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Capitulo 1

Introduccion

Las supernovas son fenémenos astronémicos que marcan el final violento de una estrella.
Son explosiones espectaculares que llegan a liberar cantidades enormes de energia. Una
supernova (SN) tipica pueden liberar hasta 10*6 J* de energia en distintas formas.
Por sus caracteristicas, asi como por la informacién que se puede obtener a partir de
ellas, son objetos de gran relevancia para diversos temas en astrofisica. A finales del
siglo pasado dos grupos de investigadores encontraron evidencias de que el Universo se
expande de manera acelerada (Riess et. Al 1998; Perlmutter et al. 1999)'8I[16] Para ello
utilizaron como herramientas supernovas tipo Ia (SNs Ia). Esto ha significado uno de
los mayores hallazgos cosmoldgicos, por lo que el estudio de SNs Ia se ha vuelto cada

vez mas importante.

1.1. Tipos de supernovas

Las supernovas se clasifican de acuerdo a su espectro, la emisiéon de luz de acuerdo a la
frecuencia o longitud de onda, y a su curva de luz, la forma en que varia la intensidad
de su luz con respecto al tiempo. Se les conoce como Tipo I aquellas que no presentan
lineas de hidrégeno en su espectro, son Tipo II en caso contrario. A su vez, las de Tipo
I se clasifican en Tipo Ia si tienen en su espectro una fuerte linea de Si Il a 615 nm,
y son Tipo Ib y Tipo Ic si presentan o no lineas de helio, respectivamente. En todos
los casos las observaciones son realizadas en el maximo de la curva de luz, o cerca del

mismo. Por otra parte, las SNs Tipo I presentan méaximos agudos en su curva de luz,
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son mas luminosas, y desvanecen lentamente, mientras que las SNs Tipo II tienen un
menor pico, son menos luminosas, y se debilitan més pronunciadamente. Las SNs Tipo
II se subdividen en Tipo II-P, que presentan una meseta en su curva de luz, y las Tipo
II-L que tienen un decrecimiento lineal. Un esquema de los diferentes tipos de SNs se

presenta en la figura 1.1

Las observaciones muestran una clara diferencia entre las SNs Ia y el resto. Por una
parte, las SNs Ia se han observado en todo tipo de galaxias, aun en las elipticas donde
existe muy poca formacion de estrellas. Las tipo Ib y Ic solo se ven en galaxias espirales,
cerca de sitios que tienen formacién estelar reciente, mientras que las tipo II se observan
en regiones con muchas estrellas jovenes brillantes. La razén de la discrepancia se debe a
sus progenitores. Se piensa que una supernova tipo Ia es resultado de una enana blanca
que interactia en un sistema binario con otra estrella de tamano regular, mientras que
las demas son el resultado del colapso del ntcleo de una estrella masiva, es decir, una
estrella aproximadamente mayor a 8 masas solares (aunque las més comunes tienen entre

20 y 30 masas solares).

Tipos de Supernovas
Tipo | Tipo Il

No H en espectro H en espectro

a b Ik P L

Presentanuna  tienenun

Silinea de No Si No Si i
i meseta en su decrecimiento
Absorcion No He ;
curva de luz lineal en su
En 615 nm
curva de luz

F1GUuRrA 1.1: Esquema con los diferentes tipos de supernovas
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1.2. Magnitudes, flujo y luminosidad

El inventor de una escala numérica para describir qué tan brillante parecia ser cada
estrella en el cielo fue el astrénomo griego Hiparco de Nicea . Asigné una magnitud
aparente m = 1 a la estrella més brillante y m = 6 a la menos visible a simple vista.
Desde entonces, esta escala ha sido extendida y modificada. En el siglo XIX se propuso
la teoria de que el ojo humano responde a la diferencia en los logaritmos del brillo de
dos objetos. Esto lleva a que una diferencia de 5 magnitudes corresponda a un factor de
100 en su brillo, por lo que la diferencia de 1 en magnitud corresponde a una relacién
de brillo 100Y/5 ~ 2.5. Asf que una estrella de magnitud 1 es 2.5 veces mas brillante que

una de magnitud 2.

El brillo de una estrella se mide en términos del flujo de radiacién recibido, F. Este es
la cantidad total de energia de la luz en todas las longitudes de onda que atraviesan
una unidad de drea perpendicular a la direcciéon de la luz, por unidad de tiempo. Si se
considera Unicamente la radiacién de adentro hacia afuera de una superficie que emite
isotrépicamente, la luminosidad monocromaética (energia emitida por segundo), L, se
obtendria integrando el flujo emitido, f,,,, en toda el area de la fuente que emite. Para
el caso de una fuente esférica de radio R, la superficie de la fuente es 47 R?, por lo que

la luminosidad se reduce a:

L = fn4TR? (1.1)

El flujo monocromatico recibido se obtiene tomando el cociente entre L, y el drea de
una esfera hipotética centrada en la fuente, cuyo radio corresponde a su distancia al

observador, d:

L

F =
4A7d?

(1.2)

La ecuacién (1.1) se conoce como la ley del cuadrado inverso para la luz, la cual implica
que la intensidad de una fuente de luz puntual disminuye el cuadrado de la distancia

que recorre con respecto a la fuente de luz.
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Usando la ley del cuadrado inverso y considerando que una diferencia de 5 magnitudes
entre las magnitudes aparentes de dos estrellas corresponde a que la magnitud de la
estrella mas pequena es 100 veces mas brillante que la de magnitud mas grande, se

puede especificar la relacién del flujo entre dos estrellas como:

Fy
—2 =100(m—m2)/> 1.3
T, (1.3)

tomando el logaritmo de ambos lados se obtiene la forma alternativa:

F

con esto los astrénomos pueden asignar una magnitud absoluta M a cada estrella, es
decir, la magnitud aparente que tendria si se encontrara a una distancia de 10 parsecs
en un espacio completamente vacio. La conexion entre la magnitud absoluta de una

estrella y su distancia toma la siguiente forma:
m — M = 5logy, (d) — 5 (1.5)

donde la cantidad m — M es lo que se conoce como modulo de distancia.

1.3. Fotometria

Una de las técnicas mas ttiles para estudiar objetos astronémicos es la fotometria, la cual
mide el brillo (la magnitud) de los cuerpos luminosos. Existen distintos métodos para
lograrlo, el mas utilizado actualmente utiliza un dispositivo de carga acoplada, CCD,
el cual es capaz de detectar un rango espectral mucho mas grande que el ojo humano,
desde el infrarrojo cercano hasta el ultravioleta. Las estrellas se comportan de manera
distinta en cada rango por lo que los astrénomos profesionales utilizan filtros que solo
permiten que la luz pase en cierto intervalo de longitud de onda. Esto les permite precisar

el comportamiento de una estrella en cada color y calibrar una fotometria exacta.

Existen diversos sitemas de filtros pasa-banda que se utilizan para este objetivo. Los
filtros UBV RI, conocidos como los filtros Jonhson-Coussin, son de los mas utilizados.
Las siglas corresponden al color de los filtros y la luz estelar que filtran: Ultraviolet

4
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(ultravioleta, banda U), Blue (azul, banda B), Visual (verde, banda V'), Red (rojo,
banda R) e Infrared (Infrarrojo, banda I). Otros filtros también muy utilizados son
los SDSS (sloan digital sky survey). Estos son: u (ultravioleta), g (verde), r (rojo), i
(infrarrojo cercano) y z (infrarrojo). De igual forma se presentan los filtros «'¢'r’i’2’. En
los primeros se encuentran las mediciones utilizando el telescopio SDSS 2.5 m, mientras
que en los segundos las mediciones fotométricas utilizando el USNO 1.0 m. Dependiendo
de los instrumentos con los cuales se trabaje y del objeto que se quiera observar es que

se utilizan los distintos filtros.

1.4. Supernovas Tipo Ia como indicadores de distancia

Se han propuesto diferentes maneras de calcular distancias a objetos astronémicos, una
en particular utiliza SNs Ia. Debido a que el mecanismo de su formacién es el mismo, las
magnitudes absolutas maximas son aproximadamente iguales. En el caso de los filtros
B y V sus valores son (Mp) ~ (My) ~ —19.3 =+ 0.003. Si se determina el maximo
de luminosidad y se conoce la magnitud aparente por medio de la fotometria, se puede
determinar la distancia utilizando la ecuacién (1.3). Uno de los astrénomos que ha
trabajado esto es M.M Phillips, quien encontré una correlacién inversa entre el brillo
méximo de la SN Ia y la tasa de declinacién de su curva de luz en el filtro B (Phillips
1993) (7], Uno de los objetivos principales de este trabajo serd encontrar la relacién de
Phillips utilizando una muestra diferente de supernovas. Por otra parte, encontrando
una relacién entre el pico de luminosidad méxima y la tasa de declinacion en el filtro
g, se pretende encontrar la distancia de una SN Ia a la cual no se le han reportado sus

parametros.



Capitulo 2

Marco teorico

2.1. Evolucion estelar

Las estrellas son objetos muy masivos compuestos de plasma que constantemente estan
evolucionando. Las estrellas tienen un ciclo de vida caracteristico. Inician sus vidas en lo
que se conoce como el medio interestelar; un ambiente enorme y complejo de gas y polvo
que existe entre las estrellas. Para protoestrellas arriba de 0.072 Mg [ 1a temperatura
central se eleva rapidamente. Al comenzar sus procesos de fusién alcanzan una mayor
luminosidad y, dependiendo de la estrella, evoluciona de distintas maneras. El diagrama
Hertzsprung-Russell (H-R), mostrado en la figura 2.1 [8], representa una relacién entre
la temperatura de la estrella y su luminosidad, lo cual permite comprender mejor esta

evolucién.

La secuencia principal es donde la mayoria de las estrellas pasan casi toda su vida. Las
estrellas gigantes tienen una vida rapida y pasan un tiempo relativamente corto en la
secuencia principal, aproximadamente 10 millones de anos o menos, tiempo en el cual
el hidrégeno es convertido en helio. Cuando termina la fusién de hidrégeno, el ntcleo
de helio se contrae, provocando que la luminosidad de la estrella aumente, al igual que
su temperatura. Esto permite la fusién del helio, creandose un nicleo de carbono. Las
capas externas de la estrella se expanden, convirtiéndose en una gigante roja. El helio
es fusionado hasta dejar un nicleo de carbono-oxigeno, el cual sigue contrayéndose. La
fusién continia hasta convertirse en un nucleo de silicio, para finalmente pasar a uno de

hierro.
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F1cUrA 2.1: Diagrama de Hertzprung-Rusell. El eje vertical es una medida de la energia
que libera la estrella, mientras que el eje horizontal muestra la tempeatura superficial
a la que se encuentra.

Suponiendo que cada secuencia de reaccién alcanza el equilibrio, se desarrolla una es-
tructura de diferentes capas dentro de la estrella, la cual se muestra en la figura 2.2,
Al llegar al niicleo de hierro, la energia de la estrella no es suficiente para fusionarlo.
El balance entre la presién generada en el nicleo por la fusién y la fuerza de las capas
superiores que tienden a caer al nicleo es lo que mantiene la estrella estable. Cuando
el nicleo deja de producir energia se vuelve inestable. Al terminar la fusién, la estrella
colapsa y se crea una supernova. Esto es lo que sucede para las supernovas Tipo II,
Tipo Ib y Tipo Ic. La teoria méas aceptada para explicar por qué las dos ultimas no
contienen lineas de hidrégeno, es que el viento estelar se ha llevado las capas externas
de este elemento antes de que se produzca la supernova.['? Las SNs Ia son el resultado
de dos estrellas de tamano regular que interactiian entre si en un sistema binario. La
estrella mas grande evoluciona més rapido, hasta convertirse en una gigante roja. La
gigante envuelve a la otra estrella con el material que expulsa y finalmente se convierte
en una enana blanca; una estrella con aproximadamente la masa del Sol en un tamano
similar al de la Tierra. Al pasar el tiempo, la segunda estrella también evolucionars para

convertirse en una gigante roja.
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F1GURA 2.2: Version simplificada de la seccion transveral de una estrella masiva evo-
lucionada.

La fuerza gravitacional hara que algo del hidrégeno caiga en la superficie de la enana

211 Si el ritmo con el cual sucede esto es el

blanca, tal como se muestra en la figura 2.3!
adecuado la enana blanca alcanzard el limite de aproximadamente 1.44 Mg, conocido
como limite de Chandrasekhar, provocando que se dé el colapso.!'? La temperatura es
tan alta que calienta el carbono en su nicleo, desencadenando una cantidad muy grande
de energia que hace explotar la enana blanca. Al estallar, se quema todo el carbono en
cuestion de segundos. En las capas exteriores el hidrégeno es tan poco que se ioniza muy
rapido, lo cual hace que en el espectro no aparezca. La energia libera una onda de cho-
que que destruye toda la estrella, liberando la masa a una velocidad de 10,000 km/s. La

energia hace que aumente considerablemente la luminosidad del objeto, llegando incluso

a alcanzar la luminosidad de su galaxia entera. [

FIGURA 2.3: Sistema binario compuesto por una enana blanca y una gigante roja. Si
la enana blanca se aproxima al limite de Chandrasekhar, se dara el colapso, creando
una SN Ta.
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2.2. Condiciones centrales de las enanas blancas

Es instructivo estimar las condiciones del centro de una enana blanca de masa My,
y radio R.p. Se considera a la enana blanca como un fluido esférico, cuasiestédtico y
compuesto por una gas ideal de Fermi-Dirac. Las fuerzas que actian sobre ella son la de
la gravedad, que atrae el gas hacia el centro de masa y la del diferencial de presion que
actua en sentido contrario para expandir el sistema, las cuales mantienen un equilibrio

hidrostético.

La expresién que describe el equilibrio hidrostatico se deriva considerando un cilindro
de masa dm cuya base estd localizada a una distancia r del centro de la estrella esférica.
Se asume que las tnicas fuerzas que actian sobre él son la gravedad y la presién, P, la
cual siempre es normal a la superficie y puede variar con la distancia del centro de la

estrella. La ecuacion toma la formas:

dj__GMebp__ \3"" F)F
dr r2 72

donde p es la densidad.

Para obtener la presién en funcion de r, se integra utilizando la condicion de frontera
P =0enr = R Se hace la suposicién de que la densidad es constante, lo cual, aunque

no es realista, da una aproximacién de lo que sucede:
2 2/ P2 2
P(r) = 2nGpA (B2, — 1) (22)

Ya que la presién es més grande en el centro de la enana blanca que en la superficie,
la presion resultante es positiva. Tomando r = 0 se tiene la aproximacion a la presiéon
central.

2
P, ~ ngszzb (2.3)

La enana blanca més cercana a la Tierra es Sirio B. La masa de esta estrella es 1.053Mg),
contenida en un radio de solo 5.5 x 10%m, por lo que su densidad promedio es 3.0 x

10°K gm=3. Utilizando estos valores se estima la presién central:

P.~ 3.8 x 10> Nm™2
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Para explicar por qué la enana blanca puede mantenerse a pesar de la implacable fuer-
za de gravedad es necesario aplicar la idea del principio de exclusién de Pauli a los

electrones, la energia de Fermi, asi como la presion de degeneracion de electrones.

2.3. El principio de exclusiéon de Pauli y la degeneracién

de electrones

Todo sistema esta constituido por estados cudnticos, definidos por un conjunto de niime-
ros cudnticos. Si el sistema es un gas de fermiones (electrones o neutrones), el Principio

de exclusién de Pauli indica que solo habra un fermién en cada estado cuantico.

Cuando a un gas de fermiones se le quita energia y su temperatura decrece, una gran
fraccién de particulas va a los niveles de energia més bajos. Por el principio de exclu-
sién de Pauli los fermiones llenaran los estados vacios disponibles, comenzando por el
estado base. A temperatura cero, todos los niveles bajos estardan ocupados y ninguno de
los estados de energia altos. A tal gas de fermiones se le conoce como completamente

degenerado.

2.4. La energia de Fermi

La méxima energia < €y > de un electrén en un gas completamente degenerado se
conoce como energia de Fermi. Para determinar esta energia limite se pensard en una
caja de longitud L, y se tomara a los electrones como ondas estacionarias en la caja. Se

tiene que su longitud de onda es:
\ 2L
P =
N;
con ¢ = 1,2,3 que corresponden a las dimensiones y IV; son nimeros cuanticos enteros
asociados a cada dimension. Aplicando el principio de de Broglie, los momentos asociados

a estas longitudes de onda son:
hN;
2L °

pi =

10



La energia de Fermi 2

Ya que las velocidades a las que ocurren estos fenémenos no son relativistas, se puede

tomar la energia cinética total de la particula como

p
donde p? = p? + pz + p%. Con lo cual
h?N?
= Smi? (2:5)

donde N = N2 + Ni + N2, andlogo a la “distancia” al origen en el “N-espacio” al punto
(Nz, Ny, N). El ntimero total de electrones corresponde al total de nimeros cuanticos
pero dos veces, ya que los electrones tienen spin 1/2. Asi, cada coordenada entera en el
N-espacio corresponde al estado cudntico de dos electrones. Con una muestra lo suficien-
temente larga de electrones, se puede considerar que ocupan cada coordenada entera a

un radio N, pero solo en el octante positivo del N-espacio. Por lo tanto, el nimero total

N, =2 <;) (ng?’) (2.6)

N = <3Ne>1/3 (2.7)

™

de electrones seré:

con lo cual

sustituyendo y simplificando

ﬁ2
ef = %(37r2n)2/3 (2.8)

donde m es la masa del electrén y n = N,/L? el niimero de electrones por unidad de

volumen.

Se puede expresar el nimero de electrones por unidad de volumen en términos generales.
Para ello se divide la densidad de la estrella entre la masa atémica del hidrégeno, lo cual
da como resultado el nimero de dtomos de hidrégeno. Ya que las enanas blancas estan
compuestas generalmente por Carbono (considerdndola exclusivamente compuesta de
electrones), se debe multiplicar el nominador por el niimero de electrones (o protones)

que tiene el carbono y el denominador por la masa atémica. Para ionizaciéon completa

Ne = (j) m%; (2.9)

donde Z y A son el nimero de protones y la masa atémica del elemento, respectivamente,

se tiene
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Presién de degeneracién de electrones 2

en el nicleo de una enana blanca, y my la masa del dtomo de hidrégeno (adoptada como

la masa representativa del protén y el neutrén).

2.5. Presion de degeneraciéon de electrones

Se estimara ahora la presion de los electrones degenerados, utilizando el principio de
exclusion de Pauli y el principio de incertidumbre de Heisenberg. De este ultimo se

tiene:

AxAp, ~ h

lo cual requiere que el electrén confinado a un pequenio volumen del espacio tenga una

alta incertidumbre en su momento.

Asumiendo que los electrones tienen el mismo momento p (lo cual, aunque no ocurre

en la naturaleza, sirve como una una aproximacioén ) se tiene:
1
P~ NPV (2.10)

con n. la densidad total de electrones, p el momento y v la velocidad.

En un gas de electrones completamente degenerado, los electrones estan empaquetados
tan cerca como les es posible, para una densidad uniforme n. la separacién entre los

1/

. —-1/3 . o . .
electrones vecinos es de n. ’°. Para satisfacer el principio de exclusion de Pauli, la

incertidumbre en la posicién no puede ser mayor que su separacion fisica. Identificando

1/

Ax &~ ne para el caso limite de degeneracién completa, se utiliza la incertidumbre de

Heisenberg para estimar el momento de un electrén. En una direccion se tiene:

e

h
Do = Apy & N finl/3 . (2.11)

Los electrones se mueven en las tres dimensiones del gas y, por el principio de equipar-
ticion de la energia, existe la misma probabilidad de que se muevan en cada direccién,
esto implica:

i =y = P’

asi

P> =pi+p+ s =3p.
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Presién de degeneracién de electrones 2

p = V3ps. (2.12)

Usando la ecuacién (2.9) se obtiene:

my

7 1/3
p \/éhK) p] . (2.13)
A
Para electrones no relativistas, la velocidad es:

b a V3R {<Z> P r/g (2.14)

Me A) myg

con m, la masa del electrén. Sustituyendo en (2.10) queda:

K2 A P 5/3
peEl(2) 2" a9

Para obtener una expresion mas exacta de la presion, es necesario considerar diversos
factores que en este desarrollo no se toman en cuenta: las velocidades a los que se
mueven los electrones son lo suficientemente altas como para apreciar los efectos de
la relatividad, los electrones se mueven en mas de tres direcciones, la estrella no es
completamente uniforme y no se encuentra a una temperatura de 0 K, entre otros. Una

aproximacion mds precisa da como resultado:

B w2z p 17

P=-~———|(=)— . (2.16)
5 me | \A ) mpyg

Tomando como Z el nimero atémico del carbono y A la masa atémica del carbono en uni-

dades de masa atomica, la expresion anterior muestra que la presion de los electrones de-

generados disponible para soportar una enana blanca como Sirio B es de 1.9 x 1022 Nm 2.

Esta es la responsable de mantener el equilibrio hidrostatico de la enana blanca.
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El limite de Chandrasekhar 2

2.6. El limite de Chandrasekhar

2.6.1. La relacién de masa-volumen

La relacion entre el radio, Ry, de una enana blanca y su masa, Mg, puede encontrarse

igualando la presion central con la presion de los electrones degenerados, asi:

372)2/3 52 5/3
EWGPQRgb — Gr) w2\ p .
3 5 me | \A/) my

Usando p = Mg/ % m Rgb y asumiendo que la densidad es contante, se tiene que el radio

2/3 2 5/3
R,y ~ 18T f — KZ) 1} . (2.17)
10 gmm'PINA) mu

aproximado es:

Una implicacién mas importante es:
M, Vo = constante (2.18)

El volumen de una enana blanca es inversamente proporcional a su masa, lo cual implica
que enanas blancas mdas masivas son mas pequenas. Esta relaciéon masa-volumen es
resultado de la presion de los electrones degenerados. Los electrones deben de estar
confinados méds cerca para generar la presién de degeneracién requerida para soportar a
una estrella mas masiva, esto implica p be. De acuerdo a esto, al apilar méas masa
a la enana blanca esta eventualmente llegaria a un volumen cero y a masa infinita. Sin
embargo, si la densidad se excede de 10 kg m™3, la relacién no se cumple. De hecho,

existe un limite para la cantidad de materia que puede soportar una enana blanca.

2.6.2. Inestabilidad dinamica

Para apreciar los efectos de la relatividad en la estabilidad de una enana blanca, se debe
recordar la ecuacién (2.16) que es de la forma politrépica P = Kp? con K constante y
la relacién entre los calores especificos, v = Cp/Cy . Comparando (2.16) con la forma
politrépica se tiene que el valor de la proporcién de calor es v = 5/3 en el limite no
relativista. Tal como se explica en el apéndice A esto implica que la enana blanca es
dindmicamente estable. Si la estrella sufre una ligera perturbacién, no colapsaria sino

que regresaria a su estado de equilibrio. No obstante, en el limite relativista la velocidad

14



El limite de Chandrasekhar y Relacion de Phillips 2

del electrén seria la de la luz. Usando este hecho se encuentra que la presion por los

electrones degenerados es:

P= Wﬁc[(i) Wer/g (2.19)

En este caso v = 4/3, que corresponde a la inestabilidad dindmica. La mas ligera per-

turbacion causara que la enana blanca colapse.

2.6.3. Estimando el limite de Chandrasekhar

La relacién entre el radio R, y la masa M., puede encontrarse a partir de (2.3) y (2.16)

9 (3772)2/3 Z\ p 4/3
“rGp*RY = ~——hc|( = ) — 2.20
5GP Rep 573 C[(A) mH} (2.20)

de aqui se tiene:

P (372 [rz\ 1713
L (OEY
37'(' ebl 5\/§ c

asumiendo densidad constante:

2/3
2 R, | Meb / (3W2)2/3ﬁ [(Z> : r/g
2r _ () L
3 dnR3, 5V3 A) my

resolviendo para M., se tiene:

3/2 3/2 2
N e [ R

Esta ecuacién contiene tres constantes fundamentales i, G y ¢, que representan los
efectos combinados de la mecanica cuantica, la gravitacién y la relatividad. Con una

derivacién mads precisa usando % = 0.5 resulta el valor de Moy = 1.44Mg.

2.7. Relacion de Phillips

Aunque el mecanismo de formacion de las distintas SNs Ia es el mismo, una enana blanca

orbitando con otra estrella, por la naturaleza distinta de las estrellas, las magnitudes

15



Relacion de Phillips 2

absolutas maximas cambian ligeramente en todos los casos. Para precisar este valor se
ha comparado este pardametro con la velocidad con la que la supernova decae después

del méaximo.

En 1993 Phillips demostré que existe una dispersion intrinseca en las magnitudes absolu-
tas de las supernovas Ia. Obtuvo ademds una relacién lineal que involucra el maximo de
luminosidad y la declinacién de la curva de luz en el filtro B desde el maximo de lumino-
sidad hasta 15 dias después, pardmetro definido como Ami5(B). (171, Una representacién
grafica de este parametro se presenta en la figura 2.4. Utilizando una muestra de nueve
supernovas encontré que cuando la magnitud absoluta es menor, Ami5(B) también lo
es. Esto indica que entre mds luminosa sea la supernova en su maximo, mas lentamente

decaera su brillo.

Para obtener su muestra Phillips utilizo una serie de criterios que le garantizaran re-
sultados confiables. El primero de ellos fue utilizar solo eventos observados con CCD o
con fotémetros fotoeléctricos. Se asegurd de que fueran datos que no estuvieran afec-
tados por la luz de fondo de la galaxia anfitriona. El segundo criterio fue tomar solo
supernovas que tuvieran curvas de luz bien muestreadas. La fotometria de ellas debia
comenzar antes o justo en el maximo y continuar hasta al menos 20 dias. Finalmente, el
ultimo criterio fue seleccionar solo aquellas que tuvieran una distancia relativa precisa,
calculada con métodos especificos, como el de Tully-Fisher o por las fluctuaciones del

brillo de su superficie (SBF).

= AL
o 13—
(4} o (PP
b= :
8§ 16 Diz 0 Am,.(B)
m
Q. - -
m
= 18 |—
-
fra}
= e Diz 15
E'F 20
€ | |- | | | | | | |
| & | | | | | | |

Dias desde el maximo

FIGURA 2.4: Representacién gréfica de Amys(B)
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Corrimiento al rojo y constante de Hubble 2

Los resultados encontrados por Phillips utilizando tres filtros distintos, B,V e I, se

muestran en la tabla 2.1:

Tabla 2.1

Mae = a+ bAl’Il15(B)

Filtro a b o(mag)
B -21.726(0.498)  2.698(0.359) 0.36
1% -20.883(0.417)  1.949(0.292) 0.28
I -19.519(0.415) 1.076(0.273) 0.38

TABLA 2.1: Resultados de la relacién de Phillips para los filtros B, V, I

Esta relacion tuvo implicaciones significantes en el uso de supernovas tipo Ia como

patrones luminicos, lo cual ayud6 a demostrar la acelerada expansién del Universo.

2.8. Corrimiento al rojo y constante de Hubble

Una propiedad fundamental para comprender la expansién del Universo es el corrimiento
al rojo. Las observaciones indican que desde el comienzo el Universo ha ido expandiéndo-
se alejando los objetos cada vez mas unos de otros. Debido a esto, cuando un observador
mira las galaxias lejanas, la longitud de onda que recibe es mayor que la que se estd

emitiendo realmente, es decir, la observa con un corrimiento al rojo.

En 1929 Edwin Hubble encontré una relacion entre la distancia y la velocidad radial a

la que se mueve un objeto desde la Tierra. Esta relacion se expresa de la forma:
v = Hod

en términos del corrimiento al rojo, la aproximacion para velocidades pequenas queda

H,
2 =09

p (2.22)

Al pardmetro Hy se le llama la constante de Hubble. v estd dada en km s™! y d en
Megaparsecs (Mpc), por lo que Hy tiene unidades de km s=' Mpc™!, donde 1 Mpc

equivale a 3.26 millones de anos luz.
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Propiedades de la galaxia huésped de la supernova 2

La constante de Hubble indica qué tan rapido el Universo se esta expandiendo mientras
se mira mas lejos en el espacio. Aun hoy en dia siguen existiendo varias propuestas para

su valor, sin embargo, el valor con el que se trabajara es de 72 km s~! Mpc™! [13],

Las supernovas tipo Ia son una herramienta de estudio poderosa. Analizando sus curvas
de luz y sus espectros es posible conocer su luminosidad absoluta y la velocidad de
recesion. Esto permite deducir cudl era la velocidad de recesiéon de una supernova lejana

hace mucho tiempo.

2.9. Propiedades de la galaxia huésped de la supernova

2.9.1. Clasificaciéon de las galaxias

En el Universo local se observa que las galaxias difieren en tamafo, estructura, cantidad
de masa y de estrellas. Sin embargo, logra observarse cierto patrén entre ellas, lo cual
ha llevado a los astréonomos a clasificarlas. Edwin Hubble propuso clasificar las galaxias
dependiendo de su apariencia en las fotografias, lo cual depende fuertemente de su
contenido estelar y gaseoso. Las galaxias mas brillantes las separd en el grupo de elipticas,

lenticulares, espirales e irregulares['?.

Las elipticas tienen una estructura uniforme y
definida. Las dividié en una escala de EO a E7, donde EO representa una galaxia que
parece circular y E7 una eliptica. Las lenticulares, SO, presentan una ligera concentracién
de brillo en el centro, rodeada por una regién menos pronunciada de brillo en forma
de disco. No tienen ninguna estructura de brazos espirales. Por su parte, las espirales
presentan un disco, brazos espirales, asi como un centro muy concentrado. Hubble las
dividié en ordinarias (S) y barradas (SB), dependiendo si en el centro mostraba una
amplia distribucion de estrellas en forma de barra cortdndola, o si era circularmente
simétrica. A su vez cada categoria fue dividida en subtipos a, b y ¢, dependiendo de qué
tan prominente parecia la concentracién central, asi como la textura y la estrechez de
sus brazos. Las irregulares no presentan forma definida, pero tienen gran concentracién

de estrellas azules jévenes asi como una gran cantidad de material interestelar. Hubble

presenté su clasificacion en el diagrama que lleva su nombre, mostrado en la figura 2.4 22]
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Propiedades de la galaxia huésped de la supernova 2

l(.'

EO E1 EZ E3 EB4 E5 EE EV SO

SEc

F1cUurA 2.5: Diagrama en diapason de la secuencia de Hubble.

El sistema fue extendido por de Vaucouleurs!®!. Este reconoce subtipos entre las galaxias
elipticas y las S0, basado en la intensidad y presencia de polvo. Divide ademds las
espirales como SA, si no son barradas, SB si son barradas y SAB si son intermedias.
Denomina ademds Sm a una galaxia entre espiral e irregular, Im una Magallanica, es
decir, sumamente irregular, y Sd una difusa, con brazos rotos y un abultamiento central

muy débil.

Se introdujo después un equivalente numérico para la clasificacién, el cual se definié con
la letra T. Las galaxias elipticas varian entre T = —5 a T = —3. Las Sc son del tipo

T=5, y las Im T=10. El resultado se muestra en la tabla 2.2

Tipo T 5 -1 1 3 5 10
Clasificacion de de Vaucouleurs EO SO Sa Sb  Sc Im

TaBLA 2.2: Clasificacién de las galaxias propuesta por de Vaucouleurs

2.9.2. Tasa de formacion estelar

La formacion estelar es un proceso en el cual densas regiones de nubes moleculares
en el espacio interestelar se fusionan para generar estrellas. Ya que todas las galaxias
son distintas, cada una tiene distintos ritmos de formacién de estrellas (en el caso de
las elipticas la tasa es tan baja que se considera sin formacién estelar). A este ritmo
se conoce como tasa de formacién estelar (SFR). Por otra parte, la tasa de formacién
estelar especifica (sSSFR), es una medida de la SFR en cada galaxia, escalada a la masa

de la galaxia, es decir, por unidad de masa estelar.

19



Observatorios virtuales 2

2.10. Observatorios virtuales

Entre los objetivos primordiales de la astronomia se encuentra registrar la informacién
y eventos que suceden en el cielo. Para adquirir informacién cada vez mds precisa los
astrénomos han hecho uso de observatorios con telescopios cada vez més potentes y
de satélites astronémicos. Para guardar toda la informacion recaudada se han creado
grandes bases de datos. Muchas de ellas son compartidas a través de redes informaéticas,
con lo cual més personas tienen acceso a las observaciones y datos proporcionados. Los
observatorios virtuales dan la oportunidad de acceder a material de alta calidad a costos

relativamente bajos.

Los centros de datos fueron las primeras instituciones en organizar y recolectar la in-
formacién proporcionada por las méquinas sisteméticamente, creando las primeras ver-
siones de catalogos astronémicos. Todos los centros de datos ofrecen distintos servicios,
que incrementan continuamente. Algunos de ellos ofrecen iméagenes, catalogos, recursos

bibliograficos, entre otros.

2.10.1. NED

NASA /TPAC Extragalactic Database NED [13] | es una base de datos completa que pro-
porciona informacion de objetos extragalacticos en diversas longitudes de onda. Integra
cientos de estudios del cielo, asi como decenas de miles de publicaciones de investigacio-
nes. El contenido de la base de datos incluye un indice de distintos objetos astrofisicos,

posiciones, corrimiento al rojo, distancia, fotometria, imagenes, espectros, entre otros.

2.10.2. SIMBAD

SIMBAD ") es una base de datos astronémicos que provee informacién bésica, bibio-
grafias y mediciones de objetos astronémicos fuera del sistema solar. Los objetos pueden

consultarse por nombre, coordenadas, asi como otros criterios.
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2.10.3. The Carnegie Supernova Project

The Carnegie Supernova Project, CSP®!, es un proyecto que recauda gran informacién
fotométrica y espectroscépica de una muestra muy grande de supernovas. La informacién
de las SNs son tomadas con sistemas de telescopios, filtros y detectores bien entendidos y
caracterizados. Hasta el momento cuenta con un total de 148 supernovas tipo Ia con un
corrimiento al rojo que varfa en el rango 0 < z <0.1, presentando su espectrofotometria

6ptica asi como curvas de luz en los filtros v/¢'r’'i’' BVY JHK.
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Metodologia

Las supernovas utilizadas para obtener la relacion de Phillips se obtuvieron de CSP.
Para acceder al listado de supernovas se va al apartado “Data” y se selecciona “Browse
CSP low-z SNe”. Se muestra una lista de 310 supernovas de bajo corrimiento al rojo, de
las cuales 148 son del tipo Ia. Cada una de ellas presenta varios apartados: se muestran

sus caracteristicas generales, su fotometria, su espectro asi como sus parametros.

No se utilizaron todas las supernovas, ya que para obtener resultados confiables fue

necesario aplicar una serie de criterios:

1. Curvas de luz bien muestreadas. En CSP se presentan tres ajustes diferentes, dos
de ellos para los casos en que la curva de luz de la SN no tiene observaciones en el
maximo o cerca de él, por lo que utilizan mediciones de otras SNs para aproximar
la curva. El tercer ajuste solo utiliza los datos de la propia SN, asi que es necesario
que hayan existido observaciones en el maximo, o desde antes, y que continuen por
varios dias, esto para evitar largas interpolaciones. Solo se utilizaron las SNs que

tuvieran este ultimo ajuste reportado.

2. Extincién provocada por la galaxia. Se utilizaron solamente supernovas que tu-
vieran reportado el pardmetro de enrojecimiento de la galaxia Ry . Esto permitio

realizar una aproximacion para la extincion, obteniendo magnitudes mas precisas.

Aplicando estos criterios se obtuvo una muestra de 24 supernovas. Las SNs utilizadas

asi como sus parametros principales se presentan en la tabla 3.1.
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TABLA 3.1: Muestra de SNs utilizadas y sus pardmetros principales.
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3.1. Curvas de luz

Las curvas de luz son herramientas que permiten obtener mucha informacién de los
cuerpos celestes. Consiste tinicamente en graficar el brillo del objeto con respecto al
tiempo. Sin embargo, debe de tenerse presente que, ya que como las estrellas mas débiles
tienen magnitudes mas altas y viceversa, el eje de las ordenadas suele presentarse en
orden inverso. Por otra parte, por su utilidad, los astronomos suelen contar el tiempo
transcurrido a partir de una fecha denominada como tiempo cero. La fecha utilizada es
el mediodia del 1 de enero de 4713 a. C. El tiempo es designado como JD 0.0, donde JD

indica el dia juliano. A partir de ahi se anade 1 por cada dia que pasa.

En CSP cada supernova tiene el apartado ‘’'Photometry”. En él se da una imagen de la
curva de luz en los diversos filtros con los cuales se observé asi como un archivo de datos
con las magnitudes observadas cada dia y el ajuste. En estas graficas el eje temporal

estd dado en JD - 2453000 (dfas).

3.2. Extincion interestelar

La extincién es la absorcion y dispersion de la luz emitida por un objeto, provocada
por el medio interestelar que lo rodea. Esto trae como consecuencia que, al observar el
cuerpo celeste desde la Tierra, se vea menos luminoso de lo que en realidad es, lo cual
altera la estimacién de la magnitud absoluta. Para agregar este factor de extincion y
tener resultados mas precisos se modifica la ecuacion del médulo de distancia. Para una

banda de longitud de onda centrada en \ se tiene:
my — My = blogpd — 5+ A
Donde Ay > 0 representa el niumero de magnitudes de extincién interestelar presente a

lo largo de la linea de visién.

Ya que las largas longitudes de onda de la luz roja no son tan dispersadas como las del
azul, la luz pasa a través de las nubes de polvo volviéndose mas roja mientras el azul es
removido. El enrojecimiento interestelar causa que un cuerpo se vea mas rojo de lo que

es. Afortunadamente es posible detectar esto analizando el espectro del cuerpo.
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Para el caso de las supernovas se trabajara bajo el supuesto de que la extincién sufrida
por la SN sigue una ley de polvo bien definida. Las leyes mas comunes tienen dos
cantidades: el exceso de color, E(B — V), y la relacién entre la absorcién total y la
selectiva en la banda V', Ry . El exceso de color establece el camino éptico, mientras que

Ry esta relacionado con la distribucién de tamanos de granos de polvo.

El enrojecimiento provocado por la galaxia se obtuvo de lo reportado en Burns et al
201412, En este articulo se presentan dos leyes para el polvo: CCM+0[5) y F99[9l.
Ambas son ajustes empiricos para observaciones de estrellas en el medio interestelar de
nuestra galaxia. Su tabla 1 presenta el exceso de color asi como Ry para ambas leyes de

enrojecimiento. Cada una presenta valores para distintas distribuciones.

Para obtener la extincién en el filtro j se utiliza la ley de enrojecimiento:

A~:<>\j>p o Ay
J )\V v

Donde A; es la longitud de onda en el filtro j y Ay es la extincién en el filtro V' que se
obtiene realizando el producto de F(B — V) con Ry. Por su parte, la potencia p toma
el valor de —2.212 | Para el valor de R, se utilizé la ley F99 para distribucién agrupada
(binned), excepto para la sn2005ke la cual estd muy enrojecida. Para este caso se toman

los valores de R, = 4.4y p = —0.719],

La longitud de onda efectiva para cada filtro se obtuvo de CSP. Los valores son los
siguientes: B = 4350.6 A, i = 7609.2 A, g = 4765.1 A. Debido a un dafio en el filtro
original V, se utilizaron tres filtros diferentes para esta banda: V — 3014 = 5369.6 A,
V —3009 = 5401.4 A y V — 9844 = 5375.2 A. Cabe aclarar que para cada supernova se

especifica el filtro utilizado.

3.3. Obtencién de Parametros
Una vez que se obtuvo la muestra se procedié a la obtencién de los parametros de cada

una de ellas. En el apartado “LC parameters” de cada SN se presentan en general los

datos de los tres ajustes que se hacen para los filtros “BVgriY JH".
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En las tablas que presentan se encuentran los valores para el Amys, asi como la magnitud
aparente maxima en los diversos filtros. Para obtener la relacién de Phillips se utilizo el

Am;5(B), Amjs(g) v las magnitudes en el méximo de los filtros ¢giV B.

3.3.1. Distancia y magnitud absoluta

La distancia a la cual se encuentra la supernova se encontré utilizando la ecuacién 5
del articulo de Folatelli et al 2010['9) para todas aquellas supernovas con z>0.01. La

ecuacién tiene la forma:

Qu

14+ znels c 1
dr, (zems; Ho, Qar, Q0) = A+ 2hetio) € 2cMB + 3 (QA -t 1> ZEMB

(1+ zemn) Ho (3'1)

donde zpepi0 €s el corrimiento al rojo heliocéntrico de la galaxia, es decir, sin considerar
los movimientos de rotacién y orbitales de la tierra, zoasp es el corrimiento al rojo
referido al sistema de reposo del CMB (radiacién cdsmica de fondo). Por su parte los
pardmetros cosmolégicos se fijaron en los valores Hy = 72 km s~ Mpc™!, Oy =0.28 y

Qp =0.720131

En CSP se presenta el apartado “general” de cada supernova, donde se da el valor de la
velocidad heliocéntrica y la velocidad respecto al sistema de reposo del CMB. Utilizando
la conocida ecuacion para el efecto Doppler relativista, se tiene que el corrimiento al rojo

€S

14 2
1—

o

—1 (3.2)

w

Il
<
5

c
Donde v, es la velocidad con la que la fuente se aleja del receptor.
Sustituyendo las velocidades dadas en CSP fue posible encontrar zpei, y 2onm B para cada

SN. Los demés parametros fueron fijados en una constante, por lo que sustituyendo los

valores en (3.1) fue posible conocer la distancia a la cual se encuentra la supernova.

Solo cuatro supernovas tenian z<0.01, por lo que se consideran cercanas. Para ellas se

utilizé la distancia media proporcionada por la base de datos NED.
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Por otra parte, a partir de la relacion de la ecuacién del modulo de distancia, se tiene

que la magnitud absoluta de un cuerpo celeste es:
M=m+5—5xlogd+ Ay

Para cada supernova se conoce la magnitud aparente, la distancia y la extincién, por lo

que es posible encontrar la magnitud absoluta.

3.4. Supernova ASASSN-15hx

El 26 de abril de 2015 fue descubierta la supernova tipo Ia ASASSN-15hx por el proyecto
ASAS-SN (All Sky Automated Survey for SuperNovae). Se reportd que se encuentra
aproximadamente 4” del centro de su galaxia GALEXASC J134316.80-313318.2, con
una ascencién recta de 13:43:16.692 y una declinacién de -31:33:21.55[7). Sin embargo
no se han registrado las observaciones suficientes para encontrar su corrimiento al rojo
ni la distancia a la que se encuentra. Por otra parte, en el periodo de mayo a julio de
2015 se realizaron en el observatorio Carl Sagan de la Universidad de Sonora una serie
de observaciones a ASASSN-15hx. La fotometria se realiz6 utilizando los filtros ' y ¢'.

Con las imdgenes obtenidas es posible encontrar los parametros antes mencionados.

3.4.1. Fotometria y reduccién de imagenes

La toma de imagenes se hizo utilizando un CCD. Este colecta electrones que estan
excitados hacia niveles de energia més altos, cuando el detector es golpeado por un
fotén. El ntimero de electrones recolectados en cada pixel es proporcional al brillo de la

imagen en ese punto.

Para poder hacer mediciones con la imagen proporcionada por la camara, es necesario
primero eliminar una serie de factores que alteran su senal til. Las estrellas no son
fuentes puntuales, por lo que la luz se esparce en una cierta cantidad de pixeles en el
CCD. Para una medicién precisa se necesita recaudar toda la luz posible de la estrella
analizada, pero no se quiere tener luz de estrellas cercanas a ella. Si estas existen, aunque
sean débiles, pueden alterar las magnitudes obtenidas de manera considerable arruinando

toda la fotometria. En el caso especifico de las SNs la medicién puede verse sumamente
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alterada si no se corrigen las imagenes, ya que en general, las magnitudes aparentes
son muy altas (son poco luminosas). Si se considera por error otra iluminacién como
parte de la SN sera sumamente notorio en la curva de luz, impidiendo calcular bien los

parametros.

3.4.2. Bias, Dark frame y Flat frame

El bias una imagen que se obtiene con el CCD completamente a oscuras, es decir,
con el obturador cerrado o con la tapa del telescopio puesta, tomada en un tiempo de
exposicién cero, o el minimo posible. Su objetivo es corregir el efecto de la corriente de
polarizacion, estableciendo los voltajes y corrientes predeterminados en varios puntos
del circuito electrénico. El propio bias contiene una cantidad de ruido en la lectura, el
cual es producido dentro de la electronica que lee los pixeles. Este ruido puede eliminarse
facilmente combinando cierto nimero de bias. En este caso en particular se utilizé la
mediana de las imdgenes, para evitar que valores muy altos o muy bajos en los extremos
interfirieran. Se utilizaron 199 bias, un numero impar para facilitar el cdlculo de la
mediana. La imagen final es conocida como master bias la cual es restada de la imagen

de la SN.

Por su parte, el dark frame se obtiene también con el CCD a oscuras, pero con el
mismo tiempo y la misma temperatura con la que se tomaria la imagen del objeto.
Lo que hacen es corregir el efecto del ruido provocado por la agitacion térmica de los
electrones, conocido como corriente oscura. Esta agitacion aumenta con el tiempo de
exposicién, provocando que ciertos electrones lleguen a los electrodos del chip aunque
no hayan sido excitados por la llegada de un fotén. Asi al restar el dark frame, se elimina
el ruido, porque se deshace de las variaciones de pixel a pixel en la corriente oscura. Sin
embargo restar el dark frame también agrega un ruido a la imégen. Para eliminar esto
también es necesario tomar la mediana de varios darks, creando un master dark. Este es
el que finalmente se resta a la imédgen del cielo. En este caso en particular se combinaron

51 darks.

Finalmente se tiene el flat frame (campo plano) que corrige deformaciones introducidas
por el instrumento 6ptico y variaciones pixel a pixel. Para una fotometria precisa e ideal
serfa necesario que todo el detector del chip del CCD recibiera la luz de todo el espejo

del telescopio, o lente. Sin embargo, esto no ocurre en la practica, lo cual produce que
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el objeto observado se vea mds débil, o mas luminoso, de lo que realmente es. Para
corregir esto se utiliza el Flat, es decir, una imagen del cielo uniforme, la cual podamos
dividir a la imagen del objeto observado y obtener asi una constante en el cielo. Esto
permite tener solo la informacién de lo que se quiere observar. Para tomar esta imagen,
lo que se hace generalmente es apuntar el telescopio a una pantalla blanca e iluminada
con luz artificial en la pared. Otra buena fuente de iluminacién se obtiene tomando una
imagen del cielo 20 o 30 minutos después del atardecer. Una exposiciéon de una décima
de segundo generalmente satura el CCD hasta la mitad lo cual permite evitar la no
linealidad en la parte superior y el ruido en la parte inferior del rango de la cdmara.
El campo plano es renormalizado dividiendo cada pixel en el valor medio del arreglo.
Cualquier pixel que es mas sensible serd asignado un nimero ligeramente menor a 1,
cualquier valor que es menos sensible sera asignado un ntmero ligeramente mayor a 1.
Cuando el frame se multiplica por una imagen sin procesar, se eliminan las variaciones
de sensiblidad. En general se toman entre 30-50 flats. En este caso se obtuvo la mediana

de las imégenes.

3.4.3. Magnitud aparente, absoluta, distancia y corrimiento al rojo

Una vez reducida la imagen se estima la magnitud aparente de la supernova. Esto se
hace compardndola con otras estrellas de magnitudes constantes, es decir, estrellas que
no experimienten una variacion en su brillo en el transcurso del tiempo. Utilizando
programas de computadora especificos, como CCDSoft o MaxIm DL, puede realizarse
esta tarea de manera relativamente sencilla. En el caso de la SN ASASSN-15hx se utiliz6
MaxIm DL. Utilizando la base de datos astronémicos SIMBAD se encontraron estrellas
de magnitudes contantes que estuvieran en la misma region que la SN, es decir, son
estrellas que también estan presentes en las imagenes tomadas por el telescopio. SIMBAD
proporciona diversos datos sobre las estrellas, asi como la magnitud que tiene en distintos
filtros. No se da informacién sobre el filtro ¢/, pero si la magnitud en B y V. Esto permite

[20]

utilizar la transformacion encontrada por Smith et al 2002!“"), la cual indica que la

magnitud en ¢’ estd dada por:

g =V +056(B—-V)-0.12. (3.3)
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Una vez conocida la magnitud de las estrellas en ¢’ fue posible comparar el brillo de
la estrella con el de la SN para obtener una aproximacion de su magnitud aparente. Se
consideraron varias estrellas para realizar el objetivo. Finalmente se trabajo con la més
constante de todas, es decir, la que presentaba menor variacién en su magnitud. Una

vez que se conoce su brillo se construye la curva de luz.

Cada noche se realizaron diferentes observaciones a la SN. Los primeros dias se tomaron
en promedio 15 fotografias y fueron aumentando hasta 22 fotografias por noche. La
razon de esto es que se presenté mucha dispersion en los datos. Por la naturaleza de la
SN, esta va cada vez haciéndose menos visible, por lo que su observacion, asi como la
obtencién de su magnitud aparente es cada vez més dificil. Por otra parte, debido a la
localizacion del observatorio, existe mucha contaminacion luminica asi como ambiental
que alteran de manera significativa las imagenes y, de manera directa, la magnitud de
la SN. Por otra parte, debido a esto y a un fallo en el CCD fue necesario eliminar un
noche de observacion, en la cual una luz externa fue captada por el telescopio. Esta luz
se grabo en el lugar en el que se encontraba la SN, cambiando totalmente su magnitud.
Para construir la curva de luz de la SN, se obtuvo un promedio de las observaciones de
cada noche; esto con el fin de tener un solo punto por dia, se calculé ademas la desviacion
estandar de cada uno de ellos. Estos datos se presentan en la tabla 3.2 donde se muestra

el dia juliano en que fue observada asi como la magnitud aparente.

Dia (JD) Error m  Error
2457149.69 0.002 13.50 0.019
2457152.69 0.002 13.40 0.016

2457154.73 0.002 13.49 0.009
2457157.88 0.002 13.60 0.031
2457160.72 0.002 13.69 0.011
2457167.66 0.002 14.14 0.017
2457170.76  0.002 14.36 0.032
2457184.73 0.005 15.34 0.046
2457189.7  0.002 15.56 0.057
2457210.72 0.002 16.12 0.115

TABLA 3.2: Dias de observaciéon y magnitud aparente de la SN Ta ASASSN-15hx
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La magnitud absoluta se puede obtener a partir de la relacion de Phillips, si se conoce
Amjy; (B). Sin embargo, ya que la supernova fue observada en el filtro ¢/, no se conoce
Amy; (B) sino Amjis (¢') por lo que es necesario encontrar una nueva ecuacién que in-
volucre este ltimo parametro con la magnitud absoluta de la SN. En la pégina de CSP
no se proporcionan las magnitudes aparentes en g’ sino en g. Como se mencioné ante-
riormente estos dos filtros pertenecen a SDSS, sin embargo estdn centrados en distintas
longitudes de onda: g = 4765.1 A y g/ = 4800 A2V, Existen transformaciones lineales
para pasar de un filtro a otro, sin embargo, es necesario tener también observaciones en
el filtro r. Ya que no se realizaron observaciones de la SN en ese filtro, no fue posible

realizar la conversion, asi que se trabajo con el filtro g como una aproximacién al g’.

Utilizando la misma muestra de 24 supernovas se comparo la magnitud absoluta maxima
en g de cada una de ellas con respecto a la tasa de declinacién en ese mismo filtro para
observar si se mantenia el comportamiento lineal. Al ser esto asi, se realizé un ajuste

lineal, obteniendo una ecuacion que relaciona ambos parametros.

Utilizando el software Origin, se ajustaron regresiones polinomiales de diversas potencias
a la curva de luz de la SN ASASSN-15hx. Comparando los coeficientes de corelacién
se encontré que el mejor ajustado era el de grado 4, por lo que se trabajé con este.
Derivando la ecuacion proporcionada, igualando a cero y resolviendo para T, se encontré
la magnitud aparente maxima. Se evalué la ecuacién para 15 dias después del maximo
y, restando esta magnitud con la del dia maximo, se obtuvo Amjs (g). En este caso no
fue necesario agregar la correccién por la extincion de nuestra propia galaxia a la curva

de luz de la supernova, ya que al ser una diferencia de magnitudes el valor no interfiere.

Sustituyendo Amjs (g) en la ecuacién lineal encontrada, se obtuvo la magnitud absoluta
méxima de la supernova. La distancia se encontré a partir de la ecuacién (1.3) mientras

que el corrimiento al rojo se determiné a partir de la ley de Hubble.

3.5. Propiedades de las galaxias anfitriona

Se tiene como objetivo encontrar una relacién entre la tasa de declinacién de las su-
pernovas la en el filtro B y los pardametros de su galaxia progenitora. La razén por la

que se utilizo la tasa de declinacién de la SN, es porque el pardmetro esta directamente
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relacionado con la magnitud absoluta de la supernova, la cual no siempre es posible
conocer debido a la falta de buenas mediciones o por la deficiencia en la estimacion de
la extincién y/o distancia. Se utiliz6 la muestra proporcionada por el articulo de Neill
et al. (2009)['* de 167 SNs (Originalmente se presentan 168 SNs pero la SN 2001ay fue
eliminada ya que no sigue la relacién M contra Amis (B), segtin Baron et al. 2012[1)). En
su articulo se proporciona el stretch, S, de cada supernova, el cual estd relacionado con
el ancho de la curva de luz, es decir, mide qué tan rapido decrece el flujo. Para calcular el
stretch es necesario adoptar una curva de referencia (por ejemplo, puede ser la media de
todas las curvas en la muestra) y asignarle el valor S = 1. Una curva que tiene una tasa
de declinacién més lenta (o réapida) que la curva de referencia, tendra S > 1 (S < 1).
Ya que S y Amys (B) hacen una medicién de lo mismo, se buscé una relacién entre
ambos para poder realizar la conversién de uno a otro. Se ajusté una regresién lineal
utilizando todas las supernovas que tuvieran reportado Amjs (B) en CSP y el stretch.
Con la ecuacién resultante se realizé la conversién de S a Amys (B) para todas aquellas

SN Ia que no tuvieran el valor reportado en CSP.
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Capitulo 4

Resultados y discusion

Se presentan a continuacién los resultados para los diferentes andlisis. Primeramente
se muestran las graficas de las 24 supernovas tipo Ia donde se grafican las magnitudes
méximas absolutas para los diversos filtros en funcién del pardmetro Amis (B). Se pre-
sentan ademads los parametros obtenidos para la supernova ASASSN-15hx y finalmente,
utilizando la muestra de 167 supernovas, las graficas que muestran la relacion que existe

entre las propiedades de la galaxia y Amys (B).

4.1. Relaciéon de Phillips

Las figuras 4.1, 4.2, 4.3 y 4.4 muestran la relacién del pico de luminosidad en los filtros
B, Vi, y g respectivamente, contra la tasa de declinacién. A partir de ella se observa
que efectivamente existe una variacién en las magnitudes méximas de las supernovas
tipo Ia y que esta depende del pardmetro Amys (B). Se tiene que conforme aumenta la
luminosidad maxima la tasa de declinacién disminuye. Esto concuerda con los resultados

obtenidos por Phillips con su muestra de 9 SNs Ia.
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F1cURA 4.1: Relacién del pico de luminosidad contra la tasa de declinacion. Se grafican
24 SNs Ia observadas en el filtro B contra el pardmetro Am;s (B)
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F1GURA 4.2: Relacién del pico de luminosidad contra la tasa de declinacién. Se grafican
24 SNs Ia observadas en el filtro V' contra el pardmetro Am;is (B).
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F1GURA 4.3: Relacién del pico de luminosidad contra la tasa de declinacién. Se grafican
20 SNs Ia observadas en el filtro ¢ contra el pardmetro Amys (B).
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F1GURA 4.4: Relacién del pico de luminosidad contra la tasa de declinacién. Se grafican
24 SNs Ia observadas en el filtro g contra el pardmetro Am;is (B).

En el filtro i las supernovas SN2005al, SN2005hc, SN2005na, SN2006ob fueron elimi-
nadas, ya que no se realizaron observaciones en ese filtro en CSP, por lo que no se
reportaron valores, quedando una muestra de 20 SNs Ia. El ajuste de regresién lineal

para las 4 figuras se muestra en la tabla 4.1.

Myaz = a + bAmys (B)

Filtro a b R de Pearson
B -20.15689 + 0.10144 0.83686 + 0.07404 0.92362
\% -20.04442 £ 0.08196 0.7319 £ 0.05489  0.94334
) -19.96181 + 0.20716 0.88281 + 0.13767 0.83398
g -19.98093 £ 0.09268 0.67401 £+ 0.0617  0.91887

TABLA 4.1: Regresion lineal encontrada para cada filtro.
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En todos los casos se consideraron los errores en las mediciones. La forma en que se
aplicaron a la regresién se explica en el apéndice B. Si no se consideran los errores los
resultados son totalmente distintos, obteniendo diferentes coeficientes de correlacién en

cada ajuste lineal, asi como diferentes ecuaciones.

Se observa que el filtro que tiene menor R de Pearson es el . En su articulo, Phillips
obtiene un resultado similar, y explica que esto puede deberse a errores en la correccién
del enrojecimiento o en las distancias. Se observa ademéds en la grafica de este filtro,
indicios de una relaciéon doble entre los datos. Esto indicaria que los valores se agrupan
en dos lineas rectas. Es necesario realizar nuevos estudios que incluyan mas SNs para
poder descartar o verificar esto. Sin embargo, en caso de que realmente exista una
relacién doble, se podrian estudiar las propiedades de las SNs que se agrupan en una
recta y en la otra. Con esto se podria observar si existen diferencias entre unas y otras,

obteniendo nuevas relaciones.

Se presenta una notable diferencia entre las pendientes encontradas con las 24 SNs Ia y
las dadas por Phillips. Con esta muestra se presenta una pendiente menor, lo cual indica
que las SNs que se utilizaron en este trabajo presentan una menor variacion alrededor de
la magnitud absoluta maxima. En su articulo, Phillips no hace una estimacién de A;, es
decir, de la extincién provocada por la galaxia progenitora. Esta puede ser la razén por
la cual las luminosidades de sus SNs son mas variadas. Por otra parte, él utiliza los datos
fotométricos de diversos observadores, mientras que en este trabajo solo se utilizan los
valores proporcionados por CSP. Esto tiene el propésito de disminuir la incertidumbre

que provoca el manejo de diferentes fuentes de datos.

La figura 4.5 presenta la relacién de luminosidad absoluta maxima contra la tasa de
declinacién en el filtro g. Se utiliz6 la misma muestra de 24 SNs pero con el Amjs (g)
proporcionado por CSP. Se observa que se mantiene la relaciéon lineal encontrada por

Phillips; las supernovas mas luminosas tienden a tener tasas de declinacién mas bajas.

38



Relacion de Phillips 4

-20

-19 4

Mmax(g)

-18 4

0.4 0.6 0.8 1.0 12 14 16
Am, (9)

F1GURA 4.5: Relacién del pico de luminosidad contra la tasa de declinacién. Se grafican
24 SNs Ia observadas en el filtro g contra el pardmetro Amys (g).

El ajuste de regresion lineal para la figura anterior se muestra en la tabla 4.2

Mgz = a + bAIIl15 (g)

Filtro a b R de Pearson

g -19.8885 £ 0.0809 0.75979 £ 0.06655 0.92498

TABLA 4.2: Regresion lineal para el filtro g.

El ajuste presenta un coeficiente de correlacion de 0.924. Se observa que este es ligera-
mente mayor al encontrado usando Am;s (B),. Esto puede deberse a que se consideran
los errores de las mediciones, y ya que en el filtro g estos tienen valores més grandes,
la regresion se ajusta ligeramente mejor. Sin embargo, los resultados son muy similares,

por lo que es practicamente indistinto utilizar la tasa de declinacion en cualquier filtro.
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Supernova ASASSN-15hx 4

4.2. Supernova ASASSN-15hx

Se presenta a continuacién la curva de luz de la SN ASASSN-15hx, obtenida en abril
de 2015. Por cuestiones de clima solo fue observada durante once noches entre el 6 de
mayo de 2015 y 6 de julio de 2015. Se puede apreciar que las mediciones comenzaron a
tomarse justo antes de su pico maximo, por lo que la curva de luz no esta completa. De
haberse realizado mas observaciones se tendria una mejor curva de luz, lo cual implicaria
un mejor ajuste polindmico. Sin embargo esto no representa una fuente muy grande de
error, pues al tener la magnitud aparente maxima se obtiene una buena aproximacion.
Esta es la razén por la cual se ajusté un polindémio de grado 4, para obtener una ecuacion

mas precisa.
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F1GURA 4.6: Curva de luz de la SN ASASSN-15hx. Se grafican las diferentes observa-

ciones realizadas en 10 noches. A estas se les ajusté un polinomio de grado 4. Debido a

la localizacién del observatorio, se presenta dispersion en los datos al final de la curva.

Esto provoca que la regresién no se ajuste totalmente a los datos. Sin embargo sirve
como una buena aproximacion.
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El polinomio ajustado para esta grafica fue:
m (') = 835.94 — 17.96 T +0.14 T* = 5.17 x 10" T? +6.84 x 10" T*

El coeficiente de determinacién es de 0.99 mientras que el error que se obtuvo para este
ajuste polinomial fue de 0.031. En la figura se observa que al final la curva comienza a
subir, pero en realidad el brillo sigue disminuyendo. Esto puede deberse a errores en la
toma de imagenes o en la reduccién de las mismas. Sin embargo esta aproximacion es
buena para los primeros 30 dias, ya que para T' grandes comienza a dominar el término
de T* que, al ser positivo, va hacia arriba. Ya que se estd trabajando con el pardmetro
Am;5(B), definido como la diferencia de magnitud absoluta que se tiene el dia méximo
y 15 dias después, solo fue necesario considerar la primera parte de la curva, por lo que

los resultados no fueron afectados.

Utilizando el software Wolfram Mathematica se trabajé la ecuacién para encontrar la
magnitud aparente maxima. Ya que la escala en el eje de las abscisas esta invertida,
lo que se encontré realmente fue el minimo de la funcién. Los resultados fueron los
siguientes:

Thax = 152.06

Sustituyendo este valor en la ecuacion, se obtuvo el méaximo aparente:
/
Mypax (g ) = 13.56 + 0.03

Para encontrar Amys (g) se evalué la funcién 15 dias después del maximo, es decir, en
T = 167.66:
mys (¢') = 14.245 4 0.03

La resta de ambos valores dio el siguiente resultado:
Amqs (g') =mis (g’) — Mypax (g’) = 0.67£0.06
En la muestra de 24 SN este parametro varia entre 0.67 y 1.6 por lo que el resultado es

compatible con los valores reportados para Amjs (g).

Es posible encontrar la magnitud absoluta maxima a partir de la relacién entre lumi-

nosidad maxima y Amys (g). Sustituyendo en la ecuacién mostrada en la tabla 4.2 se
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tiene:

Mpax = —19.37 £ 0.2

Este resultado concuerda con la magnitud absoluta méaxima esperada para una supernova

tipo Ia, las cuales en general varfan alrededor de la magnitud promedio de -19.3.

Por otra parte, utilizando la ecuaciéon del médulo de distancia se tiene:
d=39+4 MPc
A partir de la ley de Hubble se encuentra que el corrimiento al rojo es:
z = 0.009 £ 0.0008

En la pagina de http://www.astronomerstelegram.org/, un servicio de internet utiliza-
do para difundir informacion sobre eventos astronémicos importantes, se menciona que
ASASSN-15hx es una SN tipo Ia cercana, con z <0.01[7). Se reporta que con sus medicio-
nes no fue posible encontrar més informacién sobre su corrimiento al rojo. Sin embargo,
el resultado obtenido utilizando este procedimiento concuerda con el limite reportado

por ellos.

4.3. Propiedades de las galaxias anfitriona

Con una muestra de 23 SNs Ia se encontré que la relacién entre S y Amjs (B) estd dada

por:
1.589 — S

Amis (B) = =203

Con ella se encontréd el valor de Amy; (B) para 167 SNs Ia del articulo de Neill et al.

(2009). Sin embargo, se dejé el valor reportado por CSP para aquellas que lo tuvieran.

Se presentan a continuacién los resultados obtenidos para estimar las propiedades de las

galaxias anfitrionas de las supernovas.

La figura 4.7 muestra la relacion que existe entre la tasa de declinaciéon de la SN en el

filtro B y el corrimiento al rojo.
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FIGURA 4.7: Relacion entre Amj5(B) y el corrimiento al rojo. Se observa que la mayoria
de las supernovas son de bajo corrimiento al rojo. Se presenta una ligera tendencia
de disminuir Am;5(B) al aumentar z. Esto indica que las SNs mds lejanas son mds
brillantes, lo cual puede deberse a que las SNs antes eran mas brillantes, o bien, que
debido a la lejania solo se detectan las que tienen una magnitud absoluta mas baja.

Se observa que la mayoria de la las supernovas tienden a ser de bajo corrimiento al rojo,
entre 0 y 0.04. En este rango, el Am;;5(B) se mantiene entre 0.5 y 1.8. Los datos parecen
presentar una leve inclinacién disminuyendo Amjy;(B) al aumentar el corrimiento al rojo,
pero esto podria deberse a que no hay suficientes objetos en este rango para comparar. La
razon por la que se utilizan muestras con bajo corrimiento al rojo es que son supernovas
mas cercanas, lo cual permite observar mejor las menos luminosas y monitorearlas.
Adem4s se obtiene una mejor curva de luz y menos error en el pardmetro Amys(B) lo
cual da mads precisién en los resultados. Por otra parte es de esperarse que las SNs con
alto z sean las mdas luminosas, ya que al ser tan lejanas solo es posible observar las que
son mas brillantes. Nuevos estudios con mejores instrumentos revelardn si existen SNs

menos luminosas con alto corrimiento al rojo.
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Por otra parte, la Figura 4.8 muestra la relacién, Am5(B) contra la masa M de la

galaxia progenitora.
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FIGURA 4.8: Relacién Amy5(B) contra la masa de la galaxia anfitriona. En la grafica
se observa que las SNs Ia més brillantes tienden a explotar en galaxias menos masivas.
En las galaxias de masa intermedia suelen explotar todo tipo de SNs.

Se observa que existe una correlacién entre la masa de la galaxia y el parametro de la
supernova. La masa aumenta conforme lo hace Am;;(B). Esto indica que las SNs Ia
mas brillantes explotan en galaxias menos masivas, lo cual concuerda con los resultados
obtenidos por Neill et al. (2009) ' y por Campbell et al. (2016) *) donde se trabajé con el
parametro stretch. Los resultados también muestran que en galaxias de masa intermedia
se presentan todo tipo de supernovas, mientras que en las mas masivas tienden a explotar

las menos luminosas.

La figura 4.9 muestra la relacién Am;;(B) contra T (clasificacién de la galaxia progeni-

tora.)
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FIGURA 4.9: Se muestra la relaciéon entre Amys (B) y la clasificacién de la galaxia

progenitora. Los resultados muestran que las SNs estallan en todo tipo de galaxias, lo

cual concuerda con el modelo de formacion. La mayor concentracién de SNs se encuentra
en las galaxias espirales, entre T =3 y T = 5.

El resultado muestra que las supernovas tipo Ia estallan en todo tipo de galaxias. Lo
cual concuerda con el modelo de formacion: un sistema binario compuesto por una
enana blanca y otra estrella de cualquier tipo. En esta muestra se observa una mayor
concentracion de supernovas la entre T =3 y T = 5, es decir en las galaxias espirales.
Esto puede deberse a que las galaxias irregulares suelen estar compuestas por mucho
gas, polvo y estrellas jévenes (en este tipo de galaxias se observan mayormente SNs Tipo
IT), lo cual hace que sea poco probable que se produzcan supernovas Ia, o que estas se
encuentren en regiones muy oscurecidas por el polvo, dificultando su observacién. Por
otra parte se observa cierta tendencia a disminuir el Amjs(B) al aumentar T, lo cual

indica que en galaxias irregulares y espirales las supernovas tipo Ia son mas brillantes.
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Finalmente, la Figura 4.10 muestra la relacién entre Amys (B) y la tasa de formacién

estelar especifica.
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FIGURA 4.10: Se muestra el pardmetro Amis (B) en funcién de la tasa de formacién
estelar especifica de la galaxia progenitora. La regién ubicada en sSRF < 107!2 se
considera como tasa de formacién estelar nula, la region sSRF>10""% se considera
como tasa de formacién estelar alta, mientras que la region entre ambas se considera
como tasa de formacién estelar intermedia. En la grafica se observa una correlacion
entre ambos parametros; las SNs mas brillantes suelen ocurrir en regiones de baja e
intermedia formacién estelar (excepto por SN1993H mostrada en la figura).

Los puntos ubicados en sSRF < 107'2, se consideran regiones de muy baja formacién
estelar, mientras que los ubicados en sSSRF>1079" se consideran galaxias con muy alta
formacién estelar. La regién entre ambos se considera una formacion estelar intermedia.
En la figura 4.10 se observa una correlaciéon potencial entre el parametro de la super-
nova y la tasa de formacion estelar de la galaxia, la cual indica que las supernovas més

brillantes suelen encontrarse donde existe mayor formacion de estrellas. Se tiene que
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las supernovas menos brillantes suelen ocurrir en regiones con baja e intermedia forma-
cién estelar, pero no en alta (excepto por SN1993H, representada en la figura como un

circulo).
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Capitulo 5

Conclusiones

En este trabajo se investigaron algunas de las propiedades bésicas de las SNs Ia. Uno
de los objetivos principales fue comprobar si utilizando una mayor muestra de SNs Ia se
mantenia la relacion lineal entre la tasa de declinacion y la magnitud absoluta maxima
de la supernova. Para ello se trabajé con una muestra bien observada y monitoreada de
24 supernovas la en los filtros B, V, i y g. Los parametros, asi como las curvas de luz,
fueron obtenidos de CSP. Los resultados muestran que sigue cumpliéndose la relacién de
Phillips para muestras mas grandes. Los coeficientes de correlacién de los ajustes fueron
en todos los casos mayores a 0.91 excepto para el filtro ¢ donde existié mayor desviacién

lo cual, sin embargo, es consistente con lo reportado por Phillips (1993).

Se utilizaron las observaciones realizadas de la supernova ASASSN-15hx en el observa-
torio Carl Sagan de la Universidad de Sonora con el fin de determinar sus parametros
principales. Haciendo una modificacién a la ecuacién de Phillips, utilizando Amys (g)
en lugar de Amj;5(B), y en base a su curva de luz, fue posible encontrar la magnitud
absoluta, distancia y corrimiento al rojo. Aunque no se encuentran reportados sus valo-
res exactos se sabe que todos ellos coinciden con las estimaciones reportadas. Por otra
parte, es importante hacer notar que, utilizando Amjs (g), el coeficiente de correlacién
dado para el ajuste de regresion lineal en el filtro g es ligeramente mayor. Normalmente
se utiliza la tasa de declinacion en el filtro B, sin embargo, estos resultados muestran
que existe la posibilidad de obtener mejores regresiones lineales utilizando la tasa de de-

clinacién del filtro con el que se observo esta SN, que en este caso en particular fue el g.
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Conclusiones

De ser asi se tendria mayor precisién en los parametros calculados para las supernovas.

Es necesario realizar mas estudios para confirmar o rechazar tal hipdtesis.

Finalmente, trabajando con una muestra de 167 SNs Ia de bajo corrimiento al rojo
se encontraron las correlaciones entre un parametro relacionado con la luminosidad de
la supernova y las propiedades de la galaxia progenitora. Los resultados mostraron en
todos los casos algun tipo de relacién entre ambas, aunque algunos menos marcados
que otros. Se encontrd que las SNs Ia més luminosas tienden a estallar en galaxias con
un parametro T de Vaucouleurs alto, es decir en galaxias menos masivas que tienen
una tasa de formacin estelar alta. Esto demuestra que estudiando las variaciones de las
propiedades intrinsecas de las SNs Ia es posible explorar las tendencias que tienen sus
galaxias, lo cual permitird en el futuro conocer mas sobre sus progenitoras, y saber en

qué tipo de galaxias es mas probable encontrar las supernovas Tipo Ia.
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Apéndice A

Modelo de estrella pulsante

En este ejemplo, se considerard el modelo de una estrella pulsante, llamado modelo de
zona uno (one — zone model). Este consiste de un punto central de masa igual a la masa
total de la estrella, M, rodeada por un cascarén delgado esférico de masa m y de radio
R que representa la capa superior de la estrella. El interior del cascarén esta lleno con
un gas sin masa de presiéon P que tiene la funcién de dar soporte al cascarén en contra
de la atraccion gravitacional de la masa central M. La segunda ley de Newton aplicada
a este cascarén es:
d*R GMm

meoE =t AT R2P. (A1)

Para el modelo del equilibrio, el lado derecho de la ecuacién (A.1) es cero, por tanto:

GMm

2

La linealizacién se consigue si se escribe el radio y la presién de la siguiente manera:

R=Ry+6R y P=DPy+4P (A.3)

Usando la ecuacién (A.3) en (A.1) se tiene:

d*(Ro + 0R) GMm )
M = g amp AT (Ro+ SR (o +6P). (A4)
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Usando la aproximacién a primer orden:

(Ro +0R)> "~ R? Ry

Si se queda solo con los términos que tienen la primera potencia de delta resulta:

2(6R)  GMm  2GM
fm ) __ o+ o OR 4+ ATRRy + 87 RoRSR + T R3O P,
0 0

donde d?Ry/dt? = 0 fue utilizado por el modelo de equilibrio. El primer y tercer término

del lado derecho de cancelan, dejando:

d*(6R)  2GMm
a2 RS

OR + 8TRoPydR + AT R25P. (A.5)

Esta es la versién linealizada para el modelo de zona uno.

Para reducir las dos variables d R y d P a una, se asume que las osilaciones son adiabaticas.
En este caso, la presién y el volumen del modelo tienen la relaciéon adibatica PV7 =
constante, donde «y es la proporcion del calor especifico del gas. Como el volumen del
modelo es %WR?’, la relacién adiabética dice PR3 = constante. Con lo que se puede

mostrar que la version linealizada de la expresion es:

dP OR

— = -3y—. A6

2 TR (A.6)
Usando la ecuacién (A.6), P se puede eliminar de la ecuacién (A.5). Ademds, 87 Ry Py

se puede remplazar con 2GMm/R3 usando la ecuacién (A.2). Como resultado, la masa

m del cascardon se cancela, dejando la linealizacién para d R:

d*(6R) aM
= — — 4 _—
e 3y —4) I

OR. (A7)
Si v > 4/3, la ecuacién se convierte en la del oscilador arménico simple. Con la solucién

0R = Asin(wt), Donde A es la amplitud de pulsacién y w es la frecuencia de pulsacién

algular. Utilizando esta expresién para JR en la ecuacién (A.7) queda:
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Modelo de estrella pulsante A

GM

La ecuacién (A.7) nos provee una muy importante visién a la estabilidad dindmica de
una estrella. si v < 4/3, el lado izquiero de la ecuacién (A.7) es positiva. La solucién

2 en la ecuacién (A.8). En lugar de

ahora sera R = Ae ", donde k? es igual a w
estar pulsando, la estrella colapsa si v < 4/3. El aumento de la presién del gas no es
el suficiente para superar la fuerza de gravedad y empujar el cascaron de masa hacia

afuera, resultando en un modelo dindmicamente inestable. !
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Apéndice B

Modelo de ajuste

B.1. El modelo de ajuste

Para un conjunto de datos dados (X;,Y:), (02, 09:),i = 1,2, ...n, donde X es la variable
independiente y Y es la dependiente, (cx;, oy;) son los errores para X, Y respectivamen-

te. La forma que tiene el modelo de ajuste lineal con error es el siguiente:

y=pPo+ Pix+e (B'l)
v, =X, +ox;
(B.2)
yi =Y+ oy

B.2. Método de York

B.2.1. Valores ajustados y errores estandar

Se define W; la cual involucra el peso (error) de ambas variables x y y;

oOx;0Y;
W; = B.3
" oxi + Bloy — 2Biria; (B-3)

De aqui, 7; es la correlacién entre los errores de z y y, y a; = \/o0x;0¥;.
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Método de York

B

La pendiente de la recta ajustada (X;, Y;) sin pesos (errores) son los valores iniciales para

b1, v Bo- Estos deben de ser resueltos iterativamente, hasta que los estimados sucesivos

de B; concuerden con la tolerancia deseada?%.

Las ecuaciones concisas que estiman los pardametros 5y y 51 para la mejor linea ajustada

con errores XY es:

0=y —hz
4 = > WibV;
LTS Wb
U y V son las desviaciones de X y y:
U=X-X
V=Y-Y
y
U B

bi =W;

Y

La correspondiente variacién de o2 y el error estandar s por parametro son:

1
2 =2 2
%% = Sw, "%
o2 —_ L
b1 ZWz‘Uf

Finalmente el error estandar por pardametro esta dado por:

o [z ]S
6 =V %\ n =2
[S
-~ p— 2,,
€6, \Y; Jﬁl n—2

Donde S es :
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Método de York B

S=Y Wi(Y; - bX; — a)? (B.12)

B.2.2. Suma residual de cuadrados

le:Zf%+&”_%y (B.13)

i=1 Ugi + B%O-:%z
B.2.3. r de Pearson

En una regresion lineal simple, el coeficiente de correlacién entre x y y, denotado por r

es igual a:
r = Rif B espositivo (B.14)
r = —Rif 51 esnegativo
R? se puede calcular como:
SXY RSS
2o P 122 B.1
R SXX xTSS TSS (B.15)
7SS = Y (4 - 0)? (5.16)
i=1
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