
Sistemas Estelares 2023
Comunicación

● e-mail: sistemasestelaresfcaglp@gmail.com

● Classroom por invitación

○ contiene planificación, clases teóricas, prácticas y avisos 

varios

○ enviar mail para recibir invitación

● (web http://carina.fcaglp.unlp.edu.ar/estelar/se.html)
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Sistemas Estelares 2023
Programa
1. Sistemas binarios y múltiples.
2. Cúmulos abiertos.
3. Cúmulos globulares.
4. Evolución.
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 2023
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
●  etc.
●  Bibliografía específica para cada bolilla. 
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Bolilla 1

Sistemas binarios y 
múltiples
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Sistemas binarios y múltiples
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● Generalidades
● Binarias espectroscópicas
● Binarias eclipsantes
● Masas estelares
● Sistemas múltiples
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Generalidades: parámetros de la elipse (órbita)

elipse en coordenadas polares:
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Generalidades: órbita de una binaria

- En líneas llenas las órbitas absolutas 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. 
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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 interferometría 

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



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). 



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



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

15



16

Caso de “1 espectro visible” (SB1)

Se considera la órbita absoluta de la primaria 
respecto al centro de gravedad (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.

 plano del cielo

 plano orbital

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)

★p
B

A

υ
r

plano del 
   cielo

plano de la 
    órbita

OBS.
     -z

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):

(2)

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



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

donde usamos la segunda ley de Kepler para introducir la constante h y eliminar dν/dt. Así:

donde P : período y   n=2π/P : movimiento angular medio.



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).  





Ecuación de Kepler

θE
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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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)
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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



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. 50



Curvas de luz tipo Algol

Alton & Prša  2012

51

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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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.  

C
M

“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).  
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“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
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 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 distintos tipos de binarias: binarias visuales

Sixth Catalog of Orbits of Visual Binary Stars” /  2800 órbitas

Hartkopf et al. 2006, US Naval Observatory  (actualizado constantemente)
https://ad.usno.navy.mil/wds/orb6.html
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Análisis estadístico de distintos tipos de binarias: binarias espectroscópicas 

“SB9: Ninth catalog of spectroscopic binary orbits” /  4800 órbitas
 

Pourbaix et al. 2004, A&A 424, 727 (actualizado constantemente)
http://sb9.astro.ulb.ac.be/mainform.cgi
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Análisis estadístico de distintos tipos de binarias:
Binarias eclipsantes tipo Algol

“Updated catalog of 4680 northern eclipsing binaries (EBs) 
with Algol-type light-curve”

 

Papageorgiou et al. 2018, ApJS, 238, #4
63



P [días]   Binarias eclipsantes tipo Algol

log P [años]   Binarias visuales

log P [días]   Binarias espectroscópicas
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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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Análisis estadístico de distintos tipos de binarias:
Binarias espectroscópicas, 4800 sistemas

“SB9: The ninth catalogue of spectroscopic binary orbits” 
 Pourbaix et al. 2004,  A&A 424, 727 / actualizado constantemente
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Masas estelares
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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
69



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 (DCM)  de estrellas de menor masa: tipos M, L y T  

Golimowski et al. 2004, AJ 127, 3516 

L’:  3.4 - 4.1 μm 

M’:  4.6 - 4.8 μm

(filtros NIR - MKO)
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Espectros de estrellas O5 a M5:
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Estrellas de menor masa: tipo L 

TiO, VO / CaH, FeH,
H2O, Li I, K I, Na I, 
Rb I, Cs I

“L dwarf and T dwarf spectral classification”  http://www.stsci.edu/~inr/ldwarf1.html 73

Tef ~1300 – 2000 °
K 



Estrellas de menor masa: tipo T 

           CH4, H2O

“L dwarf and T dwarf spectral classification” http://www.stsci.edu/~inr/ldwarf1.html 74

13 MJUP < M < 75 MJUP 

 
      M  < ~0.07 Mʘ



DCM de estrellas O hasta T, en IR: 

All WISE 2DR: Second Data Release 
   (coord., mag. W1 y W2, mov. )

+
2MASS J, H, K mag

bandas W1, W2: 3.4, 4.6 μm

(WISE:  NASA Wide IR Survey Explorer)

Kirkpatrick et al. 2016, ApJS 224, 36
75



    Y0, Y1, Y2

    d ≤ 20 pc   

   Teff  < 500 K  (Leggett et al. 2016)

     masas (por modelos)= 2 a 30 MJUP

    espectros: CH4, H2O; NH3 

Kirkpatrick et al. 2012, ApJ 753, 156

Estrellas de menor masa: tipo Y 
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DCM incluyendo estrellas enanas tipo Y

filtro H: 1.6 μm  

Kirkpatrick et al. 2012, ApJ 753, 156 77
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Sistemas múltiples



Sistemas Múltiples 

Son sistemas estelares de 3 o más componentes.
Veramendi et al. (2014): “For solar-type stars, … systems with multiplicity of order 
three or greater represents approximately 25% of the total of binary and multiple 
systems, while this fraction is 21% for low-mass stars (Duchêne & Kraus 2013)”

“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)   
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a

b

c
80

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: 1. disgregarse totalmente o  2. 
reordenarse y pasar a ser un sistema jerárquico (a veces eyectando una o más 
estrellas a alta velocidad). 
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This three-frame illustration shows how a grouping of stars can break 
apart, flinging the members into space. Panel 1: members of a 
multiple-star system orbiting each other. Panel 2: two of the stars 
move closer together in their orbits. Panel 3: the closely orbiting stars 
eventually either merge or form a tight binary. This event releases 
enough gravitational energy to propel all of the stars in the system 
outward (like “high-velocity” stars), as shown in the third panel. 

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

82



83

.


