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Aviso: Emalls

e | ista correos estud-astro@fisica.edu.uy

¢ Sus emails fueron sumados a la lista de correos de estudiantes de
Depto. de Astronomia (estud-astro@fisica.edu.uy)

e Revisen su email. Si quieren unirse al grupo de whatsapp de
Astronomia Universitaria, en el email tendran las instrucciones

- Revisen regularmente su email. Por |a lista se distribuyen:

* Anuncios de eventos astrondmicos, charlas, seminarios,
escuelas

« Convocatorias de becas, llamados a concursos

« Otra info de interés..


mailto:estud-astro@fisica.edu.uy
mailto:estud-astro@fisica.edu.uy

Aviso: Paro general Jueves 15

e £l jueves 15 habra paro general:

e | a clase practica se suspende vy se recuperara el dia viernes 16
a las 13h en el mismo salon

e | as clases de practico seguiran siendo, por tiempo indefinido en:
e Sala de Informatica (Jueves)

e Salon 107 (Viernes)
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e | a clasificacion espectral original fue desarrollada inicialmente por Willhemina
Flemming (~1880) quien definid un sistema de clases en orden de intensidad
decreciente de las lineas de Balmer con nombres en orden alfabético
ABFGKM (Sistema de Pickering-Flemming)
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e [stas clases se dividen en subclases numeradas de 0 a 9: BO ... B3.. B9 AO A1...

e | a clasificacion espectral se basa en lineas en el rango optico del espectro




Teff disminuye

W Bive vetiow Red - El parametro mas importante que
) determina la clasificacion
H, Stellar SpeCtra espectral es la Temperatura
m hh 0s ., e | a temperatura define la forma del
1R 8 P | 0O continuo v la intensidad de las lineas
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G 4900-6000
K 3500-4900
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© 2006 Brooks/Cole - Thomson (L, T ~600-2000
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¢ | a clasificacion espectral se basa en lineas en el rango optico del espectro

e | H siempre es el elemento mas abundante (>70%) por lejos...

e Niveles de energia del atomo de H:
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Principales caracteristicas de los tipos espectrales

TIPO

ESPECTRAL

TEMPERATURA
SUPERFICIAL (K)

CARACTERISTICAS DESTACADAS

O

M (C, S)

(L, T)

Y

(lineas de absorcion salvo indicacién contraria)

28000-40000 He Il. Elementos pesados ionizados varias veces. H deébil.

He | (He neutro) moderado. Elementos pesados (metales)
10000-28000 ionizados una vez. H moderado. En los tipos mas frios

aparece la serie Balmer del H. (Ej.: Rigel (B8)).

H fuerte. He | muy débil. En la AO aparece la linea mas fuerte del
8000-10000 H . Aumenta Ca Il en los tipos mas frios. Metales ionizados una

vez. (Ej.: Vega (A0), Sirio (A1)).
Mas fuerte Ca Il. H mas débil. Aparecen mas lineas de metales

6000-8000 ionizados. Metales neutros. (Ej.: Canopus (F0).

Ca ll y Fe fuertes. Metales neutros. El H se sigue debilitando.

4900-6000 (Ej.: Sol y Alfa Centauro ( G2)).

Fuertes los metales neutros. Comienzan a formarse bandas
3500-4900 moleculares como las del CH y CN. H débil. (Ej.: Arturo ( K2),
Aldebaran (K5)).

Fuertes los metales neutros. Muchas lineas. TiO y otras bandas
2000-3500 moleculares. Prominente el Ca neutro. H muy débil. (Ej.:

Betelgeuse ( M2), Estrella de Barnard (M4)).

L -> metano leve y CaH. T -> lineas de

~600-2000 (Enanas marrones) ¢ o rtes metano (enanas de metano)

~500 - 350K Prototipo de la clase espectral en construccion.
Presentan bandas de agua y amoniaco

Original CTE Il (G. Tancredi) Ver Cap. 8 del Kartunnen



Principales caracteristicas de los tipos espectrales

TIPO TEMPERATURA

ESPECTRAL SUPERFICIAL (K)

CARACTERISTICAS DESTACADAS

(lineas de absorcion salvo indicacién contraria)

(o) 28000-40000 He Il. Elementos pesados ionizados varias veces. H deébil.
He | (He neutro) moderado. Elementos pesados (metales)
B 10000-28000 ionizados una vez. H moderado. En los tipos mas frios
aparece la serie Balmer del H. (Ej.: Rigel (B8)).
H fuerte. He | muy débil. En la AO aparece la linea mas fuerte del
A 8000-10000 H . Aumenta Ca Il en los tipos mas frios. Metales ionizados una
vez. (Ej.: Vega (A0), Sirio (A1)).
Mas fuerte Ca Il. H mas débil. Aparecen mas lineas de metales
F 6000-8000 ionizados. Metales neutros. (Ej.: Canopus (F0).
Ca ll y Fe fuertes. Metales neutros. El H se sigue debilitando.
< Ol (Ej.: Sol y Alfa Centauro ( G2)).
Fuertes los metales neutros. Comienzan a formarse bandas
K 3500-4900 moleculares como las del CH y CN. H débil. (Ej.: Arturo ( K2),
Aldebaran (K5)).
Fuertes los metales n
M (C, S) 2000-3500 moleculares. Promine l
Betelgeuse (M2), ©  Qjo: Falta un ingrediente a |
(L, T) ~600-2000 (Enanas marrones) considerar ademas de la ﬁ
temperatura... ‘
Y ~500 - 350K Prototipo de la clas:

Original CTE Il (G. Tancredi)

Presentan bandasc¢.
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Ver Cap. 8 del Kartunnen



Sistema MKK: Tipo Espectral+Clase de Luminosidad
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Sistema MKK: Tipo

—spectral+Clase de Luminosidad

e Dos estrellas de la misma
temperatura pueden tener
Radios muy diferentes =>
Luminosidad muy diferente

Recordar que:

L = 47R?* X oT*

e Cuanto menor el Radio,
mayor es la gravedad
superficial —-> esto afecta
el ancho de las lineas
espectrales
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Recordar que:
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Sistema MKK: Tipo

—spectral+Clase de Luminosidad

e Dos estrellas de la misma
temperatura pueden tener
Radios muy diferentes =>
Luminosidad muy diferente

Recordar que:
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Magnitud Absoluta versus Tipo Espectral para las
estrellas Gigantes (clase de luminosidad lll)
Magnitud Absoluta versus Tipo Espectral para las

estrellas de la SP (clase de luminosidad V). _ MAGNITUD
TIPO ESPECTRAL ABSOLUTA (M

MAGNITUD
TIPO GO +1.1
ESPECTRAL ABSOLUTA (M)

G5 +0.7
05 -5.8

KO +0.5
B0 -4.1

K5 -0.2
BS5 -1.1

MO -0.4
A0 +0.7

M5 -0.8
A5 +2.0

Magnitud Absoluta versus Tipo Espectral para las
FO +2.6 estrellas Supergigantes (clase de luminosidad I)
0 py TIPO ESPECTRAL ABSOLUTA (M
] B0 -6.4

G5 +5.1 A0 -6.2
KO +5.9 FO -6
K5 +7.3 G0 6

G5 -6
MO +9.0 KO 5
M5 +11.8 K5 -5
M8 +16.0 MO -

Original CTE Il (G. Tancred)



Magnitudes y colores



Magnitudes

e Medir el espectro de una estrella es observacionalmente “costoso’, lleva
mucho tiempo y requiere de telescopios grandes e instrumentos muy
sensibles

e | 0s astrondmos usamos el sistema de magnitudes para medir el flujo
observado de radiacion en diferentes partes del espectro

e | sistema data de la antigua Grecia, fue inventado por Hipparcos (~190 a.c. a
120.a.c)



Organizemos las estrellas por su prillo: .. -
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Magnitudes

e Hipparcos hizo un catalogo de unas 850 estrellas observables a simple vista y
las ordend segun su brillo, clasificandolas de 1ra a 6ta magnitud

Primera magnitud ----> extremadamente brillante
Segunda magnitud ----> brillante

Tercera magnitud ----> no tan brillante
Cuarta magnitud  ----> no demasiado débil
Quinta magnitud ~ ----> débil

Sexta magnitud ----> extremadamente débil

La escala es inversa: las estrellas mas brillantes tienen magnitudes
mas pequenas (siempre se podra extender para objetos mas
debiles...)
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¢, Qué mide la magnitud?

e [ a magnitud es util porque la respuesta del 0jo es logaritmica respecto de la
cantidad de luz (flujo) incidente

e Pogson (1856): haciendo experimentos se did cuenta que el brillo aparente de
una estrella de magnitud 1 es 100 veces mayor que el de una de magnitud 6

® Dropuso que las magnitudes representan una progresion geomeétrica de los
flujos, que se puede escribir como:

¢ 0 lo que es o mismo:

Nota: en adelante vamos a usar log = log, (logaritmo neperiano In = log, ), asf
que OJO con las calculadoras



Flujo y Luminosidad

e Para un cuerpo negro ya hemos visto B(T), la energia por unidad de tiempo y
area emitida por un cuerpo. La Luminosidad L es la energia total emitida (por
unidad de tiempo) por toda la superficie (radio R) de la estrella:

L = Supertficie X B(T) = 4aR* X oT*

e pero la fuente emite en todas direcciones, asi que si la fuente esta a una
distancia d, lo que nos llega es el flujo = cantidad de energia recibida por
unidad de tiempo por unidad de area:
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e Radio R
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Magnitudes y distancias

e Asi que, ¢ de qué depende el brillo aparente de una estrella?:
e [emperatura T
e Radio R
e Distancia d
2 74
L dxR“ocT

- 4rd? 4rd?

F

e s conveniente definir una magnitud a una distancia fija, que nos de una medida
del brillo intrinseco de la estrella



Magnitud Absoluta M

e Asi, se define la Magnitud Absoluta M como la magnitud que tendria una
estrella si se encontrara a una distancia de 10 pc

A veces conocida como
“Ecuacion de Pogson”




Magnitud Absoluta M

e Asi, se define la Magnitud Absoluta M como la magnitud que tendria una
estrella si se encontrara a una distancia de 10 pc

A veces conocida como
“Ecuacion de Pogson”




Magnitud Absoluta M

e Asi, se define la Magnitud Absoluta M como la magnitud que tendria una
estrella si se encontrara a una distancia de 10 pc

L/47d?

L/47(10pc)? )

A veces conocida como
“Ecuacion de Pogson”
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e Jomemos una estrella de luminosidad L y a una con la luminosidad del sol LQ
ubicadas a la misma distancia de d=10 pc

L/47(10pc)?

M—-M.,=-251o
© e Jan(10pcy



Magnitud Absoluta y luminosidad

o ;, Como se relaciona la Magnitud Absoluta M con la luminosidad®?

e Jomemos una estrella de luminosidad L y a una con la luminosidad del sol LQ
ubicadas a la misma distancia de d=10 pc

L/47(10pc)?

M- M, = —2.5log(

Lo/47(10pc)?




Preguntas

Estrella Temperatura

Antares A

Ross 128

e ; cual estrella se ve mas brillante en el cielo?
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Preguntas

Estrella Temperatura

Antares A

Ross 128

e ; cual estrella es (intrinsecamente) mas luminosa?

Tomado de D. Fantin PUA 2012
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Magnitud Absoluta

e | a diferencia entre la magnitud aparente vy la absoluta (en el mismo filtro) se define
como mddulo de distancia (m — M)

m — M = 5log,o(d(pc)) — 5
Moédulo de
Distancia

e £l mddulo de distancia nos dice cOmo pasar de la magnitud absoluta a la
aparente

e Notar que solo depende de la distancia
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Magnitudes

e £n general tenemos la definicion de magnitud:

e donde ¢ es una constante de calibracion o “punto zero"

e Por las limitaciones instrumentales mas las observacionales impuestas por la
atmosfera, el espectro F(4) en la practica no se puede medir para todas las
longitudes de onda A € [0,00]

¢ | 0s flujos se miden en filtros zonas acotadas del espectro

Nota: en adelante vamos a usar log = log,, (logaritmo neperiano In = log, ), asi
que OJO con las calculadoras

Nota2: la constante es diferente para cada filtro



Curvas de respuesta + transmisividad de Filtro
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o Asi, F'y denota el flujo integrado en el filtro Xy R(4) la respuesta del instrumento
mas el filtro
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o Asi, F'y denota el flujo integrado en el filtro Xy R(4) la respuesta del instrumento

mas el filtro
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Magnitudes

o Asi, F'y denota el flujo integrado en el filtro Xy R(4) la respuesta del instrumento

mas el filtro
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o Asi, F'y denota el flujo integrado en el filtro Xy R(4) la respuesta del instrumento
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Magnitudes y Colores

e Se define el color o indice de color como la resta de magnitudes en dos
filtros:

¢ Filtros Johnsons-Cousins UBVRIJHK estan en el Sistema fotomeétrico
Vega:

¢ sto significa que las constantes ¢ se definen de manera que la estrella
Vega (AQV) tenga colores nulos y magnitud Mv=0.03

e También se dice que éstas “son magnitudes Vega"

Bessel (ARAA, 2005)
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mas magnitudes

e Magnitud Bolométrica: es la magnitud que se obtendria integrando todo el
espectro A € [0,00]

ésta M es Mpo cuando L es la luminosidad total

si fuera en unfiltro: M, — M, = — 2.5log(L,//L)

e | a Correccion Bolomeétrica (BC) es |la constante que hay que sumar a la
magnitud V para llevar My, a la magnitud bolométrica

e Ojo: la correccion bolométrica depende del tipo espectral (mide, en mag,
cuanto del flujo del espectro queda “fuera” del filtro V)



Sibliografia

e Cap. 4 (mags), 5 (cuerpo negro) y 8 (clasif. espectral) del Kartunnen

e Cap. 2y 3 del Kutner (Astronomy: A physical perspective)



