2.19)

Observando a imaxe, tamén se deduce que a suma dos angulos u, u’ é a suma das
latitudes xeocéntricas dos lugares (1) e (2):

u+u =+ (2.20)

Operando entre as paralaxes,

T =z—(p—1)—u
7 :z’—(¢’—¢’)—u’

T+ =242 —(p—V)— (¢ =) - (ut+u) &
sr+r =242 —(¢+¢)

Denominemos w= m+7’. Polo Teorema do seno,

Figura 2.3: Triangulo de angulos 7, u e x.

p _d d d

senm  senz sen(180 — (7 +wu))  sen@
Equivalentemente,

sen 6 _d

=% o senr =Lsend (2.21)
senm p d

Da mesma forma, para o angulo 7’

sent’ = 2 sen ¢’ (2.22)
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Figura 2.4: O Sol ilastrase como o corpo amarelo e a Terra como o azul en dous momentos

diferentes do ano. O angulo 7 é o que denominamos paralaxe.

Agora podemos facer un desenvolvemento do seno sen 7’ = sen(w — ),

/
sen7 = sen(w — ) = S€N W COS T — COS W SEN TT <>

(2.23)
& senwcos T = coswsen T + sen
A partir de (2.21), (2.22), (2.23); a igualdade anterior convértese en:
_ ’r b p/ ;
Senw cos T = coswsen 7 + senm = cosw= senf + —senf’ =
d d (2.24)

_ pcoswsenf + p' send
N d

Desta forma é sinxelo sacar a tanxente do angulo de paralaxe 7, e por tanto 7. Terase

que:

P sen w psenfsen w
= =senfd =
cosm d pcoswsenf + p'senf  pcoswsend + p’ send

Unha vez que se sabe quén é 7, obteremos a distancia d sin méis que despexandoa da

igualdade (2.21):
psend

senm = gsen9<:>d: (2.25)

sen

E evidente que a tltima parte do proceso é analoga para o calculo de .

Este desenvolvemento foi esencialmente o que seguiron Joseph Lalande e Nicolas Louis
de Lacaille en 1750 para a medida da paralaxe da Liia, obtendo unha distancia aproximada
de d = 384418 km.
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Iltstrase na Figura 2.4 o que xa se comentaba no capitulo 1: o parsec definiase como
a distancia & que unha estrela debe encontrarse para que o angulo da paralaxe estelar m
sexa igual a 1 segundo de arco. Seguindo o procedemento descrito en (2.21), para 7 = 17
e p a distancia da Terra 6 Sol, como o dngulo u é de 90 deg co cal senf =1 e:

a 150000000

d = =
sen7m  0,00000484813

= 3,086 - 103 (2.26)

onde d estd expresada en km. Asi, demostrase que 1 pc = 3,086 - 10'3 km.

2.2. Paralaxe estelar

Neste caso, o punto central é o Sol e o de observacién é un punto da 6rbita que describe
a Terra ao redor do Sol no seu movemento anual. Este tipo de paralaxe é un método
fiable de determinacién de distancias estelares no caso de que esta é de ata 30 pc. A maior
distancia o valor da paralaxe estelar é menor, e os errores de medicién neste caso tamén se
fan mais significativos, motivo polo cal se estudamos unha estrela situada a méis de 100
pc, esta técnica non é tan 1util, xa que o angulo seria moi pequeno como para determinalo
con precisién. Non obstante, misiéns espaciais méis recentes foron capaces de determinar
con moi boa precision distancias maiores que as mencionadas (Hipparcos e Gaia, dos que
falaremos ao final da seccion).

Foi en 1838 cando o astronomo e mateméatico aleman Friedrich Bessel (1784-1846)
primeiramente determinou, no observatorio de Konigsberg e con axuda dun heliémetro,
a paralaxe dunha estrela -distinta do Sol-, concretamente de 61 Cygni na constelaciéon
Cygnus, dandolle un valor de 0,3136”. En 1840, Friedrich Georg Wilhelm von Struve mediu
a paralaxe de Vega, na constelacién de Lyra, obtendo unha distancia de aproximadamente
25 anos luz, é dicir, 0.130464” [8].

A paralaxe neste caso podese obter de diferentes formas, dependendo do sistema de
coordenadas no que se estea a traballar. Para isto utilizaremos a expresién de correccién
de coordenadas (2.14), (2.15).

En primeiro lugar obteremos a elipse de paralaxe do xeito que se describe en [3]. En
primeiro lugar consideraremos os vectores Terra-Sol, Sol-estrela, Terra-estrela; x, d e d’
respectivamente. Suporase que ||d|| = d, ||d’|| = d’ e que d=d’, feito que implica que o
angulo de paralaxe vaia a ser realmente pequeno, logo suporemos que m = x/d. Os tres

vectores estan relacionados segundo a igualdade seguinte:
x=d"-d&ed =d+x (2.27)

Suponamos que traballamos nun sistema de coordenadas eclipticas, de xeito que si

temos o vector x de coordenadas (z1,x2,x3), a sia expresion en dito sistema sera a que
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segue:

x = x (cos fcos A, cos Ssen A, sen (3)

No noso caso, ao estar traballando sobre a ecliptica, entén § =0 e se A = ©, logo:
x =1z (cos ®,sen ®,0)
Do mesmo xeito,

d =d(cosfcosA,cosfsen A, sen )
d’ =d (cos B cos N, cos 3 sen N, sen 3)

Tendo en conta as expresions (2.14), (2.15) e (2.16), terase que:

, /
AN :#(—x cos ®@sen N + xcos®cos \) = xst;(lz,é’ sen(® — \')
1
AB :E(—x cos ®cos X' sen 3’ — zsen ®sen \ sen ) = _g sen ' cos(© — X)

/ / /
Ad =z cos ® cos f' cos X + xsen ® cos B’ sen A
Se denotamos como 7 = x/d’, as anteriores igualdades proporciénannos as correccions:

AN = msec 3'(— cos ©@sen N +sen ® cos \') = wsec 8 sen(® — )

(2.28)
AB = —msen ' cos(® — \)

Desta forma, se operamos, as ecuacions (2.28) son equivalentes s seguintes:

AN cos 3

o RV
- =sen(® — \)
-AB ,
g — (@ =X)

Elevando os dous termos 6 cadrado e sumando as expresiéns, obtemos a elipse de paralaxe:

(AN eos ) (A
2 w2 sen? 3/

Entén a paralaxe pédese despexar:

(AB')?

sen? 3/

(Ap')?

sen? 3/

72 = (AN cos )% + ST = \/(A)\’ cos B')? +

Se pola contra traballamos nun sistema de coordenadas ecuatoriais, sen mais que facer

unha transformacién dos vector x, d e d’ a coordenadas ecuatoriais:

x = z(cos ®, cos esen ©, sen esen ©) (2.29)
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que levado a (2.14), (2.15) e (2.16) e tendo en conta, igual que antes que m = x/d":

Aa = msecd’(—cos ®sen o’ + sen ® cos o’ cos €)
A = 7[—sen &' (cos ® cos @’ + sen ® cos esen o’) + sen ® sen € cos o]

Ad = z(cos ® cos &’ cos o’ + cos esen ® cos &' sen o’ + sen §’ sen e sen ©)

Para poder despexar a paralaxe 7 imos considerar dias observaciéns en ddas épocas
distintas do ano. Para alixeirar notacién, denotemos F' = — cos ® sen o + sen & cos & COS €.
Imonos basear agora no proceso levado acabo en [3] e Smart, W.M. [9]. En primeiro lugar,
suponamos que observamos outra estrela B, débil, e que esta preto da estrela A para a
que estamos a efectuar a paralaxe. Sexa entén ag a ascension en recta de B e suponamos
que en certa época se leva acabo unha observacidon na que se miden a ascension en recta

xeocéntrica de A, aq, e ap. Enton definese:
mp = o1 — O
Doutra banda, denotamos como « a ascensiéon en recta heliocéntrica de A, polo que:
my = (a1 — a) + (a — ap)

Considerando agora daas observacions separadas en meses, polo tanto non moi separadas

no tempo, as declinaciéns de A &1 e d5 van ter valores moi proximos, polo que podemos

01+02
2

facer a aproximacion § = . Utilizando isto, a anterior expresiéon de mq e a correccidén

da ascension recta Aca, terase:

m1 = (a1 —a)+ (a—ap) =nFrsecd + (o — ap)
me = (ag — )+ (a—ap) = 7Fysecd + (o — ap)
onde F; = — cos ®sen o; + sen ® cos «; cos €. Restando my — my, obtense:

ag —ayp =m(Fy — Fy)secd

Finalmente, xa se pode despexar a paralaxe:

Qg — (1 5
T = ——— COS
Fy—F

Segundo |3|, as medidas realizadas non son perfectas, polo que para minimizar os erros
) )
-que influiran de xeito evidente na paralaxe- deberemos facer observacions de xeito que a
diferencia Fo — F) sexa maxima. Para elo, introduce dtas m > 0 e n tales que:
M COST = COS (X COS €

msenn — sen o
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e asi podese escribir F' de xeito que:
F =msen(® —n)

Enton, [3] destaca que m e n varian moi pouco ao longo do ano, non obstante ® percorre
360 grados nun ano. E por iso que se as épocas t; e t3 se escollen nun intervalo de medio
ano -co cal, ®3 —n = 180 + ®1 — n- logo tense o valor maximo de F» — F; = 2F}, polo
tanto:

Qg — Qg

= 27}71 COS(S (230)

Duas sondas moi relevantes foron utilizadas pola Axencia Espacial Europea (ESA) para
a determinacion de distancias de unha gran cantidade de estrelas. O proxecto Hipparcos
-do cal se fixo o Catalogo Tycho-, lanzou o satélite Hipparcos o 18 de agosto de 1989 e
determinou a paralaxe de 180.000 estrelas situadas a mais de 1600 anos luz, cunha precision
media de 07001; concluindo a stia misién no ano 1993.

Maéis tarde, no ano 2013, lévase a cabo o proxecto Gaia, sucesor de Hipparcos, unha
sonda espacial que ten como misién observar unhas mil milléns de estrelas ata unha mag-
nitude M=20; co obxectivo de obter distintas caracteristicas como a velocidade radial,

medidas fotométricas, e distancias a ditas estrelas.

A modo de informacion, recollemos varios datos de Hipparcos e Gaia, dos que mostra-
mos a paralaxe dalgunhas das estrelas e comparamos as paralaxes obtidas en cada unha
das diias misidns espaciais, asi como os erros cometidos. O termo mas indica a unidade
milisegundos de arco, e a columna Nome indica a identificacién de cada estrela no Catdlogo
Henry Draper. E de interese notar como os erros de medida cometidos por Gaia son moito

menores ca os obtidos por Hipparcos.
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Nome 7g (mas) Erro estandar (H) (mas) ng (mas) Erro estandar (G) (mas)

224690 21.90 3.1 25.121 0.32
224750 13.74 0.98 8.15 0.665
224782 16.89 0.8 16.35 0.036
224873 20.42 1.91 19.27 0.07
224953 63.06 1.98 58.96 0.028
224930 80.63 3.03 79.07 0.56
224994 11.74 0.53 4.899 0.75
225015 7.65 1.93 6.46 0.62
225028 21.58 1.65 23.2 0.05
39 11.04 0.91 8.36 0.41
123 49.3 1.05 47.8 0.044
375 12.72 0.86 10.11 0.46
245 16.42 0.7 18.03 0.065
471 22.07 2.31 24.89 0.39

Cadro 2.1: Comparacion das paralaxes obtidas por Hipparcos (H) e por Gaia (G) [10].
Como xa se comentaba anteriormente, os erros estandar cometidos por Gaia son conside-

rablemente menores aos feitos por Hipparcos.
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Capitulo 3

Técnicas espectroscopicas de

determinacion de distancias

Xa vimos no capitulo anterior que as paralaxes trigonométricas son ttiles ata certa
distancia, pois logo a medicién de 4ngulos tan pequenos é moi complicada. Por este motivo,
procédese a estudar outros métodos, entre eles as técnicas espectroscopicas ou paralaxes
espectroscopicas. Introduciranse dous tipos de clasificaciéns espectrais para poder falar
posteriormente de métodos como a paralaxe dinamica de estrelas dobres e camulos estelares

en movemento; fixando asi distintas formas de medir distancias de ata 300 pc.

3.1. Diagrama de Hertzsprung-Russell

Antes de estudar o Diagrama de Hertzsprung-Russell, destacaremos a Clasificacion
Espectral de Harvard, que clasifica as estrelas segundo a temperatura superficial que
presenten.

A astronoma Annie Jump Cannon (1863-1941), tamén coniecida como unha das Compu-
tadoras de Harvard, analizaba a luz emitida polas estrelas, dandose conta de que existian
diferentes tipos destas. Asi, surxe a necesidade da creacién dun método para clasificalas,
polo que idea o sistema de Clasificacion Espectral de Harvard (Razkin, U. [11]). Esta clasifi-
cacién réxese polas letras maitusculas e veremos a continuacién as principais caracteristicas
dos principais tipos (que dentro dos mesmos, habera ata 10 clases diferentes), fixando unha
secuencia que comeza polas estrelas de temperaturas superficiais mais altas e finaliza nas
mais baixas.

As estrelas do tipo O tefien temperaturas superficiais no rango de 20.000 K -graos
Kelvin- a 35.000 K, e teflen unha cor azul. As de tipo B, roldan sobre os 15.000 K e

de cores azul-esbrancuxado. Na clase de tipo A, ténense de tipo ananas brancas, cunhas

23
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temperaturas superficiais de 9000 K. As de cor amarelo/branco cunhas temperaturas de
7000 K englobanse no tipo F, as amarelas como o Sol e algo maéis frias (5500 K) no tipo
G. Nos tipos K e M encontranse as laranxas/amarelas e vermellas, cunhas temperaturas
de 4000 K e 3000 K respectivamente.

A partir disto, xa se pode falar do diagrama de Herztsprung-Russell (Figura 3.1).
Este foi creado arreador do ano 1910 por Ejnar Hertzsprung e Henry Norris Russell, e nel
relacionan a magnitude absoluta das estrelas co seu tipo espectral: canto maéis arriba estea
unha estrela situada no diagrama, mais brillante sera (menor magnitude absoluta) e canto
maéis & dereita menor temperatura superficial posuira. Isto ultimo sinalase polas letras O,

B, A, F, G, K e M, correspondentes a4 Clasificacion Espectral de Harvard.

Tipg espectral .

7H00K, E000K G000k 4000k 000K (Temperatura)

Figura 3.1: Diagrama de Hertzsprung-Russell [12]. Destaca especialmente unha rexion de
estrelas que vai dende o extremo superior esquerdo ata o extremo inferior dereito, denomi-

nada Secuencia principal.

Enton grazas a isto, definense 7 secuencias denominadas clases de luminosidade:

= Clase 1: corresponde as estrelas superxigantes, subdivididas nas clases Ia e Ib. No
diagrama, sitianse na zona superior. Un exemplo de estrelas de tipo Ia e de tipo Ib

son Betelgeuse e Antares respectivamente.
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= Clases 2: constituida polas estrelas xigantes brillantes I1, indicado pola terceira curva

comezando pola zona superior. Un exemplo desta clase de estrela seria Beta Leporis.

» Clase 3 e clase 4: formada polas estrelas xigantes III (xigantes normais) e subxi-

gantes [V respectivamente. Como exemplos menciénanse Arcturus e 27 Cassiopeiae.

» Clase 5: tamén chamada Secuencia principal (Main sequence), clase & que pertence
o Sol e 0 90 % (Seeds, Michael A. [13]) das estrelas. Encontrase na curva diagonal do

diagrama.

» Clases 6 e 7: inclien as estrelas subananas brillantes (HD 149382) e as ananas bran-
cas (estrela de Van Maanen) respectivamente, atopadas na parte inferior esquerda

do diagrama, baixo a secuencia principal.

Consideremos a expresién da luminosidade L=4rR?0T ff onde Ty denota a tempera-
tura efectiva da estrela; e vexamos que relacions existen entre a luminosidade, o radio e a
temperatura efectiva cando uns permanecen estacionarios e outros varian.

Se fixamos o termo da luminosidade, L e aumentamos a temperatura efectiva, o radio
da estrela diminuird. Por isto, a estrelas con maior radio sitianse maéis a dereita, onde
a temperatura é menor. De forma reciproca, se a temperatura efectiva diminte, o raio
aumentara, e as estrelas de menor radio situaranse mais a esquerda, onde a temperatura é
maior.

Se se fixa o valor de T,y, un aumento da luminosidade implicarfa un aumento no radio
da estrela e viceversa; razéon pola cal para as estrelas cunha mesma temperatura efectiva,
as mais grandes encontraranse na parte superior -onde a luminosidade é maior-.

Por ultimo, ¢ evidente notar que se fixamos o radio, as variaciéns da Tcy e L van da

man: se unha aumenta a outra tamén o fara, e se dimintie unha a outra tamén diminue.

3.2. Paralaxe dinamica de estrelas

Neste apartado de paralaxe dindmica centramonos nos sistemas binarios, tamén cone-
cidos como estrelas dobres.

Podemos clasificar as estrelas dobres en visuais, espectroscopicas e eclipsantes. Un
sistema binario visual caracterizase de forma que as estrelas son separables opticamente
mediante un telescopio, cunha distancia angular entre elas de mais de 0.1”. As espectros-
cOpicas poden parecer unha soa estrela no telescopio, a stia natureza binaria obtense ao
observar o espectro da estrela e ver a variaciéon periédica nas linas do espectro. Por tultimo,
as estrelas eclipsantes -fotométricas- desciibrense grazas & cantidade de luz que obtemos

delas, que é notablemente variable porque adoitan eclipsarse unha 4 outra periodicamente.
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O feito de utilizar as estrelas dobres visuais e espectroscopicas para a determinaciéon
de distancias reside en conecer as stas magnitudes estelares e certas componientes orbitais
como o periodo e o semieixe da 6rbita. Asi, a paralaxe dindmica vai ser unha extensién
da paralaxe trigonométrica, que utilizaremos para as estrelas da secuencia principal do
Diagrama de Hertzsprung-Russell. Isto é, como se menciona en Heintz, W.D. [14], porque
se se da o caso de utilizar o método para un par que non pertence & secuencia principal,
notaranse discordancias entre os tipos espectrais e a luminosidade.

No ano 1923 Hertzsprung e Russell descubren unha relaciéon empirica entre a luminosi-
dade e a masa (MLR -mass-luminosity relation-), L oc M*. Para as estrelas mais cofiecidas,

Baize e Romani [1| obtiveron no ano 1945 que k= 3,58 £ 0,03, n6s tomaremos k= 3,58 e
L= M3 (3.1)

Agora, se por exemplo estudamos un sistema binario no que unha (ou ambas) estrela é
unha xigante, vaise satisfacer a MLR pero vai haber incertezas na correccién bolométrica.
No caso de ter unha anana branca, esta non vai satisfacer a MLR da secuencia principal e
habera que facer un estudo aparte, o que dificulta o proceso xa que son méis complicadas de
atopar e de calcular os elementos orbitais. Obteriamos erros na paralaxe (e logo, distancia)
dunha orde de ata o 10 %.

Doutra banda, tamén poderiamos ter a complicaciéon de considerar erroneamente sis-
temas miltiples de méais de duas estrelas como un sistema binario, o que pode abarcar no

peor dos casos un erro na paralaxe de ata o 25 %.

Podese escribir a relacion (3.1) en funcién das magnitudes M; -magnitude bolométrica
absoluta- e Mjq -magnitude bolométrica absoluta para unha masa solar, 1Mg- da forma

que segue grazas & lei de Pogson:
5 & 5
My = Mys — 3 log M* < My = Mys — ikzlogM (3.2)

Suponamos que a partir da obtencién dos elementos da 6rbita do sistema binario, temos
os valores do semieixe a, do periodo P en anos, as magnitudes visuais aparentes m,, e
My -no seu defecto, a magnitude visual aparente global m,,,, e Am,, -, considerando como
a estrela A a mais brillante e B a débil. Deberemos tamén conecer do xeito mais exacto
posible o tipo espectral de cada componente ou ben o tipo espectral global sempre e cando
non saibamos a separaciéon dos dous espectros. Consideremos as masas mi e mo de cada
unha das estrelas do par, expresadas en masas solares, e logo pola terceira lei de Kepler
verificase:

G(mi+mg) =4r°— (3.3)



3.2. PARALAXE DINAMICA DE ESTRELAS 27

onde a estd expresado en unidades astrondémicas e P en anos. Por outra parte, se Mg ¢
unha masa solar e m < Mg -podendo desprezala da ecuacion-, terase que:

a3 a3
G(Mg +m) = 4w2?§ & GMg = 4ﬂ2?§ (3.4)

con ap =~ 1 e Py = 1 xa que a estd expresado en unidades astronémicas e P en anos. Isto

témase desde xeito pois si procedemos a dividir unha expresiéon pola outra:

a3
ml—l—mg:M:ﬁ (3.5)

onde M vira dada en masas solares. O semiexo a podese escribir de forma que:
a=— (3.6)

onde a” é o semieixe da orbita medido en segundos de arco e 7 a paralaxe medida en

segundos de arco. Desta forma, a ecuacion (3.5) escribese

3 "
a a
= (7

P2 - !

P (3.7)
P2 p2 :

M =
onde m e a estdn expresado en segundos de arco, facendo mais lixeira a notaciéon. En
xeral, non imos conecer de primeiras os valores de M e de 7, xustamente pretendemos
achar o valor deste ultimo. Entén, podemos denominar M 7> = h3, sendo h unha paralaxe
hipotética para un total dunha masa solar. Desta forma, substituindo na expresion (3.7) e
tomando logaritmos:

a3
= 53

2
3 @310gh:3loga—210gP<:>logh:10ga—glogP (3.8)

Grazas a isto xa podemos cofiecer o valor de logh, esencial para obter m, xa que pola

formula Baize-Romani (1945):

my, +C"+ D+ 5logh

logm =logh + 0,4 ST (3.9)
onde
C'=B.C+5— My
D :g log(1 + 10°48M5) _ klog(1 + 107 F )] (3.10)
sendo B.C é a correcciéon bolométrica. Ademais, como AM;, = Amy, dito valor pode

substituirse en D. Agora, introducindo a variable auxiliar 9 = m,, + C’, tense a formula

mais simplificada:

4
logW:logh+3IS’_2(9)?+D+5logh) (3.11)
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En xeral asumiremos My = 4,8 (segundo se cita en [1], obtense dito valor do Catdlogo
Henry Draper) e k = 3,8 por estar traballando con estrelas da secuencia principal. Ademais
C’ e D seran conecidos grazas 6 previo célculo das orbitas e das magnitudes para certos
valores, de xeito que despois poderemos interpolar. Recollemos os datos obtidos para C’ e
D en [1], mostrados no Cadro 3.1 e no Cadro 3.2.

Neste mesmo artigo de Paul Baize e Lucien Romani estiidanse as paralaxes dindmicas
de varios sistemas binarios, entre eles Capella, onde a paralaxe resulta m = 07065. Para
isto introducen unhas regras practicas, e definindo § = 2,5log(1 + 10~%44™)_ Recollen os

valores para § no Cadro 3.3 e propofien o esquema seguinte:
1. Calculase h mediante a formula (3.8).
2. Calcilase 9t seguindo dous casos

a) Dados os espectros cofiecidos e son diferentes, determinamos C’ do cadro e

aplicamos dita correccién as magnitudes visuais m,, € m,,, de xeito que
!/
m = va =+ CA — (5

partindo de que se Amy, = m,, + Cjy —m,, —C’; entoén podemos achar o valor
de § segundo o Cadro 3.3.

b) Se os dous tipos espectrais son iguais ou ben non cofiecemos o tipo espectral
global, procedemos de xeito que aplicamos a correccion C’ 4 magnitude visual
aparente total, asi:

M = my, + Cp

3. Determinase D mediante a tdboa proporcionada e en funcién de Amy, de xeito que
no caso a) este Amy xa esta calculado e no caso b) ctumprese que Amy, = Am,, que

é proporcionada pola observacion.

4. Finalmente, substitiense os valores obtidos na ecuacién de Baize-Romani, podendo

asi despexar .
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TABOA 1
SERIE PRINCIPAL XIGANTES
Sp C Sp C Sp C
B0 -2,27 G2 0,17 F5 0,19
B5 -1,27 G3 0,14 GO 0,13
B9 -0,16 G4 0,11 GbH -0,17
A0 -0,08 G5 0,07 KO -0,57
Al -0,04 G6 0,04 K5 -1,12
A2 0 G7 0 MO -1,77
A3 0,04 G8 -0,05 M5 =277
A4 0,07 G9 -0,1
A5 0,1 KO -0,16
A6 0,13 K1 -0,22
A7 0,16 K2 -0,29
A8 0,18 K3 -0,36
A9 0,19 K4 -0,43
FO 0,19 K5 -0,51
F1 0,2 K6 -0,6
F2 0,2 K7 -0,7
F3 0,21 K8 -0,79
F4 0,21 MO -0,99
F5 0,21 M1 -1,1
F6 0,21 M2 -1,2
F7 0,21 M3 -1,32
F8 0,2 M4 -144
F9 02 M5 -1,57
GO 0,19 M6 -1,72
Gl 0,19

Cadro 3.1: Valores para C” [1].
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TABOA 11

AM, D AM, D

0 -1,942 4 -1,161
0,5  -1,921 5 -0,937
1 -1,862 6 -0,748
1,5 -1,773 7 -0,592
2 -1,662 8 -0,466
2,5  -1,538 9 -0,365
3 -1,41 10 -0,286
3,5  -1,283 11 -0,223
4 -1,161 12 -0,173

Cadro 3.2: Valores para D [1].
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TABOA III
Am ¢ Am ) Am ¢
0 0,75 0,624 0,48 1,649 0,21
0,015 0,74 0,652 0,47 1,706 0,2
0,035 0,73 0,68 0,46 1,765 0,19
0,056 0,72 0,709 0,45 1,828 0,18
0,076 0,71 0,738 0,44 1,893 0,17
0,097 0,7 0,768 0,43 1,962 0,16
0,118 0,69 0,799 0,42 2,035 0,15
0,14 0,68 0,83 0,41 2,113 0,14
0,161 0,67 0,862 0,4 2,195 0,13
0,183 0,66 0,894 0,39 2,284 0,12
0,205 0,65 0,927 0,38 2,38 0,11
0,227 0,64 0,961 0,37 2,483 0,1
0,249 0,63 0,996 0,36 2,597 0,09
0,272 0,62 1,031 0,35 2,723 0,08
0,295 0,61 1,068 0,34 2,864 0,07
0,318 0,6 1,105 0,33 3,024 0,06
0,342 0,59 1,143 0,32 3,211 0,05
0,366 0,58 1,182 0,31 3,434 0,04
0,389 0,57 1,223 0,3 3,712 0,03
0,414 0,56 1,264 0,29 4,082 0,02
0,439 0,55 1,307 0,28 4,642 0,01
0,464 0,54 1,351 0,27 5841 0
0,49 0,53 1,396 0,26 00
0,516 0,52 1,443 0,25
0,542 0,51 1,492 0,24
0,569 0,5 1,542 0,23
0,596 0,49 1,594 0,22

Cadro 3.3: Valores para § [1].

3.2.1. Exemplo: n Cas

Procederemos a calcular a paralaxe dinamica do sistema binario visual n Cas (tamén

conecida como Archid) a modo de exemplo.  Cas esta formado por duas estrelas ananas,
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Figura 3.2: n Cas (ALADIN).

unha amarela e outra laranxa, ambas pertencentes & secuencia principal, cun semieixo
orbital de 12” e cun periodo orbital P = 480 anos. Presentan unhas magnitudes visuais
aparentes m,, = 3,7 ¢ my, = 7,5 e de clasificacion espectral GO/MO0. Enton, partindo dos

datos extraidos de [4] e seguindo o procedemento anteriormente descrito:

1. Célculo de h. )
logh =log12 — 3 log 480 = —0,7083129

2. Calculo de 9t e 4.

Grazas & taboa, obtemos que C’y = 0,19 e Cz = —0,99. Deste xeito:
Amy =7,5—-0,99 —3,7—0,19 = 2,62

Por interpolacién:

0,09 - 0,1
0=0,1 2,62 -2 — =
0,10 + (2,6 ,597)2,72372’597 0,098

Asi,
M =3,7+0,19 — 0,098 = 3,792

3. Procédese a calcular D por interpolacion:

-1 1,662
D = —1,662+ (2,62 — 2,5) w = —1,63224
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4. Finalmente, substituimos na férmula de Baize-Romani -simplificada-:

log m = —0,7083129 + 0,04577(3,792 — 1,63224 — 5 - 0,7083129)
= —0,771558

Do logaritmo anterior obtense que m = 071629216 ou © = 162,9216 mas, asi a
distancia en parsecs é d = 5,909 ou 19,2727 anos luz. A modo de comparacién, a
paralaxe trigonométrica obtida por Hipparcos é de 167.99 + 0.62 mas, e a obtida
por Gaia é 171.2861 4+ 0.5815 mas. Entén a nosa aproximacion mediante a paralaxe
dinamica de estrelas dobres non é a maéis precisa que se poida obter, mais tendo en
conta as ferramentas que se utilizan neste tipo de paralaxe maéis arcaica o resultado

non é para nada malo.

3.3. Paralaxe dindmica de ciimulos estelares en movemento

Os camulos estelares abertos tenien un papel fundamental na determinacién de distan-
cias no universo, de xeito que para os mais préximos, escollendo unha estrela del podemos
estimar a distancia por medio dunha paralaxe clasica. Non obstante, a continuacién des-
cribiremos outro método directo que se fundamenta no movemento propio.

As estrelas non se moven no ceo realmente por causa da paralaxe: o astrénomo inglés
Edmund Halley descubriu en 1718 que se moven por si mesmas, denominando este feito
como movemento propio. Asi, o Sol tamén se movera, e chamaselle dpez 6 punto cara o que
se move; que ten por coordenadas ecuatoriais (a, d) = (270°,30°). Este movemento propio
do Sol verase reflictido en caracteristicas como a velocidade radial -movemento cara ou en
contra 6 Sol- e 0 movemento propio do resto de estrelas vecifias.

A paralaxe dindmica de cimulos estelares en movemento (ou tamén, método do punto
de converzencia) baséase no feito de que a velocidade radial de todas as estrelas do ctumulo
é a mesma respecto do Sol; asi poderemos calcular a distancia a cada unha das estrelas do
cimulo. Este método foi o utilizado para medir a distancia 6 ciimulo estelar aberto Hiades,
feito por primeira vez no ano 1908 por Boss. Dende o seu centro sitiiase a aproximadamente
47 pc (ou 152 a.l.), sendo o obxecto mais proximo do seu tipo.

Por un efecto de perspectiva, cando se observa un ctimulo aberto apréciase que o con-
xunto moévese cara un certo punto -punto de converzencia-; chamémoslle K. A partir disto,
poderemos obter a distancia da forma que segue.

Consideremos unha estrela do camulo. Seguindo a figura, o angulo que forma a nosa

visual coa velocidade da estrela serd o mesmo que forma a posicién da estrela con K.
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Figura 3.3: Ilastrase o punto de converxencia K, a descomposicién da velocidade en velo-

cidade tanxencial e radial e a distancia angular £.

Chamémoslle ¢ a dita distancia angular. Sabese que a velocidade se descompoén en dias
componentes, a radial e a tanxencial, de xeito que no sentido da visual:
vy = vsené (3.12)
v = vcosé
Deberemos ver entén como obter cada unha das componentes. Para isto, introducimos
o concepto de efecto Doppler: é o cambio na lonxitude de onda que experimenta unha
radiacién debido 6 movemento relativo do foco emisor e o receptor; de xeito que si o foco
emisor se afasta, a lonxitude de onda emitida é menor que a recibida; pola contra si se
acerca, a lonxitude de onda emitida serd maior que a recibida. Grazas ¢ efecto Doppler
do seu espectro podemos coifiecer a velocidade radial, de xeito que si analizamos as linas
espectrais producidas polos atomos da estrela emisora e denotamos )\ 4 lonxitude de onda

recibida e A 4 emitida, tense a relacién:

/
N=A1+I)su =c(>-1) (3.13)
c A
onde v, é a velocidade radial e ¢ a velocidade da luz.
Doutra banda, se 1 ¢ o movemento propio é d a distancia que buscamos, tense que a

componente tanxencial da velocidade cumpre, por [4]:
vy = pud (3.14)
asi, despexando e utilizando (3.13) e (3.14), obtemos:

vy vsené vsené  wv.tang
== = cos =

d

7 7 peosé  p

Usualmente p vird dado en segundos de arco por ano e v, en quilometros por segundo,

(3.15)

polo que se queremos expresar d en parsecs teremos que dividir a expresiéon anterior por
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Figura 3.4: Movemento propio do ctimulo Hiades [15].

4,74047, xa que 1 u.a/ano= 4,74047 km/s:

_ vrtang
474 p

(3.16)

Na practica, o procedemento é o seguinte: dado un conxunto de estrelas do cimulo e as

stas velocidades radiais v. e movementos propios p;, a distancia 6 cimulo vird dada por

d:

_ uytang
C 474m

onde T, é a media de todas as velocidades radiais e [z é a media dos movementos propios.

(3.17)

Deste xeito terd un carécter estatistico, razoén pola que a este método tamén se lle chama,

paralaxe estatistica.

3.3.1. Exemplo: Ctimulo das Hiades

No caso do camulo das Hiades, que segundo [4] consta de 300 estrelas nunha esfera
de aproximadamente 12 pc de didmetro, en Perryman, M.A.C. et al. [17] aportanse datos

recollidos por Hipparcos que mostran para { = 332, 4 = 100mas/ano e v, = 40 km/s, que:

v tané  40tan(33) _E48
474047 o 4,74047-0,1

expresado en parsecs; algo lonxe do valor que comentabamos anteriormente -xa que sb se

emprega un dato-, pero dentro do didmetro que faldbamos.

No cadro 3.4 recollemos os datos para 13 estrelas no ctimulo das Hiades. Caben destacar
HIP 20205, HIP 20455, HIP 20885, HIP 20889 e HIP 20894, coniecidas como ~-Tau, §'-Tau,
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Figura 3.5: Camulo das Hiades [16].

9/—Tau, e-Tau, e #2-Tau respectivamente, sendo as mais brillantes do ciimulo e todas elas
xigantes.

Para cada unha das estrelas do cadro, temos as medidas do movemento propio u e da
velocidade radial v,; asi como o valor da tanxente de £ suponendo que & = 33°. Seguindo

o procedemento practico, efectiianse as medias, de xeito que:

Ty = 39,66462
7 = 0,1039769

e facendo a media, obtense a seguinte distancia media 6 ciimulo expresada en parsecs:

_ Uytané | 39,66462tand  22,2425033 513
4741 4,740,1039769  0,49285051

A distancia aceptada actualmente segundo SIMBAD ¢ de 47.5 pc (217052 mas), polo
que observamos que ainda utilizando tan s6 13 estrelas e tendo en conta que se utilizou o

mesmo valor de ¢ para todas elas, obtense unha medida bastante proxima & verdadeira.
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Estrela u (arcsec/ano) v, (km/s) tan & « )
HIP 18170 0.143790 35.0 0.5607643102 03"53™09°96  17°19'37"8
HIP 19554 0.147852 36.6 0.5607643102  04"11™m20° 05°31'23"
HIP 20205 0.11546 39.25  0.5607643102 047194756  15°37™39"51
HIP 20261 0.109038 36.2 0.5607643102  04"20m36° 15°05'43"
HIP 20455 0.100780 39.65  0.5607643102 04225651  17°32'33"
HIP 20885 0.10497 40.17  0.5607643102 04"28™34549  15°57 43”84
HIP 20889 0.11819 39.37  0.5607643102 4h28M36599  19°10'49" 54
HIP 20894 0.1117 38.9 0.5607643102  4h28m39s 15°52m15"
HIP 20901 0.103866 39.9 0.5607643102  04h28m505 13°02'51"
HIP 21589 0.10240 44.7 0.5607643102 0473809  12°30™38"
HIP 22157 0.066554 43.0 0.5607643102  04"46™01° 11°42'19
HIP 23497 0.06888 38.0 0.5607643102  05"03™05° 21°35'23"
HIP 24019 0.05822 44.9 0.5607643102  05"09™45° 28°01'48”

Cadro 3.4: Datos recollidos para o cimulo Hiades. A primeira columna indica o denomi-

nacion da estrela segundo o catélogo Hipparcos, i o movemento propio (SIMBAD), v, a
velocidade radial [17], o a ascension recta (SIMBAD) e 6 a declinacion (SIMBAD).
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Capitulo 4

Técnicas fotométricas de

determinacion de distancias

Previamente a introducir as denominadas técnicas fotométricas, desenvolveremos os

conceptos de sistema fotométrico e de camara CCD pola sta utilidade no que segue.

4.1. Sistemas fotométricos e cAmaras CCD

Os sistemas fotométricos en Astronomia son un conxunto de estrelas e certos filtros
fotograficos que se utilizan para determinar o brillo dos astros. O método seguido para
cada estrela é unha medida da intensidade en distintas zonas sensibles de lonxitude de
onda; establecidas por estes sistemas.

O primeiro en ser utilizado foi o chamado sistema fotométrico de 8 cores UBV, deter-
minado e definido por H. Johnson e W. Morgan no ano 1953: midese a lonxitude de onda
do ultravioleta (U), o azul (B) e o visible (V); e despois calcilanse as correspondentes

magnitudes. Este sistema ven definido polas lonxitudes de onda seguintes:
Ay = 3700 A, A\g = 4450 A, \y = 55004

Co sistema UBV, denominase indice de cor as diferencias entre unhas magnitudes e
outras, é dicir, (U—B), (B—V), e (U—V); sendo moi ttil no sentido de que encontraremos
a banda espectral na que se pode rexistrar a emision mais alta de luz, e pola Lei de Wien
o tipo espectral da estrela dada. Dita lei, establece que:

10,2898

Am
T

(4.1)

onde A, é a lonxitude de onda na cal se emite o maximo de enerxia e T a temperatura

absoluta do corpo negro.

39



40 CAPITULO 4. TECNICAS FOTOMETRICAS DE DETERMINACION DE DISTANCIAS

Como nota, se abreviamos my = U e mp = B como as magnitudes nas lonxitudes de

onda ultravioleta e azul respectivamente (por exemplo), enton se
U-B>0

as intensidades cumpriran Iy < Ipg.

O sistema fotométrico mais conecido é o Johnson-Cousins (UBVRI), que mide as lon-

xitudes de onda ultravioleta (U), azul (B), visual (V), vermello (R) e infravermello ().

Doutra banda, unha camara CCD (do inglés charge-coupled device) é un tipo de
cdmara composta por un chip de silicio que se coloca no foco do telescopio. O chip ten
unha forma rectangular ou cadrada formada por pixeles; nos cales hai dispostos diodos
de silicio sensibles a baixos niveles de iluminaciéon. Cando se efecttia unha observacién, os
fotons das imaxes das estrelas caen no chip e interaccionan co silicio, converténdose en
electrons que son recollidos normalmente por un ordenador. Asi, posteriormente pasan a
unha memoria e seran procesadas cun software de tratamento de imaxes.

As camaras CCD mais grandes poden ter incluso 4096 x 4096 pixeles e son practica-
mente lineais, de xeito que o ntimero de electréons é directamente proporcional ao niimero
de fotons. Destécase tamén que o numero de electrons por foton incidente (eficiencia cuan-
tica) é alto, de forma que a sta sensibilidade é o maior posible no rango de lonxitude de
onda vermella (600 — 800 nm). [4]

4.2. Fundamentos das paralaxes fotométricas

Tamén conecidas como paralaxes fotométricas, baséanse na seguinte igualdade que xa
introducimos na seccién 1.4:

m — M = 5log(d/10 pc) (4.2)

onde m e M son as magnitudes aparente e absoluta respectivamente e d a distancia 6 obxec-
to observado. Este método resultara moi util cando se aplica & chamada candela estindar:
un obxecto astronémico que poste unha propiedade conecida ou unha luminosidade que
permite deducir a distancia -por exemplo, as estrelas variables, cimulos estelares, superno-
vas, etc.-. As candelas estandar son os indicadores por excelencia de distancias galacticas

e extragalacticas.

Existen diferentes métodos para medir o brillo dunha estrela, véxase a fotometria visual

e a fotografica con axuda dun fotdmetro; dispositivo que é capaz de medir a cantidade
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de foténs nun feixe de luz. En particular, en astronomia utilizanse para poder recoller a
cantidade de luz que chega dunha astro.

Un tipo importante de dispositivo para realizar medidas fotométricas é a camara CCD:
escollendo un determinado sistema fotométrico e filtros de cor, determinanse os brillos das
estrelas que aparecen na imaxe cunha precisién de aproximadamente 0.001 magnitudes.

A continuacién faremos unha analise das principais candelas estandar: cefeidas, super-

novas, camulos globulares, estrelas novas e nebulosas planetarias.

4.3. Cefeidas

O termo cefeida ten a sta orixe en d-Cephei, sendo a primeira estrela deste tipo descu-
berta. Xa se introduciran as cefeidas como un tipo de estrela variable pulsante no capitulo
1 do traballo, ainda que agora desenvolveremos o tema mais a fondo. Describamos o fe-
némeno da pulsacién: a compresion dun elemento gasoso resulta nunha perda de enerxia,
pero preto do limite da zona de ionizacién dun elemento abundante, o gas pode absorber
o calor cando estd o mais comprimido posible e liberalo tras o instante de maxima densi-
dade. Se esta interaccion ocorre nun radio de resonancia no interior da estrela, prodicese
a pulsacion.

As cefeidas atopanse maioritariamente en galaxias espirais e irregulares, e non en ga-
laxias elipticas xa que son moi masivas: como se menciona en [4] son superxigantes I e
da clase espectral F-K. Son moi luminosas, con luminosidade no rango de My = —7 a
My, = —2. Tefien periodos de entre 1 e 50 dias e a stia curva de luz é regular e tan carac-

teristica que permite identificalas sen ambigiiidade.

En 1912 Henrietta Swan Leavitt descubriu a relacién entre o periodo dunha cefeida e

a sta luminosidade observando cefeidas na Pequena Nube de Magallans, de xeito que:
<M >=alogP+b (4.3)

onde M é a magnitude absoluta da estrela e P o periodo en dias, e os parametros a e b
dependeran das bandas onde se mida a magnitude. Dita relacién ten unha dispersiéon de
~0.3mag.

Por todas as stias caracteristicas, segundo o artigo de Jacoby, G.H. et al. [18] son,
por excelencia, os indicadores de distancia mais precisos nun radio de 0.5 kpc a 10 Mpc.
Ademais, as operacions necesarias para atopar e usar as cefeidas son as mesmas para
calquera rexién do espectro visible.

Antes de continuar é convinte definir o concepto de relacion de sinal-ruido, tal e como

ven en [19]. Esta relacion é o cociente entre potencia da sinal entre a potencia do ruido,
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SMARTS 1.3m Photometry of RS Pup 2008—2011
T T l T T T

Br— ¢7 *. . 1Tt

mag [ ..

Figura 4.1: A esquerda, a estrela variable cefeida RS Puppis [20]. A dereita moéstrase a
curva de luz de RS Puppis, onde R, V e B indican o sistema fotométrico Johnson-Cousins
(Kervella, P. et al. [21]).

considerando o ruido como calquera sinal indesexable no sistema. Neste caso, poderiase
falar de ruido césmico, que é o xerado polo espazo exterior (véxase xerado pola Via Lactea,
o Sol e outras estrelas, etc.).

Podese falar da calibracién e incertezas que implica o estudo das cefeidas, partindo
do artigo [18]. No caso da luminosidade, é complicado calibrala con alta precision pola
sta baixa densidade espacial -pois son estrelas masivas nunha fase evolutiva moi breve-.
As cefeidas mais proximas atopanse a uns 200 pc de distancia, e se usaramos un método
de paralaxe trigonométrica, para obter unha precision do 5% requirese unha precision de
0.25 mas na medida do angulo de paralaxe w. A dificultade para lograr esta precision
vese incluso exacerbada polo brillo das cefeidas en relaciéon as estrelas do campo -que pode
haber unha diferencia de 8 magnitudes ou méis-, polo que incluso ata para as cefeidas mais
proximas unha precision do 10 % é moi optimista.

Unha alternativa & paralaxe trigonométrica entén poderia ser a paralaxe estatistica,
unha técnica competitiva polo aumento lineal da relacién sinal-ruido do movemento pro-
pio, pero que segue a afrontar o problema das diferenzas de brillo para as estrelas de

referencia do campo para o movemento propio.

En canto ao radio, se o radio medio dunha cefeida se pode determinar por medios
independentes, unha medida do tamafio angular determinaria entén a siia distancia. Para
medir o radio angular pédese facer de dous xeitos: unha medicién directa ou inferencia a

partires da fotometria tras corrixir o envermellamento. O envermellamento é un fenémeno
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que comnsiste en que a composicion espectral da radiaciéon das estrelas -sobre todo das
afastadas-, resulta ser diferente 4 das estrelas da mesma clase espectral, debido & presencia
dunha substancia no medio interestelar que absorbe a luz. Dita diferenza é debida & falta
de radiacién na zona azul do espectro, o que conduce a un envermellamento aparente deste
[2].

As técnicas directas para obter o radio medio dunha cefeida inclien a ocultacién lunar
e a interferometria de Michelson.

A primeira restrinxese a estrelas proximas & ecliptica, de xeito que utilizando { Gemino-
rum, X Sagittarii e W Sagittarii, Ridgway et al. mediron en 1982 o radio angular de £ Gem,
cunha precision bastante baixa (20 %), segundo [18]. Baséase en que cando unha estrela
é ocultada polo limbo escuro da Lta, a intensidade observada da sda luz cae a cero nun
tempo moi curto; proponendo MacMahon en 1909, que o tempo de desapariciéon poderia
interpretarse en funcién do didmetro da estrela. Estimou desta maneira que unha estrela de
didametro 0.001 segundos de arco deberia desaparecer en 1/500 de segundo (Nather, R.E,
S. Evans, D. [22]).

A interferometria de Michelson baseada en terra, por outra parte, é prometedora, e
baseédse en que dado o instrumento fotométrico utilizado e limitando a sta pupila a dias
aperturas circulares suficientemente pequenas, a superposiciéon de ambas imaxes crea un
patréon de interferencia -franxas de Young-. A visibilidade de estas franxas é funcién do
diametro angular da estrela e da distancia entre as aperturas (Roddier, F., Lena, P. [23]).

Cabe destacar que a interferometria non sufre os problemas de calendario e restriciéons

de posiciéon que a ocultacion lunar si.

Partindo de que se usa un dispositivo CCD, o proceso de reconiecemento dunha estre-
la como cefeida é exhaustivo: en primeiro lugar, tomaranse series de imaxes -unha tras
outra- dun certo campo, despois midense os fluxos de todas as estrelas en cada unha das
imaxes; detéctanse cales son variables e volvense a observar. Posteriormente, represéntase
a magnitude fronte ao tempo de observacién e finalmente obtense o periodo P. Unha vez
que conecemos o periodo, procédese a calcular a magnitude absoluta M a partir da rela-
cion periodo-luminosidade. Finalmente, tras de medir a magnitude aparente m, utilizase a

ecuacion (4.2) para obter a distancia.
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4.3.1. Exemplo: M101

Figura 4.2: Galaxia do Molinete M101 [24].

O método das cefeidas é realmente interesante para estudar a distancia & que se en-
contran, por exemplo, as galaxias. Neste apartado veremos algiins exemplos utilizando a
ferramenta de Java ALADIN; un atlas interactivo do ceo no que se pode visualizar imaxes
de calquera parte do ceo e superponer datos de taboas e catalogos de distintos arquivos
astronomicos (para maéis informacion, consultar Apéndice A). O proceso co software é

sinxelo:
= Cérgase o paquete de datos desexado.

= Unha vez cargado e visualizado, seleccibnanse todos os datos e créanse daas novas
columnas: M e distancia, que nos darédn acabaridn dando a distancia & que se encontran

todas as estrelas seleccionadas.

Tomaremos como exemplo o paquete de datos J/Ap.J/463/26/tablebl do servidor Vizier
(consultar Apéndice A), onde se nos presentan datos de 29 estrelas cefeidas na galaxia espi-
ral M101 -ou tamén conecida como galaxia do Molinete-. Os datos fotométricos utilizados
podense consultar en ALADIN:; no Apéndice B do traballo mostramos os datos observados

para unha das cefeidas a modo de exemplo. As cefeidas observadas son as seguintes:

Nuamero de cefeida Periodo (dias) Posicion no eixe X (pix) Posicion no eixe Y (pix)

1 58.54 82.1 133.9
5 47.1 712.0 233.5
6 45.8 179.3 271.9
7 43.0 329.1 670.1
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19 43.0 517.3 783.3
20 42.5 148.4 205.9
41.0 284.0 211.7
38.0 326.8 72.4
10 37.6 302.0 754.3
21 33.5 272.5 727.9
12 33.5 343.9 235.6
13 32.0 205.0 497.7
22 27.3 300.2 469.7
23 25.6 178.0 509.4
14 25.0 619.3 451.3
11 23.7 389.1 202.2
24 23.5 81.1 242.1
15 234 306.5 218.8
16 22.8 710.4 662.8
25 19.35 294.4 517.6
2 18.2 194.2 334.2
26 17.7 35.6 300.3
27 17.2 454.5 62.2
28 16.7 519.1 604.0
3 16.67 327.7 457.5
17 16.45 371.5 302.3
4 14.27 411.8 134.9
29 14.0 73.8 182.6
18 13.0 69.7 141.7

Cadro 4.1: Datos das cefeidas utilizadas no exemplo, ordenadas en orde decrecente do
periodo. Extraido de ALADIN.

Traballaremos cos datos fotométricos recollidos na banda V, de forma que a férmula

que relaciona a magnitude My co periodo é a seguinte, segundo Feast e Walker (1987) [18]:
< My >= —2,78log P — 1,35 (4.4)

En primeiro lugar cargamos o paquete de datos, e na taboa de datos engadiremos duas

columnas: unha para o calculo da magnitude My e outro para o célculo da distancia, que
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Nombre M_{V} Nombre Distancia (milléns de anos luz)
uco uco
Unidad Unidad
mantener 4 @ decimales mantener 4 @ decimales
Expresion eg: ${Bmag/-${Vmag/ Expresion eg: ${Bmag)-${Vmag}
-1.35-2.78%10g(${Par}) (L0AC(SLVmag-${M_{V}H5)/5) 3. 26) /(1076])
Elija un nombre de columna E1ija un nombre de columna
recna Cep Per o] recno Cep Per o]
o Xpos Ypos Vmag o Xpos Ypos Vmag
e_Vmag e_Vmag M_{v}

Figura 4.3: A esquerda, o calculo da columna My . A dereita, o célculo da columna de
distancia. Feito con ALADIN.

expresaremos por comodidade en milléns de anos luz. Para crear a columna que nos dara
a magnitude s6 temos que introducir a ecuacion (4.4) do xeito que se ve na primeira imaxe
da Figura 4.3. Unha vez creada, engadimos a columna que nos permite calcular a distancia
-e baseada na igualdade (4.2)- que se observa na Figura 4.3, onde a multiplicaciéon por 3,26
& para pasar a saida de parsecs a anos luz e a division por 10 para transformar a millons
de anos luz.

Finalmente, dado que ALADIN permite copiar as saidas en formato de taboa Excel,
utilizando dito programa efectiiase a media de todas as distancias obtidas en ALADIN, o
que resulta en que M101 atopase a 26,069 millons de anos luz (7.9927 Mpc). Para facer
unha comparativa, en SIMBAD atopamos a distancia medida en 2019 de 7.1121 M pec. Todo

o proceso realizado baséase no artigo [25].

4.4. Supernovas

Xa introduciramos as supernovas no capitulo 1 do traballo e neste apartado basearé-
monos de novo no artigo [18].

As supernovas son fontes -puntuais- moi luminosas, véxase Mp ~ -19.5. Antes de
comezar a falar do método, é convinte facer unha clasificaciéon dos tipos de supernova. Asf,
veremos que as diferencias son principalmente espectroscopicas [26], e faise especial fincapé

nas de tipo SNe Ia.

» Tipo la (SNe Ia): presentan unha lina de silicio no espectro e non presentan helio.
Este tipo de supernova caracterizase por ter lugar nun tipo moi especifico de sistema
binario: unha das estrelas é unha anana branca e outra unha xigante vermella. O que

ocorre é o seguinte: durante a maior parte da stia vida, as ddas estrelas son similares
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pero chegado un momento unha das diias entra antes en fase xigante vermella. Neste
momento, a anana branca ten unha densidade tan grande que comeza a absorber &
stia vecina ata que alcanza o limite de Chandrasekhar (1.4 Mg). Neste instante, as
particulas da anana branca non poden soster tanta presiéon e liberan enerxia de forma
que emiten unha onda de choque que destriie &4 estrela. Por iso mesmo se observa

unha explosién tan luminosa.
= Tipo Ib: Non presentan hidréxeno pero si helio, e non hai absorciéon de silicio.

= Tipo Ic: Similares 4s Ib mais o seu espectro indica que non presentan nin hidréxeno

nin helio na stia composicién, e tampouco silicio.
» Tipo II (SNe II): Tenen fortes linas de hidroxeno.

Tamén cabe destacar a definicion de extincion estelar. A extincidon estelar é un ter-
mo fisico para facer referencia a absorciéon e dispersién parcial ou total dunha radiacién
electromagnética ao atravesar certo medio. [27]

De agora en adiante nesta seccion basearémonos en [18]. Centraremos o estudio nas
supernovas de tipo Ia pois as de tipo II tefien un rango moi amplo de magnitudes absolutas
méaximas, co cal non son tutiles como candelas estandar. Por outro lado, as de tipo Ib ou Ic si
son boas candelas estandar, pero as mostras actuais son reducidas e son menos luminosas
que as do tipo Ia. Ademais, asumimos que as supernovas de tipo Ia son resultado da
detonacién dunha anana branca no limite de masa de Chandrasekhar ou moi preto, e que
outra razén para traballar con elas é que estdn presentes en poboaciéns estelares antigas
de todas as galaxias, tal e como cita [18§].

Numerosas anéalises de mostras non restrinxidas de SNe la produciron valores de dis-
persiéon no pico de M; que son consistentes cos resultados de Kowal en 1968 como se cita
en [18], que obtivo o = 0,6 mag. En mostras de méis alé do Supercimulo Local obtivéronse
dispersions ainda mais pequenas de 0.3-0.5 mag (entre outros autores e nomeados en [18],
Branch e Bettis en 1978, en galaxias elipticas por Tammann en 1978, Cadounau et al., en
1985; no ctimulo de Virgo por Tammann en 1978, Capaccioli et al., no 1990; e no camulo
Coma por Barbon en 1978 e Capaccioli et al. no 1990).

Diferentes autores trataron de subdividir as supernovas SNe I -antes de que se reco-
necesen as SN Ib e SN Ic como outros subtipos separados- en subclases fotométricas que
poden ter distintas luminosidades. Entre eles, Barbon et al., en 1973 [18] dividiron as SNe
I en dous tipos: as que tinan curvas de luz rdpidas e as que a tinan curvas de luz lentas,
vendo evidencias de que os eventos rapidos eran méis luminosos que os lentos, ainda que

en 1975 concluiron que non habia unha diferenza significativa no brillo. Doutra banda,
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Rust en 1974 clasificounas segundo o declive da curva de luz e atopou correlacion co brillo

(Vaucouleurs e Pence, 1976).

En estudos mais recentes, segundo [18], Leibundgut e Tammann (1990) encontran que
cando unha mostra no Camulo de Virgo se restrinxe a seis supernovas SNe Ia para as que se
dispon de fotometria fotoeléctrica B (é dicir, fotometria obtida dun fotémetro acoplado a un
telescopio [28]), a dispersiéon da magnitude bolométrica absoluta Mp é de s6 0 = 0,18 mag;
e sen correccidons de extinciéon para unha mostra de 7 SNe Ia unha dispersién de o = 0,41
mag. Isto ultimo poderia deberse & peor calidade da fotometria ou & profundidade intrinseca
do cimulo. Concltien enton que a dispersion intrinseca entre as SNe Ia do Ctimulo de Virgo
poderia ser insignificante.

A evidencia actual favorece unha pequena dispersion intrinseca para as SNe la ordi-
narias, que pode ser de o = 0,3 mag. A partires dunha mostra de 35 supernovas SNe Ia,

Tammann e Leibundgut (1990) [18] infiren que:
My = —18,13 + 0,08 + 5log h (4.5)

onde h é a constante de Hubble -constante que aparece na expresion matemaéatica da Lei

de Hubble, expresada como 100 S_% .

, farase fincapé nesta constante no apartado de
conclusions-.

Doutra banda, os autores Miller e Branch obtenen en 1990 segundo [18] para unha
mostra de 40 SNe Ia,

M, = —18,36 & 0,04 + 5log h (4.6)

Tammann e Leibundgut non aplican correcciéns por extincién estelar da galaxia nai,
ao contrario que Miller e Branch, e é por isto que se obtén dita diferencia nas igualdades
anteriores. A estimacion méis precisa disponible para a magnitude absoluta intrinseca é a

obtida por Miller e Branch para nove SNe Ia en galaxias elipticas:

M, =—18,13+£0,11 + 5logh (4.7)

Segundo [18], a magnitude aparente media de SNe Ia no Camulo de Virgo é de my =
11,9 £ 0,1 (Tammann e Leibundgut, 1990), que combinada coa medida de extincion de
fondo de Ap = 0,06 (Burnstein e Heiles, 1984) leva a unha distancia a Virgo de 19,4 +5
Mpc.

Cabe destacar que coas técnicas actuais, as supernovas SNe Ia estdn a identificarse

moito mais frecuentemente, e moitas delas sendo observadas con dispositivos CCD.
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4.4.1. Exemplo: SN 1054

Pola imposibilidade de obter datos para tratar o exemplo coa teoria exposta, levaremos
acabo a medicion da distancia dun xeito alternativo utilizando a ferramenta ALADIN. Este
proceso baséase nas nebulosas gasosas que deixan como remanente as supernovas, que son
moi poucas as cofiecidas hoxe en dia -polo que non se predisponen de datos suficientes-, polo
que neste exemplo faise uso das guias educativas do Observatorio Virtual desenvoltas no
marco dos proxectos EuroVO-AIDA (INFRA-2007-1.2.1/212104) e SVO (AyA2008-02156),
[29].

Procederemos entéon a calcular a distancia & famosa Nebulosa do Cangrexo, unha dos
remanentes de supernova mellores coniecidos ata agora. Preséntanse os seguintes datos: a
primeira observacion da supernova SN 1054 ocorreu no ano 1054, polo que o imos a tratar
como o ano de explosiéon. Doutra banda, aportase a velocidade da expansién do remanente,
tendo o valor de vegp = 1500 km/s. Estes dous valores son vitais para poder achar o tamano
da nebulosa e, posteriormente, a distancia 4 que se encontra. O proceso para o calculo do

tamano é o seguinte:

» 1. Iniciamos ALADIN Desktop

» 2. Cargamos o servidor de imaxes DSS e seleccionamos DSS from ESO (Garching/Deutschland
-DSS.ESO)

= 3. Escribimos no recadro de obxecto tal e como se mostra na Figura 4.4. Vese tamén
que se escolleu en Sky Survey a opciéon DSS2 - infrared - POSS2UKSTU IR, co
cal a imaxe cargada saird tomada en infravermello. Podemos volver a repetir este
proceso pero seleccionando DSS2 - red - POSS2UKSTU Red, de xeito que cando
as duas imaxes estean cargadas, pédense combinar coa ferramenta rgb e obteremos
unha fotografia a cor. Isto dltimo é opcional, valeria con cargar s6, por exemplo, a

imaxe en vermello.

%kwm O The Digitized Sky Survey from ESO (Garching) )

7T adin Rellene todos estos campos y pulse el botén ENVIAR
Hips2fits Objeto (ICRS, name) SN 1054

oan sky Survey DSS2-infrared - POSS2UKSTU_IR
@5_ Width (arcmin) 15

¢ n Height (aremin) 15

|Ves_

INFO de este ser...

Figura 4.4: Buscador de obxecto en ALADIN.
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= 4. A continuacion clicase sobre o plano da imaxe, por exemplo, no primeiro, e volve-
mos clicar en propiedades. Aqui, aptntase o valor mostrado en Epoca, que nos da a
data na cal foi tomada de observacion. Obtense 177 = 1998,074.

CapalD: ESO POSS2UKSTU_IR

con t m F '..ll E SO P 0 SS 2 U K ST U_R Origen: http://archive.eso.org/dss /dss/image?ra=...
Formato: GZIP XFITS Obtener la cabecera original

. iﬁ E SO P OSSE U K ST Ll_' F Graphic mode: true pixel mode & transparency

p Pixel angular res. 1.009" x 1.007"

pixe | Epoca: 1998-01-28T03:40:17 (1998.0743408203)

Equinocio WCS:  2000.0

Tamario: 891x893 / encoding:short (bitpix=16) / 1.52MB
Transparency -

url: http://archive.eso.or: image?ra=05%3A34%3A...

Background Blanco Negro © Automitico

Reduccién astrométrica

e i .métod. WCS reduction Nuevo... Editar...
borrar zoom - '-llll:' + il e

Figura 4.5: Na imaxe da esquerda temos a seleccion do plano do que se falaba no paso 4. A

dereita, observamos informacién sobre a imaxe do plano, de onde podemos obter a Epoca.

= 5. Sabese que a supernova explotou no ano 1054, polo que o tempo transcorrido
dende a explosién ata o momento de observacién anterior é de T = 17 — 1054 =
944,074 anos = 2,977 - 1019 .

= 6. Sabendo o valor da velocidade de expansién procedemos finalmente a calcular o

tamafnio R da nebulosa, xa que:
R=T (3) -vexp (km/s) = 2,977 - 10" - 1500 = 4,4655 - 10'® km = 1,447 pc
onde na tltima igualdade se utilizou que 1 pc = 3,085 - 10'3 km.

A partir destes calculos, facemos a medicion do radio angular (méximo) r da nebulosa coa
ferramenta ALADIN. E tan sinxelo como clicar na ferramenta dist e comezando no centro,
arrastramos ata a parte mais externa da nebulosa, e a cifra que se amosa é o radio angular
en unidades de segundo de arco -ver Figura 4.6-. Para o centro, este amoésase xa marcado
por ALADIN unha vez que se carga a imaxe, e para o punto da parte méis externa a escolla
é aproximada, polo que si se colle un punto demasiado interior pédese obter unha distancia
demasiado grande (do mesmo xeito, a escolla dun punto demasiado exterior pode levar a
unha distancia mais pequena do debido). Na noso caso, obtemos que r = 3,08’

O préximo paso é converter r a radians:

r=3,08 =184,4" = 8,96 - 10~ rad
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Figura 4.6: Medida do raio angular r. Feito con ALADIN

Finalmente, obtense a distancia d en parsecs, grazas 4 formula do didmetro angular:

R 1,447

d:—zi
r 896104

= 1614,9 pc = 1,6149 kpc

A distancia real estimase arredor de 2 kpc, polo que vemos que o resultado obtido é

relativamente proximo tendo en conta o método utilizado.
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4.5. Cumulos globulares

Como se vina dicindo no capitulo 1, os camulos globulares son un tipo de camulo estelar
que en particular tenen forma esférica e de aproximadamente 100 a.l. de didmetro. No que
segue basearémonos nas observacions feitas en [18].

A magnitude media deste tipo de cimulos varia normalmente entre My = —7 a My =
—7,5; incluso algtn ctimulo que se atope nas galaxias xigantes de tipo eliptica pode ter
unha magnitude de ata My = —11, polo que son o suficientemente luminosos como para
consideralos candelas estandar.

A modo de historia segundo [18], Baum en 1955 foi o primeiro en publicar o uso dos
ctimulos globulares en galaxias elipticas como indicadores de distancia, comparando os méis
luminosos da galaxia M87 (Virgo A) cos da M31 (Andrdmeda). Posteriormente, entre 1968
e 1974, en [18] falase de que Racine, Sandage, Van den Bergh, De Vancouleurs e Hodge
procuraron comparar méis ciimulos nas galaxias de Virgo e do Grupo Local sen éxito, pois
a densidade de ciimulos era moi diferente & das galaxias elipticas, o que implicaria grandes
diferencias estatisticas na luminosidade real dos ctiimulos méis luminosos.

Asi, foi Racine quen a principios dos anos 70 suxeriu que a funcién de luminosidade
do conxunto de ctimulos globulares dunha galaxia tifia unha estrutura identificable e que
debia conter moita més informacién sobre a distancia que do que s6 os ctiimulos mais lumi-
nosos. Entén a partires desta conclusion, foi Hanes quen entre 1977 e 1979 utilizou mostras
fotograficas de camulos arredor de galaxias elipticas de Virgo, utilizando asi estes cumulos
como candelas estandar. Posteriormente, a chegada dos dispositivos CCD permitiu obser-

var cimulos moi luminosos en galaxias moi distantes (ata 100 Mpc).

En canto ao método, vaise basear no que se chaman funcidns de luminosidade dos
cimulos globulares (GCLFs), que non deixan de ser o nimero ¢(m) relativo de ctumulos
globulares en funciéon da magnitude m. Se se representa nun grafico a GCLF para as
galaxias xigantes elipticas de Virgo (que son as mais estudadas), entén ¢(m) caracterizase
por dous parametros: o nivel de magnitude de rotacién ou punto de rotaciéon mg onde
a poboacion de ctimulos alcanza un maximo; e a dispersion o(m) -desviacion tipica da

distribucién-. Entén as observacidons mostran que unha funcién gaussiana do tipo:
p(m) = Ae~(m=m0)*/(20%) (4.8)

con A un factor de normalizacién que representa a poboacion total de cimulos globulares
da galaxia; describe de xeito perfecto o GLFC das maioria das galaxias estudadas; podendo

asi parametrizar os datos e comparar os GCLF das galaxias.
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O uso do método GCLF ¢é sinxelamente o seguinte. O obxectivo da observacion dunha
galaxia afastada é obter a fotometria dos ctimulos do halo para poder estimar a magnitude
de rotacion mg de forma axeitada. Mediante o axuste dunha funcién de interpolacién
analitica 6s datos observados ou ben utilizando un axuste de méxima verosimilitude ao LF
total obtido, podense estimar os parametros da curva {A, mg, o} e as incertezas. Partindo

da ecuacion (4.8), o estimador de maxima verosimilitude de myg, Mg, é o que segue:
mog = m

onde m é a media mostral da mostra {mj, ...m, } de tamafnio n. Por outra parte, o estimador
de méxima verosimilitude o2 de o2 é:

g2 _ iz (mi —m)?
n

Grazas 6s dous parametros anteriores tamén podemos estimar A, xa que non deixa de

ser: |
Am——
V2ro?
co que:
n 1
A p—

Vore?

Asi, dada unha mostra de tamano n, estimamos os tres parametros da curva ¢(m). Pos-
teriormente, considerando a magnitude absoluta media M e calquera correccién necesaria
para o envermellamento do primeiro plano, obtense directamente o moédulo da distancia
moy — M.

Cabe destacar que o ideal é que a incerteza e(myg) sexa igual a o/v/N, que para unha
mostra N de centos ou méis camulos deberia ser de 40,1 mag ou menor. Na practica, o
mellor dos casos conduce a un resultado de e(mg) aproximadamente +0,2 mag para unha
soa galaxia. Tamén, unha boa opcién para obter bos resultados é adoptar o GCLF de Virgo,
que esta ben definido, como funcién de referencia e axustar outra galaxia a él mediante o
axuste da sta distancia respecto a Virgo ata conseguir o menor axuste.

En conclusion, este método funciona mellor nas galaxias xigantes elipticas que contefien
maiores poboaciéns de camulos globulares; non é necesario obter observacions programadas
nin repetidas xa que os ctimulos non son variables. Por outra parte, como se aplica a
obxectos nos halos de grandes galaxias, o método non sufre problemas observacionais varios
como o apinamento. Por tltimo, cas capacidades actuais, o limite de rango de distancia
esta arredor dos 50 Mpc.

O requisito bésico do método é que os parametros {M,o} non difiran de forma im-

predecible entre galaxias do mesmo tipo. Un contra importante deste método é que a sia
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Figura 4.7: A esquerda, a galaxia eliptica M87 [30]. A dereita, o Ctimulo de Virgo, no cal

podemos distinguir M87 como a galaxia mais grande na parte inferior esquerda. [31].

base fisica non esta moi clara, senén que a motivaciéon do método é méis ben empirica que

teodrica.

4.5.1. Exemplo: M87

Vexamos como obter a distancia 4 galaxia M87 facendo uso dos ctimulos globulares,
para o que imos considerar o paquete de datos de Vizier J/ApJ/703/42/tablel no software
Aladin, que contén a fotometria de 2250 ctimulos globulares galdcticos na galaxia espi-
ral M87. Sexa a mostra aleatoria simple formada polas magnitudes na banda V dos 200
primeiros camulos. Cos datos destas magnitudes, que se poden atopar no Apéndice C do

traballo, obtéfiense os seguintes estimadores de maxima verosimilitude:

mo = m = 23,96669
o2 = 2,18607

Antes de continuar co exemplo, é conveniente introducir o Camulo de Virgo, unha
agrupacion dunhas 1300 galaxias situada a unha distancia de 18 4+ 1.2 Mpc de distancia,
cunha magnitude absoluta media de M = —6,6. M87 é unha galaxia que se encontra
neste ctimulo, situada aproximadamente no centro del. Tendo isto en conta, pédese obter o
modulo da distancia, tendo en conta que estamos calculando a distancia relativa 6 Camulo
de Virgo:

d = 105 M=M) — 105 (23.96669+6.6) _ 1998189 225 pe
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logo d = 1,298189225 Mpc. Como a distancia que se acaba de obter é relativa ¢ Camulo
de Virgo e sédbese que este se encontra a unha distancia de 18 + 1,2 Mpc, sen mais que

facer unha operacioén, a distancia 4 galaxia eliptica M87 é logo de:
18 £1,2 — 1,298189225 ~ 16,70 + 1,2 Mpc

Segundo SIMBAD, o valor mais actual (2016) recollido para a distancia de M87 é de

16.52 Mpc, moi cercano ao valor obtido.

4.6. Estrelas novas

As primeiras observacions de estrelas novas en galaxias externas realizaronse, segundo
[18], a principios do século XX por Ritchey e Shapley en 1917, cando ainda existia unha
confusién entre as novas e as supernovas. O primeiro estudo das novas nunha galaxia
externa foi feito por Hubble en 1929 sobre M31.

As estrelas novas son moi luminosas, xeralmente mais que as supernovas, cunhas mag-
nitudes proximas a -10 mag, son moi sinxelas de reconecer e tamén mais frecuentes que
as supernovas. Pertencen a unha poboacién estelar antiga, atépanse en galaxias elipticas
e nos arcos das galaxias espirais. Estes entornos estian relativamente libres de p6 e son
fotometricamente suaves, polo que as observacions -fora do Grupo Local- son mais sinxelas
de interpretar que as cefeidas. A calibracién de novas como velas estandar posie unha
dispersién intrinseca relativamente baixa e estéd ben entendida teoricamente.

Denominaremos no que segue como MMRD 4 relacién entre a magnitude absoluta
(fotografica) no maximo de luminosidade dunha nova e a sta taxa de decaemento. Se t;
representa o tempo que lle leva & nova en descender ¢ magnitudes dende o méximo, logo
a sta taxa de decaemento en t; é de % (Della Valle, M; Livio, M. [32]). Enton, o método
das estrelas novas baséase nesta relacion, que foi confirmada e estudada, segundo [18], por
McLaughlin (1945, Schmidt (1957) e Pfau (1976). Foi mais tarde discutida e estudada por
autores como Cohen e Rosenthal (1983), Hartwick e Hutchings (1978), e Shara (1981). Os
altimos tres mostran que as novas mais luminosas son tamén as més rapidas.

Para poder aplicar o método e utilizar a MMRD, en primeiro lugar é necesario deter-
minar as magnitudes aparentes das novas no momento de maxima luminosidade, e a taxa
media de decaemento por riba das 2 magnitudes [18]. Ademais, actualmente a calibracion
da MMRD realizase na banda B, sendo esencial que as observacions feitas mostreen as
curvas de luz das novas coa suficiente frecuencia preto do maximo de luz como para poder
estimar a magnitude maxima para as novas mais luminosas.

A calibracion podese levar acabo de dous xeitos, de forma que se utilizamos novas

galacticas (novas pertencentes & Via Lactea); a MMRD sera un indicador primario de
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distancia (método directo), mais se se utilizan a novas en M31 estaremos calculando unha
distancia relativa (a M31) e sera un indicador secundario. No primeiro caso, a relacion para
a nova galactica ven dada pola Cohen MMRD (1985):

MP** = —9.96 — 2,31 log 1 (4.9)

onde 7 é a taxa media de decaemento por enriba das duas primeiras 2 mag dada en mag/s.
A anterior relacion ten unha dispersion media de o = +0,52 mag para o conxunto de datos
de Cohen de alta calidade. No segundo caso, obtense unha segunda calibraciéon da MMRD
estudando as novas da galaxia M31, e s6 1/3 delas tefien unha curva de luz con suficiente
informacién como para ser utilizadas, e s6 1/4 un maximo e unha taxa de decaemento que
poidan ser ben observados. Segundo [18], referénciase que para Capaccioli et al. (1989) e
van den Bergh e Pritchet (1986); a dispersion depende do conxunto de datos escollidos e
ronda nas 0,20 — 0,28 mag.

En xeral, a relacion MMRD galactica definese con moitos menos obxectos que no caso
da relacion de M31, e calidade tamén inferior. E por isto que en [18] se concltie que ¢ mais
prudente utilizar a relacion MMRD de M31 méis que a galactica, facendo que a distancia
dependa da distancia a M31.

Para rematar, destacamos que segundo Pfau, W. [33] a MMRD na banda B queda,

para unha mostra de 27 novas extragalacticas e 11 galacticas, sen considerar incertezas:
Mp = —10,67 4+ 1,80log t3 (4.10)

onde Mp é a magnitude absoluta na banda B e t3 é o tempo e dias tal que a nova cae

dende o maximo tres magnitudes; que foi calibrada para 0,6 < logts < 2,3

4.6.1. Exemplo: Nova Cygni 1975

Neste apartado calcularemos a distancia a Nova Cygni 1975 (V1500 Cygni) seguindo o
procedemento e os datos obtidos en [33].

Esta nova atopouse na constelacion de Cisne o dia 29 de agosto de 1975, sendo o
seu descubridor Vicente Ferreira de Assis Neto. Os datos necesarios son os seguintes: a
magnitude aparente na banda B no momento de observacion é de mp = 2,45 e a doutra
banda t3 = 4,4 dias. Imos considerar a ecuacion (4.2) modificada, para ter en conta a
extincion estelar A:

d
m—M:5logE+A (4.11)

Asi,
Mp = —10,67 + 1,80log 4,4 = —9,51 (4.12)
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Enton, o modulo da distancia m—M = 11,96 e a distancia depende de como se faga a escolla
da extincién estelar. Asi, neste artigo considéranse os valores entre A = 0,8 mage A =
1,06 mag, que foron os obtidos para Nova Cygni 1975, de xeito que para cada un deles a

distancia é a seguinte:

d =107 = 1075 = 1706,08 pe
d =100 = 1005 = 1513,56 pe

Cabe ter en consideraciéon que neste mesmo artigo tamén se ten en contra outro método
con relacién as novas, que ven basedndose na magnitude absoluta dunha nova 15 dias
despois do maximo, no que non entraremos en detalles. Utilizando esta calibracién, chégase
a que o modulo da distancia m — M = 12,84 e facendo a media deste e mais o moédulo
anterior, tense que m — M = 12,4. Con este ultimo valor e as extincidns estelares antes
mencionadas, obtéfiense d = 1850 pc e d = 1150 pc respectivamente.

En 2020, segundo a base de datos SIMBAD, a paralaxe obtida para Nova Cygni 1975
foi de 0.6427 mas, ¢é dicir, 1600.76 pc.

4.7. Nebulosas planetarias

E ben cofiecido que as nebulosas planetarias entran na categorfa de obxectos mais
brillantes, a pesares de que anteriormente o habitual era utilizar s6 estrelas moi brillantes
para determinan distancias extragalacticas.

Segundo [18], a primeira noticia que se ten do feito de usar as nebulosas planetarias
como indicadores de distancias extragalacticas data do ano 1966 coa publicacion Galazies
and Cosmology de Hodge. Non obstante, as mediciéns non se fixeron ata o ano 1978 por
Ford e Jenner. Tres anos mais tarde, Jacoby e Lesser calcularon a distancia para cinco
ananas do Grupo Local, e en 1983 Lawrie e Graham estimaron o moédulo da distancia a
NGC 300.

Antes de comezar, é importante destacar un tipo de espectro que é interesante na
seccion: o espectro de emision. Este é o producido por un gas a baixa densidade (baixa
temperatura ou presion), e o que se mostran nel son unhas linas brillantes denominadas
lirtas de emision, que son caracteristicas de cada elemento quimico. Por exemplo, para o
hidroxeno e en diferentes estados de enerxia podemos observar a Figura 4.8.

Nos espectros das nebulosas predominan as linas de emisién, sobre todo as producidas
polo osixeno dobremente ionizado O?*, e 0 osixeno e o nitréxeno ionizados O'*, N'*. E por
esta mesma razén que, para a observacion e estudo das nebulosas planetarias, xeralmente

utilizanse nas camaras CCD filtros de banda estreita de tipo O?*1, é dicir, que s6 deixan
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Figura 4.8: Linas de emisiéon no espectro de emisiéon do hidroxeno [34]

pasar as lonxitudes de onda emitidas polo osixeno dobremente ionizado O?** (Bermtdez
Bustamante, L.C. [35]).

As nebulosas planetarias postien varias vantaxes fronte a outros indicadores de distan-
cias extragalacticas, tal e como se destaca en [18]: dado que non estén asociadas a ningunha
poboacién estelar, poden atoparse en calquera tipo de galaxia e polo tanto, son especial-
mente valiosas para estudar galaxias elipticas e galaxias SO (ver Capitulo 1 do traballo)
que definen ntucleos dos grandes grupos e cimulos. Ademais, a diferenza das cefeidas, as
nebulosas planetarias poden atoparse lonxe das rexiéons de formacién estelar e en zonas da
galaxia que estan relativamente libres de po, o que facilita enormemente as observacions.

Ademais, como as nebulosas planetarias son observadas a través de filtros de banda
estreita que suprimen o continuo, a stia observacién non require procedementos complexos
de campo abarrotado e as observacions delas s6 se fan unha vez. E importante destacar que
se debe ter especial coidado ao seleccionar o filtro de banda estreita, mais sen ter en conta
isto a identificaciéon e estudo das nebulosas planetarias coa axuda dunha camara CCD é
relativamente sinxelo. [18]

Imos proceder a estudar o método maéis coniecido de determinacién de distancias ex-
tragalacticas co uso das nebulosas planetarias, que se baseard na chamada paralaze de
expansion; unha técnica desenvolvida por multiples autores como Masson, Hajian, Terzian
e Bignell nas décadas dos 80 e dos 90, e para a cal foi importante a chegada de datos de
alta calidade do Telescopio Espacial Hubble. Basearémonos principalmente nos artigos de
Hajian (2006) [36] e Reed et al. (1999), [37].

Neste método partese de que, en primeiro lugar, tense que dispor de duas imaxes dunha
nebulosa planetaria (PNe de aqui en adiante) con suficiente calidade e tomadas en duas
épocas distintas; cun dispositivo CCD cun filtro de banda estreita adecuado, de xeito en
que se poida apreciar a velocidade de expansiéon da PNe.

Dadas as condiciéns anteriores, buscaremos atopar a paralaxe de expansiéon D que ven

dada pola igualdade seguinte:

D= 211”‘% pe (4.13)

onde vezp € a velocidade de expansion do material no menor eixe relativo & estrela central,
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expresada en quilémetros por segundo; e 6 a taxa de expansion angular da PNe expresada
en mas/ano. A velocidade de expansion obtense mediante un espectrometro, e 6 a partir
da comparacion de dias fotografias da nebulosa tomadas en distintas épocas, e existen
dous métodos para inferir este valor: o de magnificaciéon e o de gradiente.

Antes de proseguir, cabe destacar a definicion de factor de expansion F. Unha vez se
obtiveron as dias imaxes da PNe, deberemos atopar un factor F que minimice a diferencia
residual entre a segunda imaxe e a primeira ampliada por dito factor respecto do centro
da nebulosa.

Enton, no caso do método de magnificacion, 6 ven dada por:
(F—1)0

T

onde F ¢é o factor de expansion, 6 a expansion angular (en mas) e T o tempo transcorrido

0= (4.14)
(en anos) entre as épocas nas que se toman as imaxes da PNe. Este método ¢ o mellor
sempre e cando a nebulosa se expanda de xeito homoxéneo -esférico-, e considérase unha
incerteza do 25 % [36], [37]. De non ser o caso, o mellor método a utilizar é o de gradiente,

explorado por Reed et al. (1999) e que non desenvolveremos debido 6 contido avanzado

que non corresponde co traballo.

4.7.1. Exemplo: NGC 6543

Imos ilustrar de xeito sinxelo como obter a distancia & PNe NGC 6543, tamén cone-
cida como Nebulosa Ollo de Gato; e basearémonos nos datos astrométricos e fotométricos
obtidos polo achegados polo artigo [37].

En primeiro lugar é preciso falar da estrutura desta nebulosa planetaria. Como se pode
observar na Figura 4.9, hai dous elipsoides que rodean a estrela central da nebulosa, sendo
o mais préximo o elipsoide E25 que é no que nos imos centrar para abordar o exemplo.

Utilizaremos o método de magnificaciéon para o calculo de 0, partindo das imaxes resi-
duais seguintes obtidas a partir de duas fotografias da nebulosa tomadas nun intervalo de
2.92 anos de diferencia.

Na Figura 4.11, en cada esquina das fotografias residuais aparece o factor de magni-
ficacién F' utilizado en cada caso. Deberemos escoller F' de xeito que se observe menos
estrutura residual no eixe K25, neste caso, seran F' = 1,0025 e F' = 1,0030, polo que facen-
do a media de ambos escollemos F' = 1,00275 e un erro do 25 %. Reparemos na Figura 4.12,
na cal podemos observar un exemplo de como noutras fotografias residuais a estrutura do
eixe E25 é claramente moito mais apreciable que nos casos F' = 1,0025 e F' = 1,0030 (E25

marcase en vermello).
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Figura 4.9: NGC 6543 [38]. Obsérvanse os eixes E25 e E105.

Coa axuda da ferramenta ALADIN medimos o semieixe menor do elipsoide E25 do xeito
que segue: no servidor de imaxes, seleccionase Archives... e nel Hubble Legacy Archive
(HLA). No apartado obxecto introdticese NGC 6543 e seleccionamos WFPC2 co filtro
F502N, e coa axuda da ferramenta dist (distancia) midese 6; resultando 6 = 3”696 medido
en segundos de arco, e § = 3696 mas (ver Figura 4.10).

Deste xeito, calciilase a taxa 6 mediante:

. F—-1)0 1,00275 — 1)3696
§— ( - ) _ (1, X ) = 3,48 + 0,87 mas/ano

Levando dito resultado & ecuaciéon da paralaxe de expansion e tendo en conta que [37]

proporciona Vezp = 16,4 km/s:

16,4
3,48

D= 211”;?”” =211 = 994,4 + 248 pc = 0,9944 + 0,248 kpc

O resultado encontrase bastante proximo & distancia considerada actualmente de 1 +
0,3 kpc. Que non sexa preciso débese a que se considera a expansion homoxénea da que se
falaba na seccién, a cal non é de todo certa no caso desta nebulosa, ademais de posibles

incertezas na medicion de 6 co programa ALADIN.
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05403_01 WFPC2 F502N (combined) NGC6543[1]

Figura 4.10: Medida de 6. Feito con ALADIN.
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10030

Figura 4.11: Imaxes residuais tomadas no filtro O?* tras a sustracciéon da imaxe de 1997

da imaxe magnificada e alinada da do ano 1994. [37]
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Figura 4.12: Comparaciéon da estrutura residual observada en E25.
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Conclusions

-Cimulos globulares: M87 con distancia d= 16.7+1.2 Mpc

—3 100 Mpc
P -SN la: SN 1054 con distancia d= 1.6048 kpc
Técnicas 3
fotométricas
-Cefeidas: M101 con distancia d= 7.9927 Mpc
—> 10 Mpc -PNe: NGC 6543 con distancia d= 0.9944 + 0.248 kpc
-Estrelas novas: Nova Cygni 1975 con distancia d entre 1150 e 1850 pc
Técnicas —_— 300 pe - n Cas con distancia d= 5.909 pc
espectroscépicas - Camulo das Hiades, con distancia d= 45.13 pc
5 30 pc — Paralaxe estelar
Técnicas
o —
Xxeométricas
L3 Sistema Solar == Paralaxe diurna: A LGa, cunha distancia d= 384418 km

Figura 4.13: Escaleira de distancias no Universo, elaborada a partires dos métodos e exem-

plos estudados no traballo.

Para finalizar, construimos a escaleira de distancias (Figura 4.13) na que se inclien

diversos dos obxectos estelares estudados.

Tal e como vimos no capitulo 2, as técnicas trigonométricas son as maéis limitadas, de

xeito que no mellor dos casos podemos medir distancias de ata 30 pc no caso da paralaxe

estelar.

Se subimos na escaleira, en global as técnicas espectroscopicas permitennos medir dis-

tancias de ata 300 pc.
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No ultimo escalén ténense as tltimas técnicas estudadas neste traballo, as fotométricas.
En cada seccién do capitulo 4 estudaronse distintos obxectos que permiten medir distancias
de ata 10 Mpc (no caso das cefeidas, PNe e estrelas novas) e de ata os impresionantes 100

Mpc no caso dos cimulos globulares e das supernovas de tipo Ia.

Existen mais obxectos que non foron estudiados pero que son ben cofiecidos e moi
utiles, como as estrelas variables RR Lyrae. Tamén outros métodos como a funcién de

luminosidade das galaxias e a constante de Hubble; Hy.

A modo de curiosidade e nota final, o calculo da constante de Hubble foi unha das
prioridades no século XX, e tiha como consecuencia determinar a idade do universo. Ini-
cialmente o astréonomo que Edwin Hubble (1889-1953) dalle un valor de 500 km/s/Mpc,
o que significaba que o universo tina unha idade de aproximadamente 2000 milléns de
anos. Posteriormente, Allan Sandage (1926-2010) calcula constante de Hubble como 75
km/s/Mpc, e a comezos dos anos 70 concliese que dito valor ronda entre os 50 e os 100
km/s/Mpec, levindonos a unha idade de entre 10.000 e 20.000 milléons de anos [39].
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Reflexion persoal

Ter feito a mifna carreira sonada como o é Matematicas nunca me levou a pensar que
poderia encaminarme a elaborar un traballo coma este. De feito, foi unha grata sorpresa
como persoa apaixonada da Astronomia e Astroffsica dende unha idade moi temprana, na
que adoitaba ver reportaxes televisivos sobre o universo e ler dende libros cheos de imaxes
como Agujeros Negros (National Geographic) ata ensaios de Stephen Hawking como Breves
respuestas a las grandes preguntas.

Non obstante, xa foi na universidade cando reflexionei en como poderia aliviar esa
curiosidade polas ciencias do espazo, e encontrei a resposta neste traballo. Mentiria se non
admitise que foi mais duro do que pensaba, ata o momento de comezar a leer detidamente a
bibliografia non fun realmente consciente de que por saber certas curiosidades astronémicas
non ia a ter xa a maior parte do traballo feita.

Ainda que tivese unha certa base en conceptos como a paralaxe trigonométrica ou mag-
nitudes estelares tras cursar a materia Fundamentos de Astronomia, este estudo vai moito
maéis al6 e repasa técnicas espectroscopicas e fotométricas para a determinacion de distan-
cias no universo, temas nos cales non estiven formada ata fai relativamente pouco tempo e
que nun principio custaronme comprender. Tamén o proceso de busqueda de informacién
foi mais complicada do que tifia pensado, xa que a maioria de recursos necesarios atopanse
escritos en maioritariamente inglés e francés, e para mais non son mos actuales.

Con todo, podo dicir que estou satisfeita en xeral con ter escollido o tema O universo

e as suas distancias como o traballo para finalizar os meus estudos de grao.
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Apéndice A

O software ALADIN

Neste primeiro apéndice presentaremos a ferramenta de Java ALADIN Sky Atlas; un
atlas interactivo do ceo no que se pode visualizar imaxes de calquera parte do ceo e super-
poner datos de taboas e catalogos de distintos arquivos astronémicos, asi como ter acceso
a diferentes bases de datos de todos os obxectos astronémicos conecidos; como Simbad
ou Vizier. ALADIN foi desenvolto e mantido polo Centre de Données Astronomiques de
Strasbourg.

A aplicacion podese executar no buscador mediante Aladin Lite ou descargar Aladin
Desktop no escritorio da computadora . Como di o propio nome, a version do buscador
é menos pesada ca de escritorio, e cabe destacar que é soportada por calquera buscador
moderno. Por outro lado, Aladin Desktop esta baseada na tecnoloxia Java, e require ser
instalada. Ambas duas versions poden atoparse en [40]

O seu uso neste estudo das distancias no universo é de vital importancia, véxase a sua
utilidade no capitulo 4 para os exemplos de M101 (obtenciéon de datos fotométricos como
periodos e magnitudes), SN 1504 (elaboracion de imaxes), e M87 (de novo, obtencion de
datos fotométricos).

Principalmente neste traballo utilizaranse as bases de datos Simbad e Vizier, polo
que introduciremos brevemente algunhas das stias caracteristicas. Para isto recéllese a
informaciéon dada en [41], [42].

Para comezar, Simbad é unha base de datos que leva activa dende o ano 2006, co-
ordinada polo Centro de Datos Astronémicos de Estrasburgo (CDS- Centre de Données
astronomiques de Strasbourg). O acrénimo ven dado por: Set of Identifications, Measu-
rements and Bibliography for Astronomical Data (Conxunto de identificacions, medidas
e bibliografia para datos astronémicos). Foi desenvolto por Marc Wenger, Anais Oberto,

Grégory Mantelet e con axuda de distintas contribucions de estudantes. O contido é inmen-
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Figura A.1: Logos de Aladin, Simbad e Vizier [40].

samente extenso, no mes de Xuno de 2020 contaba con informacion de arredor de 5.800.000
estrelas e de 5.500.000 obxectos non estelares (véxase, galaxias, supernovas, nebulosas pla-
netarias...). Cabe destacar que os tinicos obxectos astronémicos excluidos do programa son
os corpos do Sistema Solar.

Para cada obxecto, podese consultar 4. Contents of the data base en |41] para ver que
datos inclie cada un.

Neste traballo, Simbad foi especialmente utilizado para obter informacién sobre move-

mentos propios e coordenadas de estrelas.

Doutra banda, Vizier esta operativo dende o ano 1996, inicialmente foi un esforzo
conxunto de CDS e de ESA-ESRIN, ainda que na actualidade é xestionado polo CDS
na sua totalidade. Proporciona unha biblioteca de catalogos astronémicos publicados, con
datos verificados e accesibles. Como se describe no portal [42], as ferramentas de consulta
permiten seleccionar e extraer taboas e datos relevantes, estando disponibles actualmente
20.997 catéalogos.
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Apéndice B

Extracto da taboa de datos M101

Na seguinte taboa amdsanse as saidas dunha das cefeidas utilizadas no proceso seguido

na secciéon 4.3.1., obtida mediante o buscador ALADIN. A notaciéon das columnas é a

seguinte:

Na primeira columna, recno é record number assigned by the Vizier team, é dicir, é
o numero asignado & cefeida no sistema polo equipo de Vizier, aclarase que non se

debe usar como para unha identificacion.

Na segunda columna méstrase o niimero da cefeida, en total son 29 cefeidas distintas

as estudadas.
Na terceria columna preséntase o periodo da cefeida, expresado en dias.

A cuarta columna indica o nimero da CCD na que pode ser atopada a estrela. Neste

extracto s6 aparece a CCD numero 1, pero foron utilizadas 4 en total.
Vmag e e Vmag indican a magnitude visual na banda V e incerteza da mesma.

As tltimas duas columnas son as construidas seguindo o exemplo 4.3.1., de xeito que
por defecto de ALADIN as saidas da magnitude absoluta na banda V e a distancia

medida en millons de ano luz saen multiplicadas por 10.

recno Cep Per CCD Vmag e Vmag M {V}*10 Dist. millons a.l (*10)

U = W N

1 58.5 1 23.67 0.12 -62,626 316,036

58.5 1 23.61 0.1 -62,626 307,423
1 58.5 1 23.34 0.1 -62,626 271,479
1 58.5 1 23.1 0.38 -62,626 243,073
1 58.5 1 23.94 0.26 -62,626 357,880
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6 1 58.5 1 23.69 0.1 -62,626 318,961
7 1 585 1 23.58 0.12 -62,626 303,205
8 1 58.5 2 23.88 0.12 -62,626 348,126
9 1 58.5 2 23.96 0.12 -62,626 361,191
10 1 58.5 2 24.11  0.12 -62,626 387,023
11 1 58.5 2 24.28 0.12 -62,626 418,540
12 1 58.5 2 24.11  0.22 -62,626 387,023
13 1 58.5 2 24.32  0.12 -62,626 426,321
14 1 58.5 2 24.27 0.17 -62,626 416,617
15 1 58.5 2 24.06 0.13 -62,626 378,213
16 1 58.5 2 23.85 0.12 -62,626 343,350
17 1 58.5 2 23.69 0.1 -62,626 318,961
18 1 98.5 2 23.66 0.08 -62,626 314,584
19 1 58.5 3 23.97 0.11 -62,626 362,858
20 1 585 3 23.87 0.12 -62,626 346,527
21 1 58.5 4 23.66 0.1 -62,626 314,584
22 1 58.5 4 23.63 0.13 -62,626 310,268
23 1 58.5 4 23.98 0.14 -62,626 364,533
24 1 58.5 4 23.89 0.12 -62,626 349,733
25 1 8.5 1 23.98 0.08 -62,626 364,533

Cadro B.1: Mostra da taboa utilizada no exemplo da secciéon 4.3.1 no que se mostran os

datos para a cefeida de periodo mais longo. [40]

Estes datos foron obtidos utilizando un dispositivo CCD, asi obsérvase que para a ce-
feida ntmero 1 toméronse 25 imaxes distintas para primeiro reconecer que é unha cefeida,
e para obter a siia fotometria nada banda V, resultando ser de media 23,84 mag. O periodo
obtense representando a magnitude fronte ao tempo de observaciéon, sendo neste caso de
58,5 dias (e sendo tamén o periodo mais longo de todas as estrelas estudadas neste caso).
Grazas a estas medicions e aos célculos das duas tltimas columnas, tense que a cefeida 1

atopase a unha distancia media estimada de 34,524 mill6ns de anos luz.

Este proceso de observacion repitese para unha mostra de 29 cefeidas, e seguindo o

exemplo de M101 (seccion 4.3.1) obtense a distancia & que se encontra dita galaxia.
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Apéndice C

Extracto da taboa de datos de M&7

A continuacion preséntanse unha mostra dos datos cos que se traballan no exemplo de

MBST7.

En canto & nomenclatura das columnas, recno é unha cifra asignada polo equipo de
Vizier para identificar cada camulo -ainda que se recomenda non identificalo con dita cifra

en outros usos-, PJB2009 é o ntimero de identificacién de compilaciéon, e Vimag e e Vmag

son as medidas das magnitudes na banda V e a incerteza.

A columna Vmag é a méis importante de todas pois é a principalmente utilizada
para facer todos os calculos do exemplo, tendo o resto de columnas mais ben un caracter
informativo. Asi, grazas a Vmag podemos obter os estimadores de méxima verosimilitude

Mo e 02, e grazas & estimacion de mg tense directamente o modulo da distancia relativa 6

Cuamulo de Virgo (ver seccion 4.5.1).

recno PJB2009 Vmag e Vmag
583 583 26,217 0.053
588 588 26,547 0.032
580 580 26,163 0.06
558 558 214 0.004
458 458 22,573 0.003
493 493 25,041 0.015
423 423 25,436 0.016
2223 2223 22,136 0.003
2192 2192 24,367 0.009
2220 2220 25,469 0.028
408 408 24,033 0.007
402 402 25,519 0.022
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158 158 21,842 0.003
115 115 20,926 0.044
75 75 23,384 0.009

Cadro C.1: Mostra dos primeiros 15 dos 2250 ctiimulos utilizados no exemplo da seccién
4.5.1 [40].
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