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Sistemas Estelares 2024
Programa
1. Sistemas binarios y múltiples.
2. Cúmulos abiertos.
3. Cúmulos globulares.
4. Evolución estelar.
5. Nuestra galaxia.
6. Material interestelar.
7. Galaxias.
8. Escala de distancias extragaláctica.
9. Masas de galaxias.

10. Cúmulos de galaxias.
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Sistemas Estelares 2024
Bibliografía general:
● “Galactic Astronomy”, Binney y Merrifield
● “The physical Universe”, Shu 
● “An Introduction to Modern Astrophysics”, Carroll y Ostlie
● “Galaxies in the Universe: An Introduction”, Sparke y 

Gallagher
●  Bibliografía específica para cada bolilla. 
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Sistemas Estelares 2024
Aprobación cursada:

● entregar y aprobar las 8 prácticas
● aprobar parcial

○ fechas (no se modifican):
■ 1a. 21/11/2024
■ 2a. 03/12/2024
■ 3a. febrero 2025
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Bolilla 1

Sistemas binarios y 
múltiples
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Sistemas binarios y múltiples
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● Breve historia y generalidades
● Binarias espectroscópicas
● Binarias eclipsantes
● Masas estelares
● Sistemas múltiples



A short history and other stories of binary stars V. Niemela, 2001, RMxAC, 11, 23-26
Binary Stars: Historical Milestones, H. Zinnecker, 2001, IAU Symp. 200, 1

Breve historia.

Mizar (estrella doble a la derecha) y Alcor (izq.). Nikolay Nikolov, 2020.

1617: B. Castelli, escribe 
a Galileo. Observa Mizar 
(= zeta UMa) doble!

~ 1650: J. B. Riccioli, 
“descubre” a Mizar como 
primera estrella binaria 
visual. 

1656 a 1719: 3 
componentes de theta Ori 
(Huygens), gamma Ari 
(Hooke), alfa Cru 
(Fontenay), alfa Cen 
(Richaud), gamma Vir, 
Castor (Bradley & Pound)

https://core.ac.uk/reader/153562167
https://www.cambridge.org/core/services/aop-cambridge-core/content/view/8803E10D402F316F82988974F691E3B6/S0074180900224996a.pdf/binary-stars-historical-milestones.pdf


A short history and other stories of binary stars V. Niemela, 2001, RMxAC, 11, 23-26
Binary Stars: Historical Milestones, H. Zinnecker, 2001, IAU Symp. 200, 1

Breve historia.

1781: C. Mayer: “estas estrellas podrían ser pequeños soles orbitando grandes 
soles” (catálogo con 80 sistemas)

1782: Gooderick descubre la primera binaria eclipsante, Algol.

1782 - 1803 W. & C. Herschel: demostración basada en observaciones de que 
algunos sistemas binarios debían ser sistemas físicos que se atraían mutuamente 
(catálogo con 269 + 434 binarias)

1833: J. Herschel: ~ 2100 binarias en el hemisferio sur

https://core.ac.uk/reader/153562167
https://www.cambridge.org/core/services/aop-cambridge-core/content/view/8803E10D402F316F82988974F691E3B6/S0074180900224996a.pdf/binary-stars-historical-milestones.pdf


A short history and other stories of binary stars V. Niemela, 2001, RMxAC, 11, 23-26
Binary Stars: Historical Milestones, H. Zinnecker, 2001, IAU Symp. 200, 1

Breve historia.
1889, agosto: E. C. Pickering descubre la primera binaria espectroscópica, una de 
las componentes de Mizar
1889, noviembre: H.C. Vogel: Algol (beta Per) también es una binaria espectroscópica. 

Espectros de Mizar tomados en Harvard College Observatory (izq. 27 de marzo 1887, 
der. 5 de abril). La línea que se “duplica” es K del Ca, la otra es H_epsilon. 

https://www.leosondra.cz/en/mizar/#b20 

https://core.ac.uk/reader/153562167
https://www.cambridge.org/core/services/aop-cambridge-core/content/view/8803E10D402F316F82988974F691E3B6/S0074180900224996a.pdf/binary-stars-historical-milestones.pdf
https://www.leosondra.cz/en/mizar/#b20
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Generalidades.

Credit: CSU Remote Telescope



Generalidades.

Animación: 
https://oac.unc.edu.ar/2023/08/02/revelan-que-dos-estrellas-conocidas-son-en-realidad-sistemas-binarios/

High-contrast imaging of HD 29992 and HD 196385 with GPI
Luciano H. García, R. Petrucci, E. Jofré, M. Gómez

https://oac.unc.edu.ar/2023/08/02/revelan-que-dos-estrellas-conocidas-son-en-realidad-sistemas-binarios/
https://arxiv.org/pdf/2207.07435.pdf
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Generalidades.

Mike Guidry, University of Tennessee.

Crédito: http://chandra.harvard.edu/photo/2000/0065/more.html



Generalidades.

Ajustes a los datos astrométricos y de velocidad radial a una estrella que orbita alrededor de Sgr A*. 
Ghez et al. 2008 ApJ 689 1044.



Generalidades.

Binaria WDS 01017+2518 observada con interferometría speckle. a) exposición individual, b) suma de 1000 
espectros de potencia (módulo al cuadrado de la transformada de Fourier).

 Keith T. Knox,  Air Force Research Laboratory 

https://apps.dtic.mil/sti/tr/pdf/ADA616793.pdf


Generalidades.

Imágenes de la binaria beta Lyrae para diferentes fases orbitales reconstruidas usando datos del interferómetro 
CHARA/MIRC. Zhao et al. (2008).
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Generalidades: clasificación general

Información importante que se determina con las binarias: masas estelares (M)
Casos particulares en que se obtienen las masas individuales (los más comunes):

●  Binarias visuales con órbitas absolutas (órb. de c/componente respecto al centro de grav.) + paralaje
●  Binarias espectroscópicas con 2 espectros visibles y eclipsantes   
●  Binarias espectroscópicas con 2 espectros visibles y observaciones de astrometría/interferometría 

  [ Tanto binarias eclipsantes como interferometría proveen la inclinación ( i ) ] 



Algunos catálogos de binarias

Binarias Visuales:
 

- 6th catalog of visual binary orbits, USNO.

- The Washington Visual Double Stars Catalog.

Binarias Espectroscópicas:

- SB9: 9th catalog of spectroscopic binary orbits (Pourbaix et al. 2004 - 2014).
 
Binarias Eclipsantes:

- Updated catalog of Algol-type eclipsing binaries (Papageorgiuo et al. 2018). 
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Características generales de las binarias
 

Considerar “efectos de selección”: 
Binarias visuales: para estar en esta categoría las componentes deben estar 
suficientemente separadas, por tanto las binarias visuales tienen órbitas grandes 
(efecto de selección observacional).
Binarias espectroscópicas: para ser descubiertas deben tener variaciones de 
velocidad  radial “considerables” en períodos cortos, por tanto las binarias 
espectroscópicas tienen períodos “cortos”, lo cual implica órbitas “pequeñas”.

Las comillas indican que esos adjetivos deben considerarse en términos relativos a varios 
factores (instrumentación, muestreo, etc.)
                                



Características generales de las binarias
 

                                T.E. (más frec.): tardíos (F, G, K:  ~ más cercanas al Sol)
                                 P  (más frec.): 1 – 3000 años 
                                 e : todas posibles 
                                 i : favorecidas las i pequeñas (Pd ∝ cos i )

Pd  = Probabilidad de descubrimiento de la binaria.

La posibilidad de observarlas depende de: la magnitud total y la separación de las 
componentes (la separación angular es inversamente proporcional a la distancia al 
Sol por tanto, dominan las cercanas). 

20

Binarias 
Visuales
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Características generales de las binarias
 

                                     T.E. (más frec.): tempranos (O, B, A: c/mayor brillo intrínseco)
                                     P  (más frec.): 0.5 – 10 años 
                                              P ≤  ~2 días, e ≤ 0.1  (~circulares)
                                     e           
                                              P > ~ 100 días, todas las e son posibles 
                                     i : favorecidas las i grandes (Pd ∝ sen i )

Binarias 
espectroscópicas

En este caso, la posibilidad de detectarlas no depende 
directamente de la distancia (tampoco la velocidad radial) 
pero sí de la magnitud límite a que se puede llegar, por 
eso predominan las intrínsecamente brillantes pues las 
podemos ver a grandes distancias, y el volumen 
involucrado (por el ángulo sólido subtendido) a mayor 
distancia (R en la figura) corresponde a un volumen 
mayor. También es un efecto de selección.



Binarias espectroscópicas: son aquellas que se descubren por los corrimientos 
periódicos de las líneas del espectro. Pueden verse ambos espectros (“2 espectros 
visibles”, SB2) o, si la estrella secundaria es mucho más débil que la primaria, se 
observa sólo un espectro (“1 espectro visible”, SB1). 

Binarias espectroscópicas

HD 152248 G.F. PhDT 2016



Binarias espectroscópicas

Putkuri, C. et al. (2022): HD 152147 P = 50.2 d; e = 0.74; Ma,b = 32 - 35, 14 - 15 Msol; Ra,b = 17 - 24, 5 - 10 Rsol



Binarias espectroscópicas

Rodríguez, C. N. et al. (enviado): HD 165246 P = 4.59 d; e = 0.077; Ma,b = 22, 3.5 Msol; Ra,b = 7.0, 2.2 Rsol 
Espectros de GHOST (Gemini High -resolution Optical SpecTrograph)



Efecto del movimiento 
orbital sobre las líneas
espectrales. Ejemplo con 
dos espectros visibles 
(SB2) y órbitas circulares.

25
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Generalidades: parámetros de la elipse (órbita)

elipse en coordenadas polares:
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Generalidades: parámetros de la elipse (órbita)

elipse en coordenadas polares:



28

Generalidades: órbita de una binaria
- En líneas llenas las órbitas 
baricéntricas de ambas 
componentes: primaria (mayor 
masa) y secundaria (menor 
masa), respecto al centro de 
masas (CM) o centro de 
gravedad del sistema. 
- En línea de trazos, la órbita 
relativa de la secundaria 
respecto de la primaria 
ubicada en la posición 1 (en el 
punto rojo). 
Ambas órbitas tienen igual 
excentricidad y período. 



Caso de “un espectro visible” (SB1)

Se considera la órbita absoluta de la primaria 
respecto al centro de masa (G) del sistema, 
que en el espacio corresponde a uno de los  
focos de la elipse. 
A, B : nodos ascendente y descendente (el 
ascendente A es aquel que la estrella atraviesa 
alejándose del observador).  
p: periastro (puede estar en cualquier posición 
sobre la órbita). 
ω: longitud del periastro, distancia angular desde 
A hasta p, medido en el sentido del movimiento 
(en la fig. se representa su opuesto por el vértice).
i : inclinación del plano orbital respecto al plano del 
cielo. 
Ω : longitud del nodo ascendente (no lo usaremos 
aquí)
eje  “−z ” hacia el observador.

Ecuación para la velocidad radial



ω
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Nuestros datos serán mediciones de la velocidad radial observada VR de la primaria en distintas 
posiciones sobre su órbita. Consta de dos componentes: la velocidad de la estrella en su órbita 
(Vorb) + la velocidad baricentral (o sistémica) V0 de la binaria en conjunto, ambas proyectadas en 
la dirección de la visual.  

(1)

Buscamos una expresión para dz/dt en función de parámetros 
orbitales. Primero buscamos una expresión para z, que es la 
proyección del radio-vector r en la dirección de la visual:



ω
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Derivando la ec. (1) con respecto al tiempo   (ω = cte, i = cte):

Calculamos primero la derivada dr/dt, a partir de la ecuación del radio-vector en coordenadas 
polares, pero en realidad derivamos 1/r :

(2)



derivamos 1/r , teniendo en cuenta que r y ν  son funciones del tiempo:

donde hemos usado  la segunda ley de Kepler para introducir la constante h y eliminar dν/dt y 

además introdujimos la velocidad angular media n = 2π/P  . Así:



Ahora calculamos el factor  r dν/dt   :

A continuación usamos:



Y reemplazamos las expresiones para dr/dt  y  r dυ/dt en la ec. (2) :

Si en esta última expresión definimos la semiamplitud K (ya veremos por qué se llama así):

Obtenemos

Que nos da la variación de la coordenada z (dirección de la visual) debida al movimiento orbital.



Como ya dijimos la velocidad radial de la estrella será

por tanto, reemplazando aquí el valor recién obtenido para dz/dt, tenemos

Esta expresión nos da la velocidad radial de la estrella en cada instante. Puesto que la 
anomalía verdadera υ  varía con el tiempo υ = υ (t) y por tanto VR = VR(t).

Asumimos que el resto de los parámetros (V0, K, e y ω) son constantes.

Así, notemos que, en general, VR no tendrá la forma de un coseno perfecto, justamente porque
υ = υ (t). Si la órbita fuera circular (e = 0) entonces sí será un coseno. 







Ecuación de Kepler

νE
O R

r

*

* periastroapoastro

Q

E: anomalía excéntrica, e: excentricidad, Φ: fase





Apariencia de las curvas de 
velocidad radial según e y ω :

                      “Double stars”, Heintz



En catálogos:

SB1: 
1 espectro visible
(single-lined binary)

SB2: 
2 espectros visibles
(double-lined binary)

Curvas de velocidad radial:

Duquennoy & Mayor 
1991, A&A 248, 485

Sistemas Estelares 2021 - Lilia Bassino - FCAG-UNLP



Sistemas Estelares 2021 - Lilia Bassino - FCAG-UNLP

Duquennoy & Mayor 
1991, A&A 248, 485

Curvas de velocidad radial:
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Sistemas Estelares 2021 - Lilia Bassino - FCAG-UNLP

Duquennoy & Mayor 
1991, A&A 248, 485

Curvas de velocidad radial:
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Determinación de parámetros orbitales y físicos de 
estrellas binarias a partir de 

observaciones espectroscópicas y fotométricas
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Nota: el gamma (γ) que aparece en la lista de arriba es la velocidad sistémica V0
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Nota: el gamma (γ) que aparece entre los argumentos de F es la velocidad sistémica V0
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Supongamos ahora que ya corrimos el método de Lehman-Filés, o algún otro 
método, y ya conocemos los parámetros del sistema, usando por lo menos una de las 
estrellas. O sea que conocemos:

Y queremos deducir parámetros geométricos de la órbita, como por ejemplo, su 
tamaño.
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Aplicación del método de Lehmann-Filhés al caso particular de la 
Práctica 1
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Obtención de información sobre las masas estelares 
con binarias espectroscópicas

Primer caso: binarias espectroscópicas con un sólo espectro (SB1)
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Notemos que en esta ecuación las masas se expresan en masas solares, el semieje en UA y el período en años.
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Segundo caso: binarias espectroscópicas con dos espectros (SB2)



61

Notemos que en estas ecuaciones las masas se expresan en masas solares, los semiejes en UA y el período en años.
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Binarias eclipsantes

Rodríguez, C. N. et al. (enviado): HD 165246 
P = 4.59 d; e = 0.077; Ma,b = 22, 3.5 Msol; Ra,b = 7.0, 2.2 Rsol . Fotometría de la misión K2.



Binarias eclipsantes o fotométricas

Se descubren por variaciones periódicas de brillo causadas por los eclipses que se 
producen entre las componentes, durante el movimiento orbital. No son exactamente 
un grupo aparte, podrían considerarse como parte de las espectroscópicas con i ≈ 90° 
pero observacionalmente es más fácil detectar variaciones de brillo que de velocidad  
radial, por eso se llega a magnitudes más débiles con las binarias eclipsantes, y sólo 
parte de ellas son además espectroscópicas.

                                    P cortos: algunas horas hasta ~10 … ~50 días 
                                        i ≈ 90°  

                                    Según la forma de       
                                        su curva de luz:
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Binarias 
Eclipsantes 

       

-  Algol

-  β Lyrae (β Lyr)

-  W Ursa Maioris  (W UMa)

       



Clasificación de Binarias Eclipsantes según la forma de sus curvas de luz

Hümmerich et al. 2013
Variable Stars Observer Bulletin

Nomenclatura de catálogos: 

EA (Algol)  

EB (β Lyr) 

EW (W UMa)
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Criterios de clasificación morfológica de las curvas de luz
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Curvas de luz tipo Algol (beta Persei): se distinguen claramente dos eclipses, 
usualmente de profundidades diferentes, separados por fases en las cuales el 
brillo del sistema es prácticamente constante.

Tipo beta Lyrae: se distinguen dos eclipses de profundidades usualmente 
diferentes, pero entre ambos el brillo varía continuamente (no hay fases de brillo 
constante).

Tipo W UMa: la profundidad de los eclipses es casi idéntica y son muy parecidos, 
no hay fases de brillo constante y el período del sistema es menor que un día.



Curvas de luz tipo Algol

Prototipo de esta clase

   Algol (β Persei): 

  Algol A:  B8 V,  3.7 Mʘ 

  Algol B:  K0 IV,  0.8 Mʘ  

Paradoja de Algol: ¿por qué la de 
mayor masa es la menos 
evolucionada? La curva de luz de Algol muestra dos caídas de brillo 

cuando cada estrella eclipsa a la otra. El eclipse 
primario ocurre cuando la más grande, más fría y 
más débil (Algol B) oculta parcialmente la más 
pequeña, caliente, brillante y más masiva (Algol A). 
En el secundario Algol A oculta a Algol B. 66



Curvas de luz tipo Algol

Alton & Prša  2012
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AO Ser: sistema binario con curva de luz tipo Algol, 
compuesto por una A7V (primaria) y una K1 - 3 
subgigante (secundaria).



β Lyrae GSC 1534:0753

Dirk Terrell
Southwest Research Institute

Curvas de luz tipo β Lyrae 
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Curvas de luz tipo W UMa (P < 1 día) 

Hümmerich et al. 2013
Variable Stars Observer Bulletin
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V1
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Modelo físico de binarias cercanas (“close binaries”)

Se refiere a estrellas de períodos cortos y tamaños no mucho menores que su 
separación. Se trata de una clasificación desarrollada por Z. Kopal, que se basa 
en cómo varía el potencial gravitatorio en los alrededores de la binaria.     

Consideremos una binaria de órbita circular y nos ubicamos en un sistema de 
coordenadas cuyo origen está en el centro de masa (CM) de la binaria y que rota 
con una velocidad igual a la velocidad orbital (por tanto M1 y M2 están fijas y se 
toma el eje x pasando por ellas): 

x∙ ∙
M1

M2

V2

x
CM

Ω

(Aclaración: son “cercanas” entre sí, no “cercanas” al Sol)
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Entonces, se puede definir el conjunto de superficies equipotenciales que rodea a 
las dos componentes (“problema restringido de 3 cuerpos” de Mecánica Celeste) 
sobre las cuales el potencial gravitatorio es constante y también lo son la presión, 
la densidad y la temperatura. Cada conjunto de superficies equipotenciales 
depende de las masas 
de las componentes y de su separación. 

Son superficies en 3D, se analiza su 
intersección con el plano ecuatorial de 
la binaria.  

CM

“The Physical Universe”, Shu



Gravedad efectiva: es la resultante entre 
la atracción gravitatoria de las estrellas 
y el efecto de la fuerza centrífuga debido 
a que el sistema de referencia está 
rotando (velocidad angular Ω).
Las normales a las superficies 
equipotenciales dan la dirección de la 
gravedad efectiva (representada en la figura 
por los vectores). Cerca de las estrellas tiene 
sentido hacia las mismas pues domina la 
atracción gravitatoria. Lejos de las estrellas el 
sentido es alejándose de las mismas, pues 
domina la fuerza centrífuga. La superficie en 
que ambos lóbulos se tocan en un punto (L1) 
define los lóbulos de Roche. L1 es uno de los 
puntos Lagrangianos, son máximos del 
potencial (equilibrio inestable).  

72

“The Physical Universe”, Shu



Ejemplo de superficies equipotenciales 
 

El centro de masa está más 
cerca de la componente de 
mayor masa (M1). 

¡No confundir el  centro de 
masa (x) con  L1 !

Intersecciones de las superficies 
equipotenciales con el plano orbital 
(binaria de componentes cercanas con 
masas M1 = 0.85 Msol, M2 = 0.17 Msol y 
separación a = 0.718 Rsol. Centro de 
masas del sistema en “X”.



Clasificación de Binarias de componentes cercanas
(en base a los lóbulos de Roche) 

The Internet Encyclopedia of Science
74

 Separadas (“Detached”)

 Semi-separadas (“Semi-detached”)

 En contacto (“Contact binary” o “Contact pair”)
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Bibliografía recomendada para 
Binarias Cercanas: “The Physical 
Universe”, Shu

“The Physical Universe”, Shu



Evolución de un sistema binario con transferencia de masa sucesiva en 
ambos sentidos

“A
strophysics I ”, B

ow
ers &

 D
eem

ing 
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Análisis estadístico de binarias con primaria tipo O,B V: cociente de masas q vs. log período P 

M
oe &

 D
i S

tefano 2017, A
pJS

 230, 15
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Masas estelares



79

Relación Tef vs. Masa estelar para una muestra de estrellas cercanas de 
Secuencia Principal (“enanas”, clase de luminosidad V)                       

O

B

A
F
G
K
M

Eker et al. 2015 AJ 149, 131



Estrellas de gran masa: “VMS very massive stars” con masas M > 100 Mʘ

En el cúmulo abierto Galáctico NGC 3603, muy joven (106 años), masivo y denso: 
binaria espectroscópica y eclipsante A1, ambas componentes son WR.

Schnurr et al. 2008, MNRAS 389, L38
80



Candidatas a VMS:

 Tehrani et al. 2019, MNRAS 484, 2692  

En la región de formación 
estelar 30 Dor (región HII) en la 
Nube Mayor de Magallanes 
(LMC). 

 i desconocida ⇒ masas aprox. 

Melnik 34: binaria espect. SB2, 
fuente intensa de rayos X, 
ambas componentes son WR.
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Diagrama Color Magnitud incluyendo estrellas enanas tipo T e Y

filtro H ~ 1.6 μm  
Kirkpatrick et al. 2012, ApJ 753, 156 82
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Sistemas múltiples



Sistemas Múltiples 

Actualmente se utiliza el concepto 
“orden de multiplicidad”. Una binaria 
tiene orden de multiplicidad 2. Un 
sistema de 3 componentes, orden de 
multiplicidad 3, y así sucesivamente.

Notemos que para estrellas de tipo 
solar ~ 60% son estrellas aisladas, 
mientras que para estrellas masivas las 
aisladas parecen ser menos del 20%. 
Además, las triples + cuádruples 
¡parecen ser más del ~ 50%!

Moe & Di Stefano (2017)



Sistemas Múltiples 

“The Updated Multiple Star Catalog” Tokovinin et al. (2018): 2000 sistemas jerárquicos 
(raros casos de 6 y 7 componentes).

El movimiento de 3 o más cuerpos no siempre admite soluciones estables, en 
particular cuando las separaciones entre componentes son del mismo orden de 
magnitud, y análogamente las masas.

Tipos de sistemas múltiples: 
                                                - “Jerárquicos” (estables) 
                                                - “Trapecio” (inestables)   



a

b

c
86

Jerárquicos: sistemas que pueden “desacoplarse” y ser considerados como conjunto 
de “problemas de 2 cuerpos”. Son estables. Ej.: un sistema de 3 cuerpos puede 
tratarse como un problema de 2 cuerpos (estable) si hay 2 componentes muy 
cercanas (a + b) y la 3era componente (c) está mucho más lejos. O un sistema de 4 
cuerpos si están ordenados como 2 binarias y puede “desacoplarse” como un sistema 
de 2 cuerpos, siendo c/u de ellos una binaria (a+b y c+d). Este último ha sido el caso 
de binarias visuales, que luego se descubrió que c/u de ellas era a su vez una binaria 
espectroscópica.     
   



Trapecios: llevan este nombre por el grupo “Trapezium” ( θ1 Ori ). Son sistemas en 
los que las separaciones entre las componentes son del mismo orden. Su estabilidad 
es muy limitada. En gral. son estrellas tipo O y B, sumergidas en nebulosas de 
emisión donde se han formado. Pequeñas asociaciones o sub-grupos de estrellas 
tempranas. Serían transitorios, y su destino es: (i.) disgregarse totalmente o  (ii.) 
reordenarse y pasar a ser un sistema jerárquico (a veces eyectando una o más 
estrellas a alta velocidad). 
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Esta ilustración muestra como un grupo de estrellas puede disgregarse, lanzando 
algunos miembros al espacio. Panel izq.: miembros de un sistema estelar múltiple 
orbitando alrededor de su centro de masa común. Panel centro: dos de las estrellas 
se acercan en sus órbitas. Panel der.: las estrellas más cercanas eventualmente se 
fusionan o forman una binaria “cerrada”. Este evento libera energía gravitacional 
suficiente para expulsar las estrellas más alejadas como estrellas de alta velocidad.

Credit: NASA, ESA, and Z. Levy (STScI)
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