UNIVERSIDAD DE LOS ANDES
FACULTAD DE CIENCIAS

DEPARTAMENTO DE FiSICA
GRUPO DE ASTROFISICA TEORICA

VELOCIDAD RADIAL DE LA ESTRELLA HD 159378

Trabajo especial de grado presentado ante la ilustre
Universidad de Los Andes para optar al titulo de:
Licenciado en Fisica.

Presentado por:
Br. Ender Paredes
Tutora: Dra. Patricia Rosenzweig Levy
Co — Tutora: M.Sc. Gabriela Garcia Lugo
Noviembre 2023.

Vi



DEDICATORIA

A Mama y a mi hijo Mathias

Vii



AGRADECIMIENTOS

A Dios, por permitirme avanzar ante cualquier adversidad .A mi madre Maria Consuelo y
a mi padre Albano Jose , que han estado en buenas y malas apoyando en todo momento,

esta tesis es un testimonio de su dedicacion y sacrificio.

A mi tutora la Dra. Patricia Rosenzweig Levy, por su valiosa guia, apoyo, dedicaciony
paciencia en la orientacion de mi trabajo de grado. Su conocimiento, perspicacia y

atencion al detalle han sido herramientas fundamentales para lograr esta meta.

A mi cotutora M.Sc. Gabriela Garcia Lugo, por su esencial colaboracién en la revision y
correccion de mi trabajo, sus acertadas sugerencias y comentarios enriquecieron en gran

medida mi trabajo. .

Al profesor Orlando Naranjo, por sus grandes aportes, consejos y ensefanzas que hacen

parte de mi formacion académica.

A los profesores Félix Aguirre, Edgar Guzman, y Alberto Patino , por haber aceptado
formar parte del jurado evaluador y contribuir con este Trabajo Especial de Grado con

sSus recomendaciones. .

A mis amigos y hermanos Carlos Enrique Pérez, Libardo Zerpay Carlos Eduardo Jaimes,
con quienes he compartido a lo largo de este proceso y han demostrado lealtad absoluta

gracias por su apoyo en todo momento.

A la profesora Adriana Pérez, por todo el apoyo y solidaridad en distintos procesos que

ayudaron a finalizar mi trabajo de grado.
A demas familiares y amigos, Lolimar Olmos, Tibaldo Zerpa, Marbelis Guillen, Jesus

David, Alvaro Parra, Angel Diaz , Jairo Calderén, Ruber Rodriguez, que de una forma u

otra han contribuido y se han hecho parte de este triunfo.

viii



VELOCIDAD RADIAL DE LA ESTRELLA HD 159378

Br. Ender Paredes

Resumen: En el presente trabajo, se analizé un espectro de alta resolucion de la estrella
supergigante amarilla HD 159378, obtenido el 9 de agosto de 2003. Este espectro se
tom¢é utilizando un CCD incorporado al espectrografo HERCULES, y acoplado al
telescopio de tipo Cassegrain MclLellan de 1 m del Observatorio Mt. John de la
Universidad de Canterbury en Tekapo (Nueva Zelanda). Cubre un rango de AA (4510 -
6820) A, con una dispersion lineal de 2 A/mm, fraccionado en 44 6rdenes. La calibraciéon
de su longitud de onda, se realizé con una lampara de comparacion de Th-Ar. El espectro
fue reducido utilizando el Software de reduccion HERCULES (HRSP) desarrollado en el
Departamento de Fisica y Astronomia, de la Universidad de Canterbury (Nueva Zelanda);
y la data fue procesada con los paquetes y subrutinas del software IRAF (Image
Reduction and Analysis Facility). Posteriormente, a través de un riguroso analisis
espectroscopico y siguiendo criterios estandares de medida y seleccion, se realizo la
identificacion de 38 lineas fotosféricas, a partir de las cuales, se derivo la velocidad radial
promedio de la estrella. Asi, se obtuvo un valor de (-14,6 £ 0,6) km/s. Por otro lado, en el
espectro analizado de HD 159378, se encontré un mayor porcentaje de lineas de Fe |,
Fe ll, Crlly Till, entre otros. Siendo el Fe I, el elemento quimico identificando con mayor
frecuencia, representando un 26 % del total de las lineas, seguido por Cr Il, con un 21 %.
Asimismo, en el espectro de esta estrella, solo esta presente la Linea Ha de la Serie de
Balmer, encontrandose el resto de ellas en los espacios entre los érdenes del espectro o
fuera del rango estudiado. Ahora bien, el andlisis de la velocidad radial de Ha, fue
realizado por separado por ser una linea de resonancia; obteniéndose un valor de Vr =
— 5.1 km/s. Este valor, difiere por mas de 9 km/s del valor obtenido para la velocidad
radial promedio de las lineas fotosféricas, lo que indica una alta variabilidad y
movimientos turbulentos en la atmdésfera de HD 159378. Peculiaridades muy usuales en

este tipo de estrellas supergigantes.
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CAPITULO 1.

MARCO TEORICO

Las estrellas son los objetos mas difundidos del universo , en el interior de las
galaxias, estos cuerpos celestes contienen el 90% de la materia; mientras que en
los cumulos galacticos concentran el 70% de ella (Bisnovatyi-Kogan, 2011). Asi, las
la formacion de muchos elementos quimicos esta relacionado con su proceso de
evolucion. Por ello, estudiar y comprender como evolucionan las estrellas en sus
diferentes etapas, es de suma importancia ya que nos permite conocer la historia,

estructura y evolucion de nuestro universo (Bakulin et al., 1987).

Una estrella es un objeto esférico de gas que se encuentra en un estado de
equilibrio, entre la gravedad que intenta comprimirla y la variacion radial de presion
del gas que intenta expandirla. La energia se genera en el interior de las estrellas
por medio de las reacciones termonucleares y la energia resultante, es emitida al
espacio en forma de radiacién electromagnética (luz), neutrinos y viento estelar
(gas) (Garzon et al., 2009).

Las estrellas comienzan a formarse a partir de materia contenida en nubes
moleculares, que en su mayoria estan compuestas de Hidrégeno. Estas nubes
presentan zonas de alta densidad, que ocasionan que el material de la misma se
aglutine debido a la fuerza gravitatoria, comenzando a contraerse y a fragmentarse
en regiones mas pequenas llamadas nucleos. Cuando uno de estos nucleos se
vuelve esférico, se denomina protoestrella (Pena, 2012). La contraccion de una
protoestrella solo se detiene cuando la mayor parte del gas esta completamente
ionizado en forma de plasma, donde la temperatura central alcanza un valor tan alto
que las reacciones nucleares comienzan, dando como resultado la generacion de
la energia. En este punto se alcanza el equilibrio hidrostatico y se puede definir

como estrella (Karttunen et al., 2007).
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1.1 Espectros estelares

Todo lo que se sabe sobre los cuerpos celestes se basa en el estudio de su
luz, o dicho de otro modo, de la radiacion electromagnética recibida. La luz que se
observa con el ojo humano, es en realidad una porciéon muy pequefna del espectro
de ondas electromagnéticas.Dicho espectro, estd compuesto por las radiaciones de
longitudes de onda largas, como las ondas de radio e infrarrojas; intermedias, como
la luz visible; y por longitudes de onda mas cortas, el ultravioleta, rayos X y rayos
gamma (Kutner, 2003). Por ello, para estudiar la luz que proviene de las estrellas,
se utilizan diferentes técnicas e instrumentos que detectan ondas electromagnéticas

en los distintos rangos de longitud de onda del espectro.

Las estrellas, emiten radiacion en casi todas las longitudes de onda del
espectro electromagnético. Pero la mayoria de estas radiaciones no llega hasta la
superficie de la Tierra, porque se extinguen antes de llegar o son absorbidas por la
atmosfera terrestre, ya que ésta solo permite el paso de radiaciones entre (3300 —
9000) A .De esta manera, entre la radiacion que logra llegar a la Tierra, se encuentra
la franja del espectro visible, cuya longitud de onda esta entre (3800 — 7000) A y
que es la responsable de producir en el ojo las sensaciones cromaticas (Jaschek &
de Jaschek, 1983). También, el rango visible del espectro electromagnético, es el
que proporciona informacion sobre las propiedades fisicas de los objetos celestes,

como su composicion quimica, evolucion, densidad y presion (Guapacha, 2016).

Por lo tanto, se puede decir que la luz proveniente de una estrella, es una
sintesis de muchas radiaciones de distintas longitudes de ondas, y para
descomponerla en los distintos colores que la componen, es necesario hacer uso
de un espectrografo, cuya parte esencial es un prisma o una red de difracciéon. De
esta forma, al incidir un haz de luz en cualquiera de estos dispositivos, se
descompone en una sucesion de radiaciones (monocromaticas) de distintas
longitudes de onda. Esta sucesién de radiaciones de distintos colores forma lo que
se conoce como espectro (Jaschek & de Jaschek, 1983), el cual se define como
una representacion que muestra la intensidad de la luz en funcion de la longitud de

onda o frecuencia de una fuente (Kutner, 2003).
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El espectro que emite una estrella depende principalmente de la temperatura
de su "superficie" llamada fotdsfera, que es la region en la cual los fotones pueden
escapar de una estrella sin mayor absorcion o dispersion (Maoz, 2016).
Generalmente, los espectros estelares se componen de un continuo que cubre
todas las frecuencias. Superpuestas al continuo, estan las lineas del espectro, que
seran de emision si sobresalen al continuo o lineas obscuras de absorcion si lo
oscurecen (Battaner, 1999). Las lineas de emision sobresalen al continuo porque
los atomos en la atmdsfera de la estrella emiten radiacion en longitudes de onda
especificas, lo que crea las lineas de emision. La intensidad y el numero de estas
lineas dependen de la temperatura, presion y composicion quimica de la atmosfera
estelar (Kutner, 2003). Por otro lado, la mayoria de los espectros estelares muestran
lineas oscuras, que se producen por la absorcién de estas lineas por atomos y
moléculas presentes en las capas exteriores y menos densas de las atmdsferas de

las estrellas (Russell, 1914).

De esta manera, se puede decir que una gran parte de la informacion que se
tiene sobre las propiedades fisicas de las estrellas proviene, en su mayoria, del
estudio de sus espectros. Principalmente, del estudio de la intensidad de las lineas
de absorcion, que permite determinar la masa estelar, temperatura y composicion
quimica. Ademas, la forma de las lineas, también puede proporcionar informacion
sobre los procesos atmosféricos que ocurren en el interior de las estrellas (Karttunen
et al., 2007).

1.1.2 Clasificacion espectral

Ahora bien, la clasificacion espectral comenzé a realizarse antes de que se
explicara el surgimiento de los espectros estelares, al comprenderse que sus
caracteristicas estaban relacionadas con la diferencia entre las propiedades fisicas

de las estrellas, como su temperatura, luminosidad, entre otros.

Inicialmente, los espectros de la mayoria de las estrellas fueron ordenados en
forma secuencial; donde, las lineas de algunos elementos quimicos se debilitaban

gradualmente, mientras que la de otros se intensificaban. Asi, esta relacion entre
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las intensidades de determinadas lineas espectrales, fue lo que permitié realizar lo

que se conoce como clasificacién espectral.

Isaac Newton observd el espectro solar en 1666; pero, oficialmente, la
espectroscopia comenzo6 en 1814, cuando Fraunhofer observo las lineas oscuras
(o de absorcion) en el espectro del Sol. A manera de identificacion, él le asigno a
algunas de las lineas oscuras mas intensas, letras mayusculas como D, G, Hy K,
pero sin conocer los elementos responsables del origen de estas lineas. Y no fue
sino hasta 1860, cuando Kirchhoff y Bunsen, las identificaron y determinaron que
son lineas caracteristicas producidas por varios elementos en un gas incandescente
(Karttunen et al., 2007).

Posteriormente, astronomos de la Universidad de Harvard, crearon en la ultima
parte del siglo XIX, idearon el llamado Sistema de Clasificacion de Harvard; en el
que, los espectros de miles de estrellas fueron fotografiados y utilizados para
clasificarlas en lo que se denomina sus tipos espectrales (Morrison, 2008). En este
sistema, las estrellas fueron clasificadas segun las lineas de absorcion del
Hidrégeno, mas fuertes y mas débiles en intensidad, por lo que diferentes tipos

espectrales corresponden a diferentes temperaturas superficiales.

Asi pues, en esta clasificacion, las estrellas se dividieron en siete tipos
espectrales, O, B, A, F, G, Ky M; asignadas en orden decreciente de temperatura;
esto es, O para las mas caliente y M para las mas frias. En la Tabla N° 1, se observa
el porcentaje estimado de estrellas para cada una de las clases espectrales
mencionadas. Ademas, entre estos tipos de espectros en la clasificacion general,
hay otros denominados de transicion, y para denotarlos se agrega al tipo espectral,
un numero, que puede ir desde 0 hasta el 9 (Jaschek & De Jaschek, 1983). Es decir,
que los espectros parecidos entre si, se reunen en clases espectrales; mientras que,

las diferencias imperceptibles, permiten obtener las subclases (Bakulin et al.,1987).
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Tabla N° 1: Porcentaje de estrellas en las diferentes clases espectrales (Morrison, 2008).

Tipo Color Proporcién (%)
O Azul 0.003
B Azul-Blanca 0.13
A Blanca 0.63
F Blanca-Amarilla | 3.1
G Amarilla 8
K Naranja 13
M Roja 78

Por otro lado, en 1943 se introduce la Clasificacion Espectral de Yerkes,
también conocida como Sistema MK. En esta clasificacion, se toman en cuenta las
lineas espectrales que dependen principalmente de la gravedad superficial, que a
su vez esta relacionada con la luminosidad y el radio de la estrella. De esta manera,
las estrellas se catalogan con numeros romanos: la para las supergigantes mas
luminosas, Ib para supergigantes menos luminosas, Il para gigantes luminosas, llI
para gigantes normales, IV para subgigantes y V para estrellas de la secuencia

principal (Garzén et al., 2009).
1.1.3 El Diagrama Hertzsprung-Russell (HR)

A comienzos del siglo XX, los astronomos Hertzsprung y Russell dieron un
paso crucial hacia la comprension de la fisica estelar. Desarrollaron de manera
independiente, un diagrama logaritmico que les permitid clasificar las estrellas de
una manera mas precisa, y que ademas permitia estudiar su ciclo evolutivo (Maoz,
2016). En este diagrama, el eje horizontal esta representado por una medida de la
temperatura de la estrella (color o tipo espectral), y el eje vertical representa una

medida de su luminosidad (magnitud absoluta).

Actualmente, es conocido como diagrama de Hertzprung-Russell, o diagrama

HR, y se ha convertido en una herramienta fundamental en la astrofisica para el
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estudio de las estrellas, ya que permite clasificarlas en distintos tipos espectrales,
obtener su composicién quimica, estimar la masa, el tamafio, e incluso la vida o

duracion de una estrella (Garzon et al., 2009).

En el diagrama HR, se distinguen tres zonas bien diferenciadas (ver Figura N°
1), ya que en la parte superior del diagrama, se localizan las estrellas de mayor
masa y mayor luminosidad, denominadas estrellas Gigantes y Supergigantes, que
son estrellas muy grandes y frias. En la parte inferior, la regién esta poblada por
estrellas calientes, pero poco luminosas, llamadas enanas blancas (Bakulin et al.,
1987). Una larga banda diagonal que se despliega desde la parte superior izquierda
a la parte inferior derecha se denomina Secuencia Principal. Esta zona, concentra
el 90 % de las estrellas y es donde las mismas pasan la mayor parte de su vida
consumiendo Hidrégeno, en una fase estable en la cual, la posicion que ocupan
sobre dicha diagonal, viene determinada por su masa inicial. De esta manera, en la
parte superior de la Secuencia Principal, se ubican las estrellas de gran masa como
las gigantes azules, y en la parte inferior, las de masa pequefia como las enanas

rojas (Morrison, 2008).

O5 B0 A0 FO GO KO MO M7
~B - ' -

I Supergigantes

=
= 4 4
8 L j
12 R ' ) .
| Enanas Blancas e
16 5 | i | L | ¥ | L |
-0.4 0.0 04 0.8 1.2 1.6 2.0

Figura N° 1: Diagrama HR (Carroll & Ostlie, 2017)
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Por otro lado, como se puede observar en la Figura N° 1, la distribucion de las
estrellas es irregular, lo que indica una dependencia determinada entre las
luminosidades y temperaturas en cada grupo de estrellas. De igual modo, la
posicion de cada estrella, en una u otra zona del diagrama, no es al azar, depende

de sus propiedades fisicas y su fase de evolucion (Bakulin et al., 1987).

1.2.1 Evolucién Estelar.

Las estrellas pasan por un ciclo de vida completo y recurrente, nacen, viven y
mueren. Por ello, se puede definir la evolucidn estelar como el ciclo de vida de las
estrellas. A medida que las estrellas evolucionan, fusionan y consumen los
elementos quimicos que sintetizan en sus nucleos, y cuando estos elementos se
agotan; la mayor parte del material es devuelto al medio interestelar y es
reincorporados a la siguiente generacion de estrellas; el resto, termina formando

objetos compactos (Pefia, 2012).

Asi, las estrellas pasan por fases evolutivas muy diferentes, siguiendo
trayectorias que dependen principalmente de su masa inicial. Los resultados de los
calculos evolutivos generalmente se representan en forma de trazas evolutivas en
el diagrama de Hertzsprung-Russell (HR), como se observa en la Figura N° 2, donde
el logaritmo de la temperatura efectiva (log (Teff)) se representa en la abscisa y el

logaritmo de la luminosidad (log (L)) en ordenadas.
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Figura N° 2: Trayectorias evolutivas teoricas en el diagrama HR, para estrellas

de diferentes masas, basadas en calculos computacionales (Choudhuri, 2010).
1.2.2 Formacion Estelar

El Hidrégeno es el elemento mas abundante en el medio interestelar, y se
encuentra agrupado en vastas regiones de gas y polvo conocidas como nebulosas
0 nubes moleculares, que se caracterizan por presentar densidades no uniformes y

extremadamente bajas.

En estas nebulosas, comienza la formacién de las estrellas. En las zonas de
mayor densidad, el material de la nube comienza agruparse debido a la accion de
la gravedad, lo que trae como consecuencia que la densidad aumente,
incrementando a su vez y de forma continua la atraccion gravitatoria; comenzando
un proceso de contraccion o colapso gravitatorio de la nube. No se sabe con certeza
lo que desencadena el colapso gravitacional, probablemente es el resultado de
perturbaciones ocasionadas por turbulencias en la nube o producto de explosiones

de las estrellas formadas en su interior, como las supernovas (Pefa, 2012).

20



Al colapsar la nube, ésta se fragmenta en regiones mas compactas conocidas
como nucleos, que posteriormente formaran protestrellas. Este cuerpo estelar, aun
en colapso, realiza la transicion de protoestrella a estrella, cuando en su nucleo
primario la fuente principal de generacion de energia pasa a ser la fusion nuclear a
través de las reacciones nucleares, en lugar del colapso gravitacional. Pero este
cambio no es repentino, ya que el material mas cerca del centro se calienta mas
rapido y, eventualmente, se genera suficiente energia en el interior de la estrella
para que se detenga el colapso. Cuando esto sucede, la estrella alcanza una
condicion estable, llamada equilibrio hidrostatico, y entra en la secuencia principal
(Kutner, 2003).

1.2.3 Secuencia Principal

Cuando una estrella entra en la Secuencia Principal, su principal fuente de
energia es la conversion de Hidrogeno en Helio, a través de procesos de fusion
nuclear. A medida que ocurren las reacciones nucleares, la composicion de la
estrella va cambiando. Con el tiempo, este cambio podria afectar el tipo espectral y
la luminosidad de la estrella; mientras que, su estructura basica no varia de forma
significativa. Por ello, la vida util de una estrella en la Secuencia Principal; depende
de la cantidad de Hidrégeno disponible en el nucleo y la velocidad a la que ese
combustible se esta consumiendo, lo que es proporcional a la masa total de la
estrella (Kutner, 2003).

Cuanto mas masiva es una estrella, mas luminosa y caliente sera, por lo que
mas rapidamente agota su combustible de Hidrogeno, dando como resultado que
pasa poco tiempo en la secuencia principal. Por el contrario, para estrellas de baja
masa, la zona de conveccion en su atmosfera se extiende hasta la superficie,
aportando Hidrégeno al nucleo, procedente de las capas externas, incrementando

asi el tiempo que la estrella pasa en la Secuencia Principal (Pefia, 2012).
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1.2.4 Secuencia Principal Inferior

Esta zona esta conformada por estrellas de baja masa, de masa tipo solar y
de masa intermedia. Las estrellas de baja masa, que son aquellas con un rango
entre (0.08 — 0.6) MO, realizan el transporte de la energia desde el nucleo hasta las
capas externas; principalmente, por convencion. Ademas, debido a sus bajas
temperaturas, los fotones no pueden ser transportados por la radiacién conduciendo
una gran opacidad. Como resultado, estas estrellas son totalmente convectivas y la
radiacion no es una forma eficiente de transportar su energia (Karttunen et al.,
2007). Mientras que, las estrellas de masas tipo solar e intermedia, entre (0.6 — 1.5)
Mo, presentan un nucleo radiativo debido a que la opacidad es mas baja y la
radiacion puede transportar la energia. Estas estrellas, a diferencia de las menos
masivas, no transportan Hidrégeno a su nucleo desde las capas exteriores, por lo

que presentaran una envolvente convectiva (Pefia, 2012).

1.2.5 Ciclo Prot6n-Proton

El ciclo proton-protén es la principal fuente de energia de una estrella en la
Secuencia Principal inferior. Por ello, la generacién de energia en el interior del Sol
y en estrellas de masas menores, tiene lugar principalmente debido a esta cadena
(Choudhuri, 2010).

En las dos primeras reacciones, se produce deuterio (°H) y luego el Helio 3

(®*He), de la siguiente manera:

'H+ TH - 2H + e* +ve (1)

H+'H —3He +y (2)

El neutrino producido en la reaccion (1) puede escapar libremente de la estrella
y se lleva parte de la energia liberada. El positron (e+) se aniquila inmediatamente

junto con un electrén, dando lugar a un fotén.
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La segunda reaccion (2), donde un deuterio y un protén se unen para formar
el isétopo de Helio (3He), es muy rapida en comparacion con la anterior. Por ello, la

abundancia de deuterones, dentro de las estrellas, es muy pequena.

Después de la produccion de 3He, las reacciones pueden proceder a través de
tres alternativas o ramas de la cadena Proton-Proton: pp1, pp2, pp3. La rama pp1

es la rama dominante para condiciones correspondientes al interior solar.
Se trata de dos nucleos de *He que produce un ntcleo de “He:
ppl: °He +3He - — “He + '"H + 'H (3)

Las otras dos ramas (pp2 y pp3), empiezan a dominar unicamente cuando la
temperatura esta por encima de 107 K. Requieren la existencia previa del isotopo

mas abundante del Helio (4He) y su primera forma, el berillio ("Be):
SHe +*He - —> Be +y (4)

Posteriormente, el berilio (‘Be) puede dar lugar a los siguientes dos tipos de

reacciones:
pp2: '‘Be + e— — "Li +v (5)
Li+'"H -—— “He + *He (6)
pp3: 'Be+'H- -8B +y (7)
8B »>%Be+et+v (8)
8Be — “He + “He 9)

1.2.6 Secuencia Principal Superior

En esta zona de la Secuencia Principal, se ubican estrellas con masas

mayores a la masa del Sol (Me > 1.5), que se caracterizan porque su region central
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se vuelve convectiva. Esto ocasiona que la produccion de energia se genere
principalmente en su nucleo; por lo que, mientras mas grande sea la masa de la
estrella, mayor sera su nucleo convectivo. Ademas, debido a las altas temperaturas
en este tipo de estrellas, la opacidad se reduce y la radiacion alcanza las capas
exteriores, por lo que la cadena protén deja de ser eficiente, y el nucleo fusiona el
Hidrégeno en Helio principalmente a traves del ciclo CNO, proceso en el que el

Carbono hace el papel de catalizador en sus reacciones (Pefia, 2012).
1.2.7 Ciclo CNO Carbono-Nitrogeno-Oxigeno

En este proceso, intervienen protones que se agregan a los nucleos de
carbono, formando Nitrégeno, el cual se vuelve inestable al agregar mas protones
y se descompone en Helio y Carbono. Este ultimo cumple la funcion de catalizador
de la transformacién del Hidrogeno en Helio, acompanando toda la transformacion

con una considerable liberacion de energia (Jaschek & de Jaschek, 1983).
Las reacciones que ocurren durante el ciclo CNO, se describen a continuacion:

e Un nucleo de Carbono 12 ('°C) captura un nucleo de Hidrogeno ('H, un
proton) para formar un nucleo de Nitrogeno 13 (3N); emitiendo un rayo

gamma (y) en el proceso
12C + H — BN+y (10)

e El nucleo de >N emite un electrén positivo (positron, e*) y se convierte en
Carbono 13 (3 C)

BN— 13C+e*+ve (11)

e Este nucleo, captura otro protén y se convierte en Nitrédgeno 14 ('“N),

emitiendo otro rayo gamma
13C+ "H— MN+y (12)

e EIl Nitrégeno 14 captura un protén para formar Oxigeno 15 (°0)
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14N+ 'TH— 150+Y (13)

e El nucleo resultante de Nitrogeno expulsa un positron como lo hizo

anteriormente y, por lo tanto, se transforma en Nitrogeno 15 ('°N)
50— SN+y+Ve (14)

e Finalmente, el nucleo de Nitrogeno 15 captura un protdon que se mueve
rapidamente y se descompone en un nucleo de Carbono 12, mas un nucleo

de Helio (particula alfa) de masa 4 (*He)
N+ 'H— 12C+ “He (15)
1.3 Etapas Post — Secuencia Principal.

La fase de secuencia principal, finaliza cuando el Hidrégeno se agota en el
centro de la estrella, y comienza un estado en el cual el Hidrégeno se quema en
una capa que rodea un nucleo de Helio, que se esta contrayendo ocasionando un
incremento de su temperatura (Karttunen et al., 2007). En esta etapa, la luminosidad
aumenta debido a la contraccién gravitacional; mientras, que la combustién de
Hidrogeno va incrementando la masa del nucleo de Helio. Esto ocasiona una
enorme expansion de las capas externas de la estrella, llevandola hacia arriba y
hacia la derecha en el diagrama HR, a la fase de gigante roja. Esta fase del ciclo
evolutivo de una estrella, es breve comparada con el tiempo que la estrella pasa en
la Secuencia Principal, puesto que dura aproximadamente una décima parte del
mismo (Maoz, 2016).

1.3.1 Proceso triple Alpha

Como consecuencia de las reacciones del ciclo Proton-Proton o CNO, la
abundancia de Helio en el interior estelar aumenta. Ahora bien, cuando una estrella
alcanza una temperatura superior a 100000000 kelvin, el Helio en su nucleo se
puede transformar en Carbono (Kutner, 2003), a través de la reaccion, que se

conoce como la reaccioén triple alfa; la cual se describe a continuacion:
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‘He+*He « ®Be (16)

8Be es inestable y se descompone en dos nucleos de Helio o particulas alfa

en 2.6 x 1076 segundos
8Be+*He —'2C+y (17)

La produccion de Carbono a través de este proceso requiere, por lo tanto, la
colision casi simultanea de tres particulas alfa. La reaccion es a menudo escrita

como:
*He—12C+y (18)
1.3.2 Flash de Helio

El inicio de la combustion de Helio en estrellas con un rango de baja masa
solar (Me < 2.25), es muy explosivo. Esto se debe a las propiedades de los

electrones que también existen en el nucleo, los cuales se encuentran bajo la accion
de densidades extremas. Por ello, los electrones no pueden ser considerados como
un gas ideal, porque empiezan a mostrar aspectos mecanico-cuanticos en su
comportamiento, y comienzan a actuar como un gas de electrones degenerados

(Bisnovatyi-Kogan, 2011).

Es decir, en un gas ideal, a medida que aumenta la temperatura, también lo
hara la presion, y el gas tiende a expandirse, ralentizando las velocidades de las
reacciones y evitando que continue un aumento rapido de temperatura. En un gas
degenerado, la presidén no aumenta, y, como la velocidad de reaccion depende en
gran medida de la temperatura, la reaccion puede "escapar" y producir una
liberacion explosiva de energia en un corto periodo de tiempo. Esta liberacion
repentina de energia se conoce como el Flash de Helio. Asi, la energia liberada es
absorbida por las capas exteriores y provoca un breve aumento en la luminosidad
estelar (Kutner, 2003).
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La fase de combustién de Helio durara aproximadamente el 10% de la vida de
la estrella en la Secuencia Principal. Durante este tiempo, su nucleo se comprimira
a 1/50 de su tamano inicial, su temperatura alcanzara aproximadamente los 100
millones K, y estara rodeado de una capa de Hidrogeno ardiendo alrededor del
nucleo de Helio. Sin embargo, la cantidad de Helio consumido durante el flash no

supera el 1% (Bisnovatyi-Kogan, 2011).

Al finalizar el Flash de Helio, la estrella se asienta en un nuevo estado, en
donde el Helio se quema constantemente en Carbono en un nucleo no degenerado,
desplazandose hacia la Rama Horizontal de las Gigantes en el diagrama HR. La
posicion que ocupe, dependera de la cantidad de masa perdida por la estrella
durante el Flash de Helio, que puede variar aleatoriamente de estrella a estrella.
(Karttunen et al., 2007).

1.4 Rama Horizontal

La Rama Horizontal, se divide en una parte azul y una roja, separada por una
brecha que corresponde a la banda de inestabilidad pulsatil, que da como resultado

a las estrellas variables de tipo RR Lyrae.

La posicion de una estrella en la parte azul, esta relacionada con una baja
abundancia de metales, que suele ser fuerte y prominente en los cumulos globulares
(Karttunen et al., 2007). Estrellas con mayor abundancia de metales, comparables
a la del Sol, siguen directamente a una region en el extremo rojo (derecho) de la
Rama Horizontal, denominada Red Clump. La fase de Rama Horizontal, dura ~1%

de la vida util que la estrella pasa en la fase de la secuencia principal (Maoz, 2016).

Ahora bien, en el caso de las estrellas con masa intermedia (2,3 < MO < 8), el
nucleo no se degenera debido a que la temperatura central es alta y la densidad
central mas baja. Inicidndose la combustion de Helio de manera no catastréfica; es
decir, sin Flash de Helio. Entonces, la estrella presenta bucles azules, ocasionando
que, primero se aleje de la Rama Gigante Roja (temperaturas bajas) hacia colores

mas azules (temperaturas altas), para luego regresar al mismo punto y bajar
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nuevamente su temperatura. Estos bucles traen como consecuencia que la estrella
entre en la franja del diagrama HR correspondiente a la Banda de Inestabilidad,
dando lugar a las variables cefeidas clasicas y otros tipos de estrellas variables
(Karttunen et al., 2007).

1.5 Rama Asintotica Gigante (AGB).

Una vez que se ha agotado el Helio en el nucleo, que ahora estara compuesto
principalmente de Oxigeno y Carbono, la estrella vuelve a contraerse, hasta que se
enciende una capa circundante de Helio, con una capa de combustién de Hidrogeno
que la rodea. Durante esta breve etapa de combustién de doble capa (~10 afos),

la estrella asciende hacia la Rama Asintética Gigante del diagrama HR.

Como se dijo anteriormente, en esta fase la estrella presenta una capa de Helio
y una capa de Hidrégeno, ardiendo alrededor de un nucleo inerte de
carbono/oxigeno y se mueve nuevamente hacia la derecha y hacia arriba en el
diagrama, enfriandose y expandiéndose a medida que aumenta su luminosidad
(Maoz, 2016). Asi, su traza evolutiva casi coincide con su anterior traza de gigante
roja, por lo que estrellas en esta fase evolutiva se denominan como estrellas AGB.
Ademas, la estrella alcanzara el doble de tamafio que en su fase de gigante roja y

alcanzara la maxima luminosidad (Karttunen et al., 2007).

Al final de esta fase, la capa interna de Helio se enciende en "pulsos térmicos";
y eventualmente, los subproductos de la combustion pueden alcanzar las capas

exteriores de la atmdsfera en un “dragado” del material procesado.
1.6 Etapa Post-AGB

En esta etapa, las envolturas exteriores de la estrella se expanden hasta el
punto de que son completamente expulsadas. Durante esta corta fase, que dura
~10%afios, las estrellas con masas iniciales menores a 8 Masas Solares (M < 8Mo),

se transforman en una nebulosa planetaria (Maoz, 2016). En el centro de la
nebulosa planetaria, normalmente queda expuesto el nucleo caliente de la estrella,

que excita las capas de gas en expansion que anteriormente constituian las capas
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exteriores de la estrella y eventualmente terminara convirtiéndose en una enana

blanca, como se observa en la figura N° 3 (Choudhuri, 2010).

Ademas, estos nucleos de estrellas con una masa inicial de menos de 8 Masas
Solares (M < 8Mo), no alcanzan las temperaturas suficientes para realizar la sintesis
de elementos mas pesados, al final de la fase de la Rama Asintética Gigante,

permanecen con un nucleo de Helio/carbono/oxigeno (Karttunen et al., 2007).

Eyeccidon del

-—=-— - 7 <~ =---__ _ caparazénde
~ nebulosas
Estrellas centrales de planetarias

nebulosas planetarias

Rama

Rama » Asintética
Horizontal Gigante
Fase
Gigante

Roja

Enanas Blancas

«—— Log(Temperatura)

Figura N° 3: Traza evolutiva de una estrella con masas entre (0.6 - 8) Masas solares en
el diagrama HR (Choudhuri , 2010).

Por otro lado, las estrellas con masas iniciales, (M > 8Mo); logran alcanzar
temperaturas mucho mas altas, por lo que siguen trazas evolutivas muy diferentes
a las que se muestran en la Figura N° 3. Por ello, son capaces de iniciar otras
reacciones, en las que se sintetizan elementos mas pesados hasta llegar al Hierro
y el Niquel; ejemplos de tales reacciones son la combustion de oxigeno, carbono y
silicio. Ademas, en estrellas con masas alrededor de 10Mo, la combustion del

Carbono o el Oxigeno se inicia explosivamente a través del flash de Carbono u
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Oxigeno, que es mucho mas potente que el flash de Helio y puede desencadenar

que la estrella explote como una supernova (Karttunen et al., 2007).

Por ultimo, el final del ciclo evolutivo de estrellas con M > 15MO, presenta una

estructura compuesta de un nucleo de Hierro, rodeado de capas en combustién de
diferentes elementos. Eventualmente, el centro de la estrella y sus diferentes capas
sufren un colapso, mientras que la energia gravitatoria liberada se invierte en
disociar el Hierro en neutrones y protones. El colapso dura hasta que finaliza la
degeneracion de los neutrones.En este punto, las capas exteriores explotan, pero
el nucleo restante continia hasta que se contrae, dando como resultado la
formacion de una estrella de neutrones. Estrellas aun mas masivas formaran un

agujero negro (Battaner, 1999).
1.7 Caracteristicas de las estrellas supergigantes

La estrella analizada en el presente estudio, pertenece a la clase de
supergigantes; por lo que; es de gran importancia conocer y estudiar las

caracteristicas principales de este tipo de estrellas.

Las estrellas supergigantes se localizan en la parte superior del Diagrama HR.

Son estrellas muy masivas y las mas luminosas que existen: poseen entre (8 - 12)
masas solares (Mo) y luminosidades que van desde 1000 hasta mas de un millén
de veces la luminosidad del sol (Lo), aproximadamente. Ademas, en su maxima

extension, alcanzan mas de mil veces el radio solar (Ro) (Garzon et al., 2009).

Estas estrellas pueden pertenecer a todas las clases espectrales y a todo el
rango de temperaturas: como las supergigantes azules de clase O, que son muy
calientes con temperaturas de mas de 40000 K, hasta supergigantes rojas y frias
de clase M, con temperaturas alrededor de los 3000 a 3450 K (Levesque et al.,
2005). Es importante destacar que, las estrellas mas luminosas tienen altas tasas
de pérdida de masa, las nubes que resultan del material circunestelar expulsado,
pueden producir lineas de emisién, perfiles P Cygni, o lineas prohibidas (Gray et al.,
2001).
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Asimismo, en el interior de las estrellas supergigantes, la energia es
transportada por procesos de conveccion y de radiacion; y, sus atmosferas son muy
extensas debido a que tienen una gravedad superficial baja, que a su vez provoca
movimientos turbulentos en sus atmdsferas. Ademas, como se encuentran en una
etapa evolutiva avanzada, también presentan inestabilidades. Estas caracteristicas
hacen que estas estrellas presenten variabilidades que afectan sus parametros
fundamentales; entre ellos, la velocidad radial (Rosenzweig et al., 2012). Sin
embargo, segun Maeder (1980), la variabilidad de las supergigantes también podria

estar relacionada con pérdida de masa y procesos de conveccion.

Por otro lado, como consecuencia de sus altas masas, estas estrellas
evolucionan rapidamente; por lo que, cumplen su ciclo evolutivo, en un rango de
tiempo estimado entre 30 y algunos cientos de miles de anos. Por ello, el numero
relativo de estrellas supergigantes azules, amarillas y rojas, puede ser utilizado
como un indicador de la evolucién estelar y como prueba de modelos de evolucion

de estrellas masivas (Masey et al., 2003).

Por ultimo, las estrellas supergigantes se observan principalmente en
estructuras galacticas de poca edad como los cumulos abiertos, los brazos de las
galaxias espirales y las galaxias irregulares. Rara vez se observan en galaxias
elipticas o cumulos globulares, que estan compuestos principalmente por estrellas
viejas (Richmond et al., 2006).
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CAPITULO 2.

CARACTERISTICAS GENERALES Y ESTUDIOS PREVIOS DE HD 159378.
2.1 Caracteristicas generales de la estrella HD 159378.

La estrella HD 159378 (Catalogo de Henry Drapper), también conocida como SAO
209008 (Catalogo del Observatorio Astrofisico Smithsoniano), es una estrella supergigante

amarilla, de tipo espectral G3 la-lab.

Esta ubicada en los bordes de la constelacidn de Escorpio, y sus Coordenadas
Ecuatoriales y Galacticas son: [a (2000) = 17 " 35 ™ 56 s. 35, & (2000) = -33 ° 25'56"" .58; | =
355°. 09, b = - 0°.062. Ademas, segun Kipper (2008), es el miembro 102 del cumulo abierto
Trumpler 27, y se encuentra a unos 7' del centro estimado del camulo; cosa que no es inusual
debido a que las estrellas evolucionadas estan principalmente en las regiones exteriores y no
en el centro de los cumulos galacticos (Harris, 1976). Por otro lado, Moffat et al. (1977),
reportan que la estrella se encuentra a una distanciad = 2.1 + 0.2 kpc de Trumpler 27 y es una

posible candidata a Cefeida o que esta en el camino evolutivo a convertirse en una.

Si hablamos de sus parametros fisicos fundamentales, Kipper (2008) muestra que la
magnitud aparente de HD 159378 es (V) = 8.58, su gravedad superficial es log(g) =1, y la
temperatura efectiva tiene un valor de T = 7500 K. En lo referente a su edad, Massey et al.
(2001), estimd un valor de unos 10 millones de afos y su masa entre 15 y 25 Masas Solares;
esto basado en su posicidon en el borde azul brillante de la franja de inestabilidad del diagrama
HR.

Por otro lado, Van Genderen (1978), mostrd que esta supergigante varia en brillo y color,
en una escala de tiempo de entre 70 y 90 dias, con una amplitud de luz de 0.17. Ahora bien,
debido a su inusual indice de color, en comparacion con otras estrellas tipo G, Bakker (1981)
sugiere la presencia de una estrella compafera supergigante azul como la explicacion mas

natural.
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2.2 Estudios previos de velocidad Radial de HD 159378.

Se han realizado cuatro estudios sobre la velocidad radial de HD 159378. El primer
estudio para determinar la velocidad radial de la estrella, fue realizado por Balona (1982), y las
velocidades radiales reportadas fueron obtenidas con el espectrometro fotoeléctrico adjunto al
codo de enfoque del reflector de 1.88 m de la Estacion Sutherland del Observatorio
Astrondmico Sudafricano, a unos 370 kilbmetros de Ciudad del Cabo. La dispersion fue de
13.4 A mm ', centrada en 5800 A. Fueron seleccionadas 25 lineas y se encontraron
velocidades radiales con valores entre -6.5 km/s y -26.6 km/s, obteniéndose una media
promedio de velocidad radial de (-15.8 £ 1.3) km/s. Ademas, Balona también realiz6é un analisis
de la variacion del brillo de la estrella, encontrando en su periodograma cuatro picos en 105,3;
73,0; 188,7 y 312,5 dias; siendo los dos primeros, valores cercanos a los periodos de variacion

de la luz de 70 y 90 dias reportados por Van Genderen (1978).

Por otro lado, Kipper (2008), analizé un espectro de alta resolucion de la base de datos
ELODIE, archivado en el Observatorio de Haute-Provence (Francia), en el cual estudid la
atmdsfera de la supergigante HD 159378. Las mediciones del espectro fueron realizadas con
el sistema de analisis y reduccion de datos IRAF, cubriendo un rango de (515 - 646) nm. El
valor reportado con 76 lineas seleccionadas fue de (-14,7 £ 1,7) km/s. Las velocidades
microturbulentas reportadas para las lineas de Fe | y Fe Il son algo diferentes al promedio, con
valores entré -8 y -9 km/s, respectivamente. Segun Kipper (2008), la abundancia derivada
podria estar relacionada con el hecho de que la atmésfera de HD159378 no es estatica. En la
Figura N° 4 se muestran algunas lineas de Fe, Fe Il y la linea de Balmer (Ha), que es mas

fuerte en emision, ademas su perfil es similar al perfil de las lineas de Fe Il
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Figura N° 4: Perfiles de varias lineas de Fe |, Fe Il y de la linea Ha sobre la escala de velocidad.

(Kipper, 2008).

De igual modo, Mermilliod et al. (2008), reporta un valor de (-16.72 + 0.3) km/s, en un

estudio realizado con los espectrometros fotoeléctricos de correlaciéon cruzada, operados con

el telescopio suizo de 1 m en el Observatorio de Haute-Provence, Francia y el telescopio danés
de 1.5 men ESO, La Silla, Chile.

Finalmente, el valor mas reciente reportado por Brown et al. (2021), fue de (-15.58 + 1.02)

km/s. Las medidas fotométricas medias realizadas han sido obtenidas mediante el

procesamiento de fotometria recopilada durante un periodo de unos 670 dias de operaciones

de la mision de la Sonda Espacial Gaia.Los valores previamente reportados se encuentran en

la tabla N° 2.

Tabla N° 2: Velocidades Radiales previamente reportadas de HD 159378

Ao Velocidad Radial (km/s) Referencia
1982 -15.8 +1.3 Balona (1982)

2008 -14.7 1.7 Kipper (2008)

2008 -16.72 +0.3 Mermilliod et al., 2008
2021 -15.58 +1.02 Brown et al., 2021
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CAPITULO 3
MATERIAL OBSERVACIONAL.
3.1Material observacional de HD 159378

El espectro analizado de HD 159378, fue obtenido el 9 de agosto de 2003. Se realizaron
observaciones espectroscopicas de alta resolucidn y precision utilizando un CCD (Charge
Coupled Device) adjunto al espectrografo HERCULES, acoplado al telescopio de tipo
Cassegrain McLellan de 1.0 m del Observatorio Mt. John de la Universidad de Canterbury en

Tekapo (Nueva Zelanda).

El espectro fue reducido por Daniel Pooley con las subrutinas del Software de reduccion
HERCULES (HRSP), desarrollado en el Departamento de Fisica y Astronomia, de la
Universidad de Canterbury. Cubre un rango de A\ (4510 - 6820) A, con una dispersion lineal
de 2 A/mm, fraccionado en 44 6rdenes. Ademas, se utilizé una lampara de comparacion de

Th-Ar para la calibracion de la longitud de onda.

En las Figuras N° 5 y N° 6, se observan ejemplos de dos de los 6rdenes del espectro de

HD 159378y sus respectivas lineas.
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Figura N° 5: Orden numero 7 del espectro de la estrella HD 159378 analizado en el presente estudio.
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Figura N° 6: Orden numero 18 del espectro de la estrella HD 159378 analizado en el presente

estudio.
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CAPITULO 4

MARCO METODOLOGICO
4.1 Medicion de las lineas espectrales

En primer lugar, se procedio a obtener las medidas de las longitudes de onda asociadas
a cada linea del espectro de la estrella HD 159378, utilizando IRAF (Image Reduction and
Analysis Facility), que es un software de reduccion y analisis de datos astronomicos

conformado por un conjunto de paquetes.

A través de un conjunto de subrutinas y comandos de IRAF, entre ellos el paquete NOAO.
IMRED, ECHELLE y el comando SPLOT (que permite desplegar cada uno de los rangos del
espectro), se determinaron los valores de las longitudes de onda de cada linea seleccionada

del espectro, mediante los siguientes pasos:
1) Se ajusta una campana de Gauss a cada linea del espectro.

2) Por medio de este ajuste, se determina el punto minimo para las lineas de absorcion,
esto nos permite obtener el valor preciso de la longitud de onda observada que

corresponde a la linea.
4.2 Seleccion de las lineas espectrales

Luego se procedio a la seleccion de las lineas espectrales, basandonos en los siguientes

parametros estandares:

1) Elancho equivalente de la linea, tiene que ser similar al ancho que presentan la mayoria

de las lineas del espectro.
2) Lalinea debe ser aproximadamente simétrica.

3) Para no ser catalogada como ruido, la profundidad del centro de la linea, debe ser por lo

menos 10% del continuo local.

4) Lineas con Blend y en el Borde, son seleccionadas con cautela.

37



4.3ldentificacién de las lineas espectrales

Luego de seleccionar las lineas espectrales, se procede a identificar o asignar su especie
atémica utilizando la Tabla de Multipletes de Moore (1972), la cual nos permite conocer el

posible elemento, la longitud de onda tedrica o en reposo, el grado de ionizacion y el multiplete.

Posteriormente, a cada una de las lineas medidas , seleccionadas e identificadas se

procedio a calcularles la velocidad radial.
4.4Célculo de la velocidad radial (Efecto Doppler)

El Efecto Doppler, se define como el cambio que sufre la longitud de onda o frecuencia
de una onda, como resultado del movimiento de la fuente y/o del observador. Esto, en el campo
de la astronomia y astrofisica, es particularmente util al ser aplicado a las ondas

electromagnéticas.

En este caso, el cambio de la longitud de onda solo depende de la componente de la
velocidad relativa a la linea de visidn que une a la fuente (objetos celestes) y al observador,
conocida como velocidad radial. Esto es debido a que es la unica componente de la velocidad
que puede variar la distancia entre los objetos celestes, ya que es paralela a la linea de vision

entre el observador y la fuente (Kutner, 2003).

Asi, la componente radial de la velocidad puede ser deducida gracias al efecto Doppler,
cuyo valor se intensifica a medida que la velocidad relativa entre el emisor y el receptor se
hace mayor, lo que permite usar este fendmeno para determinar la velocidad radial de los

cuerpos celestes con respecto a la Tierra (Garzén, et al., 2009).

Ahora bien, se sabe que la frecuencia y la longitud de onda estan relacionadas por la

ecuacion:
c=Af (19)
Donde c es la velocidad de la luz, A es la longitud de onda y f es la frecuencia.

En términos de la longitud de onda, ocurre que, si la fuente de radiacién se aleja del
observador, la longitud de onda aumenta. Debido a que la longitud de onda en el rojo es mayor

que la de los otros colores, entonces, se dice que cuando un objeto se aleja, su luz tiene un

38



corrimiento o desplazamiento al rojo; y si el objeto se acerca, su luz tiene un corrimiento al azul
(Mendoza, 2010).

Ahora bien, la longitud de onda que ve el observador cuando el cuerpo celeste emisor de
radiacion esta en reposo se define como A; la longitud de onda que ve el observador cuando
el emisor se mueve a velocidad (v ) se define como 4, y la diferencia entre esta longitud y A,,
se denota como A1 = A1 — A,; por lo tanto, el movimiento de la fuente produce una variacion en
la longitud de onda, la cual se relaciona con la velocidad por la siguiente ecuacion:

AN v
% oo (20)

En este caso, se esta considerando la luz que llega a la Tierra desde una estrella, como
esta luz es una onda electromagnética, se tiene que c representa la velocidad de la luz en el
vacio. De esta manera, se cumple que cuando el objeto se aleja 1 > A,, se comprueba que,
A—1,>0, que de igual manera se puede escribir como AA > 0. Entonces, podemos
comprobar por la ecuacion (20) que, cuando el objeto se aleja, su velocidad es positiva y

cuando se acerca es negativa.

si de despeja a la velocidad (v) de la ecuacién (20), se obtiene la velocidad radial:

_A_M_(A—Ao
T Ao

)C (21)

La ecuacion (21), se aplicé a cada linea seleccionada del espectro de HD 159378, para
obtener las velocidades radiales de cada una de ellas. A estos valores, se les sumé
algebraicamente la correccion baricéntrica, que no es mas que la correccion del movimiento
de la estrella con respecto al centro de masa del Sistema Solar. Para el caso de HD159378, el
valor de la correccion baricéntrica es de (- 23.02 km/s). Posteriormente, se sumaron los valores
de velocidad radial de las lineas seleccionadas para obtener la velocidad promedio de la
estrella HD 159378.

4 5Calculo de la desviacién estandar de la velocidad radial

Posteriormente, luego de calcular el valor promedio de la velocidad radial, también se

calcula su respectivo error, por medio de la ecuacion de desviacion estandar:
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_ ?’=1(Vi—Vr)2
o= \/ D (22)

Donde V; es la velocidad radial de cada una de las lineas identificadas, V, ,es el promedio

de las velocidades radiales y n es el numero total de lineas.
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CAPITULO 5

RESULTADOS Y ANALISIS
5.1Velocidad radial de las lineas fotosféricas de HD 159378

En el espectro de HD 159378 analizado en el presente estudio, se identificaron un total
de 38 lineas fotosféricas, siguiendo minuciosamente los criterios estandares de medida y
seleccién descritos anteriormente. Todas son lineas de absorcién formadas en la fotosfera, y

no se encontraron lineas de emision. También se identifico la linea(Ha) de la Serie Balmer.

Utilizando la ecuacién (21) y el valor de la longitud de onda determinado para cada una
de las 38 lineas a traveés del ajuste gaussiano, se calculd la velocidad radial individual y se le
sumo algebraicamente la correccidén baricéntrica de (- 23.02 km/s). Luego, con estos valores
obtenidos, se procedid a sacar el valor promedio de la Velocidad Radial y su desviacion

estandar.

Los valores de velocidad radial obtenidos de las 38 lineas seleccionadas, muestran una
variacién un poco erratica, con valores que van desde — 7.3 km/s, hasta — 21.99 km/s. Estas
variaciones en la velocidad radial también fueron reportadas por Balona (1982) y Kipper (
2008).

A pesar de esto, se determiné el valor promedio de la velocidad radial de la estrella HD
159378, obteniendo V, = (—14.6 + 0.6) km/s. Este valor se aproxima en gran medida a las
velocidades radiales reportadas previamente por Balona (1982), Kipper ( 2008) y Brown et al.
(2021), pero difiere en 2.12 km/s al valor reportado por Mermilliod (2008), lo que puede indicar
que la estrella presenta una variabilidad minima. En este sentido, Balona (1982), sugiere que
las pulsaciones radiales de tipo Cefeidas podrian ser las responsables de estas variaciones.
Sin embargo, no se puede confirmar con total precision, pues se necesitan mas observaciones,
asi como mas estudios espectroscépicos, con instrumentos mas avanzados y de alta

resolucion.

En la Tabla N° 3, se pueden observar las lineas de absorciéon identificadas con sus

respectivos elementos, grado de ionizacion y multipletes.
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Tabla N° 3: Lineas fotosféricas identificadas en el espectro bajo estudio de HD 159378.

N° | [AMA)] | [Ao (A)] |Elemento | Multiplete | Vr (km/s)
1| 611348 | 611333 | _ |, 46 15,66
2 | 553515 | 5534,86 | Fell 55 7,3
3 | 5316,94 | 531678 | Fell 48 -13,82
4 | 528427 | 5284,09 Fe Il 41 -12,91
5 | 4520,40 | 452023 | Fell 37 11,41
6 | 6400,12 | 640001 | Fel 816 -18,33
7] 6141,92 | 6141,73 Fe | 817 -13,93
8 | 6318,09 | 6318,02 Fe | 168 -19,79
9 | 619160 | 619156 | Fel 169 -21,18
101 5763,00 | 5762,84 Fe | 1086 -14,69
111 5429,85 | 5429,70 Fel 15 -14,68
12| 5026,08 | 5226,87 | Fel 383 -16,69
131 513943 | 5139,26 Fe | 383 -13,1
141 495762 | 4957,60 Fe | 318 -21,99
15| 536752 | 5367,47 | Fel 1146 -20,23
16 | 6462,69 | 646257 | cal 28 -17,26
171 6122,31 | 122,22 Cal 3 -18,56
18 | 518895 | 5188,85 | Cal 49 17,12
19| 634726 | 6347,00 | sill 2 -15,03
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20 | 492423 | 492408 | Sl 7 13,88
21| 564123 | 564097 | Scll 29 29,25
22 | 5p58,38 | 565833 | Scll 29 220,58
23 | 5031,23 | 5031,02 | Scll 30 210,44
24 | 5419,04 | 541880 | Till 69 -9,84
25 | 487417 | 487403 | Till 114 141

26 | 4780,16 | 4779,99 | Till 92 12,1

27 | 479871 | 479854 | Till 17 -12,08
28 | 454977 | 454962 | Till 82 13,26
29 | 457213 | 457197 | Till 82 12,59
30 | 5310,82 | 531070 | crll 43 16,24
311 5313,75 | 531359 | cCrli 43 -13,99
32| 4876,60 | 487641 | Crll 30 11,33
33 | 4836,36 | 483622 | cCrll 30 14,34
34 | 480531 | 480518 | Crll 25 14,9
35| 458841 | 458822 | crll 10,4
36 | 450226 | 4592,00 | cCrll 44 1,91
37 | 455882 | 455866 | Crli 44 12,42
38 | 450091 | 4522,80 | il 42 15,59
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Por otro lado, en el espectro bajo estudio se identificaron las siguientes especies
atémicas: Fe ll, Fel, Cal, Sill, S1I, Sc Il, Ti ll, Cr Il y Ti | .El elemento quimico mas abundante
de la atmosfera de la estrella es el Fe | con un 26%, seguido por Cr Il que representa un 21%,

como se observa en la figura 7.

ELEMENTOS QUIMICOS PRESENTES EN HD 159378

TilSII Fe II

39, 3% 13% M Fe Il
mFEel
MCal
i Si Il
M Scll

Fel W Ti I

26% mCrll
MTil
mSIl

Scll
8%

Figura 7: Especies atébmicas presentes en HD 159378

5.2Velocidad radial de la linea de Balmer (Ha)

Para el espectro de HD 159378 analizado en este estudio, solo se encontré la linea Ha
de la Serie de Balmer, y en la figura N° 8 se puede observar el perfil de la misma, el cual
muestra una absorcion muy marcada en su regién central bordeado por una emision en azul,
caracteristicas muy similares a las reportadas por Kipper (2008). Para el caso de la linea Ha,
se obtuvo un valor de velocidad radial de Vr= — 5.1 km/s, que si se compara con el valor de
velocidad radial promedio obtenido para las lineas fotosféricas, se puede apreciar que difiere
un poco. Esto podria indicar que la atmodsfera de la estrella esta experimentando turbulencias
0 movimientos convectivos. Estos movimientos pueden afectar la forma y la intensidad de las
lineas espectrales, resultando en diferentes valores de velocidades radiales para diferentes

lineas espectrales, o que se hace mas apreciable en el caso de una linea de Balmer, ya que
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al estar en las capas mas externas de la atmdsfera, son mas vulnerables a la presencia de

estas turbulencias.
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Figura N° 8: Linea Ha de la estrella HD 159378, presente en el espectro bajo estudio.
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CAPITULO 6

CONCLUSIONES

A través de un riguroso analisis espectroscopico y siguiendo criterios estandares de
medida y seleccion, se realizé la identificacion de 38 lineas fotosféricas en el espectro de la
estrella HD159378; derivandose la velocidad radial promedio y obteniendo un valor de (- 14.6
1 0.6) km/s. Dicho valor se encuentra en el rango de valores previamente reportados por otros

autores y solo presenta variaciones minimas de menos de 3 km/s.

En el espectro analizado, solo esta presente la linea Ha de la Serie de Balmer,
obteniéndose un valor para la velocidad radial de Vr = — 5.1 km/s, que difiere en 9,5 km/s al
compararse con el valor obtenido para la velocidad radial promedio de las lineas fotosféricas,

lo que indica movimientos turbulentos en la atmdsfera de la estrella HD 159378.

46



REFERENCIAS BIBLIOGRAFICAS

Bakulin, P.l., Kononovich, E.V., y Moroz, V.l. (1987). Curso de Astronomia general. Moscu,
Rusia: Editorial MIR Moscu.

Bakker R. and Van Genderen A.M. (1981).” New VBLUW observations of the yellow variable
supergiant TR 27-102 = HD 159378”. IAU Inform. Bull. Var. Stars, 1964, 1-4.

Balona, L. A. (1982). “Radial velocity observations of yellow supergiants”. Monthly Notices of
the Royal Astronomical Society, 201(1), 105-110.

Battaner. E. (1999). Introduccién a la Astrofisica. Madrid, Espafa: Alianza Editorial S.A.

Bisnovatyi-Kogan, G. S. (2011). Stellar Physics: 2: Stellar Evolution and Stability. (2da Ed).
New York, USA: Springer Science & Business Media.

Brown, A. G. A, Vallenari, A., Prusti, T., De Bruijne, J. H. J., Babusiaux, C., Biermann, M.,
Creevey, O., Evans, D. W., Eyer, L., Hutton, A., Jansen, F., Jordi, C., Klioner, S. A,,
Lammers, U., Lindegren, L., Luri, X., Mignard, F., Panem, C., Pourbaix, D., Manteiga, M.
(2021). “Gaia Early Data Release 3”. Astronomy and Astrophysics, 649, A1.

Carroll, B. W., &amp; Ostlie, D. A. (2017). An introduction to modern astrophysics. Cambridge

University Press.

Choudhuri, A. R. (2010) Astrophysics for Physicists. New York, USA: Cambridge University

Press.

Garzén, J., Enriquez, D. y Duran, C. (2009). 100 Conceptos basicos de Astronomia. Madrid,

Espafa: S.L. Sociedad Espafiola de Astronomia.

Gray, R. O., Graham, P. W., & Hoyt, S. R. (2001). “The physical basis of luminosity classification
in the late A-, F-, and Early G-Type stars. Il. Basic parameters of program stars and the

role of microturbulence”. The Astronomical Journal, 121(4), 2159-2172.

Guapacha, A. M. (2016). “Calibracion del Espectrégrafo Lhires 11l del Observatorio astronémico

de la universidad tecnoldgica de Pereira “. Universidad Tecnoldgica de Pereira. Facultad

47



de Ingenierias Eléctrica, Electronica, Fisica y Ciencias de la Computacién. Ingenieria
Fisica.

Harris, G. L. (1976). “Evolved stars in open clusters”. The Astrophysical Journal Supplement
Series, 30, 451.

Jaschek, C., & De Jaschek, M. A. C. (1983). Astrofisica. (2 Ed). Washington D.C , USA :
Secretaria General de la Organizacion de los Estados Americanos, Programa Regional

de Desarrollo Cientifico y tecnoldgico.

Karttunen, H., Kroger, P., Oja, H., Poutanen, M., & Donner, K. J. (2007). Fundamental

Astronomy (5ta Ed.).: Springer Science & Business Media.

Kipper, T. (2008). “Optical Spectrum of the Yellow Supergiant HD 159378”. Baltic Astronomy,
17, 311-319.

Kutner, M. L. (2003). Astronomy: A Physical Perspective ( 2da Ed).New York, USA : Cambridge

University Press.

Levesque, E. M., Massey, P., Olsen, K., Plez, B., Josselin, E., Maeder, A., & Meynet, G. (2005).
“The effective temperature scale of galactic red supergiants: Cool, but not as cool as we
thought”. The Astrophysical Journal, 628(2), 973-985.

Maeder A . (1980) . “ Supergiant variability: amplitudes and pulsation constants in relation with
mass loss and convection”. Astronomy and Astrophysics, volume 90, 311-317.

Maoz, D. (2016). Astrophysics in a Nutshell. New Jersey, USA: Princeton University Press.

Massey, P., DeGioia-Eastwood, K., & Waterhouse, E. (2001). “The progenitor masses of Wolf-
Rayet stars and luminous blue variables determined from cluster turnoffs. Il. results from

12 galactic clusters and OB Associations”. The Astronomical Journal, 121(2), 1050-1070.

Massey, P ; Olsen, K. A. G. (2003). "The Evolution of Massive Stars. |. Red Supergiants in the
Magellanic Clouds". The Astronomical Journal, 126 (6): 2867

Mendoza, J. E. (2010). Introduccién a la Astronomia y a la Astrofisica. Puebla, México: Instituto

Nacional de Astrofisica, Optica y Electrénica

48



Mermilliod, J.C., Mayor, M. and Udry, S. ((2008/7-1) “Red Giants in open clusters. xiv. mean
radial velocities for 1309 stars and 166 open clusters”.Astronomy and Astrophysics
485(1), 303-314.

Moffat, A. F. J., Fitzgerald, M., & Jackson, P. D. (1977). “Trumpler 27 - a heavily reddened

young open cluster with blue and red supergiants”. The Astrophysical Journal, 215, 106.

Moore, C. (1972). A Multiplet Table of Astrophysical Interest. Revised Edition. Washington,
USA: NSRDS.

Morrison, 1. (2008). Introduction to Astronomy and Cosmology. Chichester, UK: John Wiley and
Sons Lt.

Pena, |. R. (2012). Astronomia elemental: Volumen IlI: Astrofisica y Astrobiologia. Valparaiso,
Chile: Ediciones USM.

Richmond, M. (2006). "Stellar evolution on the main sequence". Retrieved 08-24.

Rosenzweig, P., Garcia Lugo, G., Pefia, L., Burgos, J., y Hearnshaw, J. (2012). “Analisis de
observaciones espectroscopicas de dos estrellas supergigantes (HD 161471 y HD
54605): determinacion de la velocidad radial”.Scientific Journal from the Experimental
Faculty of Sciences, 20 (4), 237 — 243.

Russell, H. N. (1914). “Relations between the spectra and other characteristics of the stars”.
Popular Astronomy, 22, 275 294.

Van Genderen, A. M. (1978).” Is The Star TR 27-102 (= HD 159378) a long-period cepheid?”.
Astronomy and Astrophysics, 64.

49





