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1 - INTRODUCCION

Las 1Tneas de los espectros opticos de Tlas galaxias
myestran un desplazamiento en la direccion hacia el rojo que au
menta con el decrecimiento del brillo aparente {ley de Hubbie}.
Los hechos parecen ser consistentes con la idea de que las gala
xias retroceden con velocidades proporcicnales a sus distanci-
as, por lo menos en primera aproximacign. La interpretacion del
desplazamients de l1as 17neas en la direccion del rojo, en el
espectro de una galaxia, debido al efecto Doppler recibio un fu
erte apoyo con el descubrimiento de Lilley, Mc Clain y Heeschen
(1956) de que Vas 1ineas de 21 cm del hidrogeno neutro sufren
el mismo efecto y en la misma propercion que en el fango optico.
Hoy sabemos que las velocidades radiales extragalacticas, deter
minadas por medios dpticos y de radio son totalmente compati -
bles (Roberts, 1972). Se discute aun la interpretacidn de un
pequeho porcentaje de cases donde existen argumentos favorables
a posibles mecanismos intrinsecos que serian responsables porun
corrimiente adicional en la direccion del rojo {Arp, 19763 Vigi
er, Pecker, 1976).

E1 hecho de que una propriedad tan general como el mo
vimiento de las gataxias pudiese ser independiente de la direc-
cion indicaria que el universo es isotrdpico. Si este no fuese
homogéneo, sino solo isotrdpico, quedariamos como observadores
prigilegiados, algo que resulta dificil de aceptar teniendo en
base consideraciones filosdficas de larga tradicidon y experien-
cia en la astronomia. La homogeneidad del universo no necesaria
mente implica que un observador en una gataxia distante tenga

una imagen del universoc idéntica a la nuestra, si @este fuerse
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estacionario, o la misma secuencia de eventos si fuese evoluti-
vo. E1 postulade fundamental de isotropfa y de homogeneidad o
sea el principio cosmoldgico, constituye la base fundamental pa
ra ¢l estudio del universc en gran escala, ya que sin este prin
cipio serfa imposible hacer valida 1a operacidon fundamental de
la fisica: 1a comparacion.

Sin duda, es necesario otorgar al principio cosmologi
co su verdadero alcance, pués en caso de ser incorrectamente
aplicade podria corrohper nuestras cbnclusiones. E1 punto  ma3s
importante de la cuestitn es que él principio se refiere a mues
tras de universo suficientemente grandes, de tal forma que las
inhomogeneidades puedan ser consideradas fluctuaciones locales
que no interfieran con los elementos de infarmacion reatmente
comparables. En otras palabras, las muestras deben ser lo sufi-
cientemente grandes para poder definir valores medios sin erro-
res sistematicos. Las inmvestigaciones de W.W. Morgan indican que
existen fluctuaciones del contenido estelar de las galaxias que
son del orden de las dimensiones de los cumulos y nubes de gala
xias. Hasta el presente no es posible afirmar con certeza cua -
les son las dimensiones de una celda minima, s@lo es posible ad
mitir que ellas son sensiblemente superiores al volumen de un
cumulo de galaxias, o sea unos (10 Mpc)3.

Otro problema de importancia relevante es el de la
homogeneidad e isotropTa del campo de velocidades. de Vaucou -
leurs ha demostrado la existencia de velocidades sistematicas
de rotacion y expansion en un super sistema de galaxias centra-
&o en el Ciimulo de Yirgo {1lamado super galaxfa) al cual perte-
nece el Grupo Local. Resulta as7 que superpuesto al campo de

velocidades originado en la expansion del universo‘ {flujo de
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Hubble)}, podemos encontrar um campo de velocidades sistemdtico
de rotacion y deformacidon sobre volumenes del ordem de (10 Hpc}3
asociado a las fluctuaciones de densidad correspondientes a los
super sistemas de galaxias.

En consecuencia es preciso tener un conocimiento aca-
bado del campo de velocidades metagalacticos con el objeto de
tomarlo en cuenta en la calibracion de la ley de Hubble.

A continvacion definiremos el concepto de indicader
de distancia y presentaremos detslladamente los mads importantes,
Luego discutiremos los modulos de distancia en el Grupo lLocal y
sus vecindades as¥ como tambi&n el del Cimule de Virgo.

Finalmente presentaremos um meétodo general para el
analisis de los mdodulos y calibracion de indicadores por medio
de grupos de galaxias y la determinacion de la constante de Hub

ble.
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2 - INDICADORES DE DISTARCIA

Los objetos astronimicos que posean por lo. manes una
caracteristica medible (g) para la cual es posible definir wun
_valar medio (q) y su correspondiente dfspersicn {oq). se dicen
ser indicadores de distancias si resultan ser comparables con
1os correspondientes a nuestra vecindad, por ejemplo la Galaxia
en el sentido de que la permutacion de €stos por aguellos no al
terarfa la postulada homogeneidad del universo.

$i consideramos eliminados los factores de error en
las medidas, restarTa una dispersion (o;), 11amada dispersion
intrinseca o dispersion cosmica, que mide el valor de los obje-
tos en cuestidn como indicadores de distancia. Es innecesario
decir que los Unicos objetos de interés practico son  aquelles
que poseen dispersion pequena y valores medios q que los tornen
ficiimente observables. Con los métodos actuales apenas es posi
ble establecer tres categorTas de indicadores de distancia: fo-
tometricos, geomeétricos, y dinamicos. En cuanto al corrimiento
al rojo, sus posibilidades son wmuy grandes, pero la necesidad
de conocer primero el factor de proporcionalidad H en la ley de
Hubble VR = RD, requiere el empleo previo de los otros indicado
res. E1 problema de 1a escala de distancia se reduce entonces a
calibrar, por medio de indicadores fotométricos, geométricos y

dindmicos, la constante H de Hubble.
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3 - INDICADORES FOTOMETRICOS

La comparacion de magnitud media aparente (m}) de un
indicador con su correspondiente magnitﬁd.absojutﬁ_(ﬂ) no es sy
ficlente para conocer sus distancias, ya que es necesario cono-
cer lg'absorciﬁn galactica &G ¥ eventualmente .1a absorcion in -
terna &I en el sistema estudiado para poder llegar asT a1 madg

lo verdadero de distancia

pe(n-M%=(n- Rg - Ap - M)

una estimacion del primer efecto, Ao, se obtiene a partir de 1a

1lamada ley de la cosecante

AG = 3, cosec B

basada en 1a hipdtesis de una distribucién continua y uniforme
del medio absorbente en el plano de la gataxia can espesor me-
dio optico a,. Dort“determinﬁlao utilizando los recuentos. de
Hubble y obtuvo 0™.23 + 0.02 y 0™.22 + 0.02 para los Hemisferi

os galacticos Norte ¥ Sur respectivamente. Es 1nteresante‘nqtar
que Holmberg llega a resultados esencialmente concordﬁntes con
los anteriores, inclusive en cuanto a la asimetria M-§. En efeg
to, del andlisis estadistico del enrojecimiento de 174 gaiaxias

obtiene al siguiente resuTtado:

B = 0".062 + 0.007 (r.m.s.)

es entonces apq = 0".248 + 0.018 mientras que la asimetria 1le-

92 2 0".048 + 0.024 en notable coincidencia con los datos abte-
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nidos por Mineur. Investigaciones posteriores de G. de Vaucou-
leurs y Malick (1969) nos llevaron a considerar las variacio -
nes locales mediante el analisis de los recuentos de galaxias
efectuados por Shane y Wirtanen, en Lick. ElTos expresan la ab
sorcion como una funcion de la latitud (B) ¥ longitud'(L) ga -

lactica de la siguiente forma:

A(L,B) = a, z(L,8)

y proveen tablas para la funcitn z{L,S}. Usualmente es acepta-

da 1a expresion mas simple usada por Humason y Sandage (1956},

npg = .25 cosec B npv = 0.18 cosec B

Los desvios Jogales de esta ley son a veces muy grandes y debe
mos hacer estimaciones especfficas_para majorar sus valores ,
particularmente en regiones de baja latitud galactica. La ab -
sorcion intrinseca Ap en los sistemas donde observamos indica-
dores es un'prob1ema mas dificil de resolver, La dispersidn
normal en la relacion PerJodo-Luminosidad en las Cefeidas de
M31 fué interpretada por Baade Y Swope como proveniente de 1la
absorcidn en los,brazbs espifa]es donde se encuentran. Esos ay
tores hallan entonces razonable establecer la relacion Periodg
-Luminosidad (P-L) solo con las Cefeidas mas brillantes. Mas
adelante veremos que parte de la dispersidn es intrinseca, se-
gin las investigaciones de Sandage. Para las estrellas no vari
ables es necesario conocer el color y 1a ley del enrojecimien
to que parece ser normal en varios sistemas extragalacticos.En

efecto,. 1a razon Apg/E de 1a absorcidn fotogriafica A__ en rela

]
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cion al enrcjecimiento E = A

pg.Apv’ toma los stguientes valo -
res:

Galaxia Apg/E Autor

NGC 5194-5 4.3 Holmberg, 1950
NGC 224 4.0 Stebbins, 1950
NGC 3031 3.8 Holmberg, 1950
NGC 5128 4.2 Sersic, 1958
Galaxfa 4.0 Holmberg, 1958

No nos detendremos a describir el origen de los erro
res sistemdticos que condujeron a escalas fotométricas equivo-
cas pero observaremos la urgente necesidad e importancia de dis
poner de secuenc?as fotoeléctricas hasta l1a magnitud 24, Los
Qrandes ¥ eficientes telescopios actualmente en funcionamiento
{(4m: CT10, 3.50 ESO, 3.60 Anglo-Australiano} situados en el He-
misferio Sur poseen un alcance tan grande que es rutina regis-
trar objetos de magnitud 24 en sus placas {Blanco, 1976) 10
que es el 1Tmite maximo del telescopio de 5m de Mt. Palgmar
Analizaremos ahora los indicadores fotometricos mas importan -

tes.
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& - LAS VARIABLES CEFEIDAS

Et caracter fundamental de las Cefeidas en el proble
ma de 1a determinacion de las distancias fue reconocido a par-
tir del deschbrimiento de 1a relacion perTodo-luminosidad, por
Miss Leavitt en 1908, un gran nﬁmefo de los mas importantes ag
thnomos dedicaron gran esfuerzo al problema. Entre ellos pode
mos mencionar & Herstpring, Shapley, Kukarkin, Mineur, Baade ,
Thackeray y Wesselinck, Eggen.'Arﬁ; Fermie, kraft, Hodge ¥
sandage. Se debe a Sandage un importante enfoque del problema

que sintetizamos a continuacidn:

(1} — Forma de ia relacién Periodo-Lumincaidad media. 12 pendi
ente media de 1as relaciones perfodo-luminosidad han sido dis-
cutidas desde Ja Epoca de Miss Leavitt. Resulta claro que tal
fnciinacion depende del espaciamiento de las 1Tneas de perfodo
constante en €1 diagrama H-R como fue notado ﬁor Arp y Kraft
en 1961. Tal espaciamiento estd determinado por 1la variacion
del nimers Q = P/Yp con la posicidn en el plino Mooy 8-V, En
vez de predecir la funcidn Q = f {M, B-¥) en las bandas de in-
estabilidad de las Cefeidas, basado en la teorTa, es tradicio-
nal adoptar una inclinacion observada en la relacion PerTodo-
-Luminosidad media de las Cefeidas situadas en Galaxias préxi-
mas, usualmente las Kubes de Magallanes. La inclinacidon deduci
da de esta forma depende fuertemente de la precision de la es-
cala de magnitud desde B8 = 12 hasta B = 17.

Debido a 1a existencia de errores progresivos en 1la
escala adoptada en la decada del 40 por H. Shapley, 1a inclina

cidn del grifico deducida por ese autor era sensiblemente infe
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rior (Am/A& log P = 1.74). E1 perfeccionamiento de la escala fo-
tom&trica fue hecha por Arp a fines de la decada siguiente, gra
cias a la fotometrTa fotoeléctrica, dando una inclinacion resul
tante de 2,25. Los trabajos posteriores de Eggen {1960), Gas -
coigne {1969} y otros para las Nubes, combinados con los de
Baade y Swope (1963) para M31 y Kayser (1967) para NGC 6822 dan
una fneclinacign media observada para la relacidn P-L de ﬁMB/
/8 Tog P = 2,55,

En realidad, la relacidn P-L no es estrictamente ling
al y no es necesario linealizarla en la practica, ya que puede
ser tabulada con precisidon suficiente.

Sandage us0o todos los datos fotpmétricos de primera
calidad disponibles en 1967 para Cefeidas en 1as galaxias del
grupo Vocal y produjo un diagrama P-L compuesto, haciendo des -
plazamientos verticales hasta obtener una dispersion wminima .
Los datos que se disponian eran de 13 Cefeidas en la Nube Mayor
de Magallanes y 14 en la Nube Menor observadas foteeléctricamen
te por Gascoigne y Kron (1965); 17 Cefeidas en la NmM con
P> 1.1 medidas fotograficamente pero en relacion a la secuen-
cia fotoeldctrica de Arp (1960}, 7 Cefeidas en Ta NMM  con
log P > 1.1 observadas fotograficamente por Wooley en relacign
a secuencias fotoel@ctricas (1962); 30 Cefeidas en M31 del tra-
bajo de Baade y Swope {1963} y 13 en NBC 6822 del trabajo de
Kayser (1967). De esa forma se obtuvo el diagrama de la figu -
ra 1.

A partir de esa figura podemos decir que (1) la rela-
cion se escapa un tanto de la linearidad; {2) no hay evidencias
de que las Cefeidas de diferentes galaxias siggn diferentes re-

laciones P-L en )o que se refiere a la inc)inacion; {3) existe
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ir esa dispersion a cero. Este hecho juntamente con razanes ted
ricas en virtud de las cuales tal dispersion deberYa existir ¥
ser precisamente de esta orden, lo conduce a pensar que esa dis

persion es intrinseca.

{11) - La dispereicn intrinseca de la relacion P-L. Una rela-
cion P-L bien definidﬁ puede ser interpretada sin necesidad de
recurrir a desarrollos tedricos teniendo en mente las siguien -
tes ideas: {a) dado que las oscilaciones estan controladas por
la gravedad se deduce que: Pvp = § ({donde O debe variar lenta-
mente sobre el plano HR). En consecuencia, las 1ineas de densi-
dad constante san aproximadamente 1ineas de perodo constante ;
{b} si todas las estrellas gigantes pulsasen, no existirTa una
relacion bien definida P-L, porque las 17neas de densidad cons-

tante estan muy inclinadas en el diagrama HR, ¢ sea, cortan muy
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verticalmente Tas 1ineas de magnitud constante. La relacion P-L
'ténﬁrfa-entonces una dispersion enorme. Pero si 1a region de
'pﬁ]SaciEn se restringe a una banda estrecha en el diagrama HR ,
-.ép;onces a una dgnsidad dada corresponderia un intervalo estre-
cho de "v y por lo tanto, una relacion P-L para las Cefeidas
Esta era la situacidn real conocida desde 1921, debido a Ta re-
lacion entre gi tipo espectral y e) perfodo efectuada por Rus -
.zseT (1§27) ¥ Shapléy (1927}, lo due implicaba una relacion en -
tre tipo e;bectral y magnitud absoTuta, es decir, un "“locus" en
" el diﬁﬁrama H—R._Chanto mas amplio fuese ese "locus" mayor se-
r{a'1a-disper;i5n intrinseca en 1a relacion periodo-espectro ¥y
menos definida ser¥a la relacidn P-L.

o De las observaciones efectuadas entre 1940 y 1950 sur
geh bases par& un nuevo enfoque del problema: (a) M. Schwarzs -
child demostrd gue las RRL y r estdn situadas en uma region de
anche finito con A{B-¥) = 0.3 mag. en la rama horizontal de los
cﬁmu]os-gldbulares; (b) 0. Eggen localizd las Cefeidas clasicas
en-el diagrama C-M con nuevos datos fotométricos. A pesar de mo
&ificacfones'posteriores en el enrojecimiento, el grafico de
Egfen sugiére fuertemente que las Cefeidas oduﬁaban, en su bril
1o medio, una region bien limitada en el plano C-M, o se;. jus-
tamente la condiciSn para una relacidn P-L.

La combinacion de estos resultados con los de Swarzs-
child permitid a'Sandage efectuar una discusiﬁn.expch1ta sobre
la dispersiagn intrinseca, es decir, sobre la existencia de wun
tercer parametro. Basandose en relaciones bien conocidasqﬁe vin
culan los parametros obsérvables de las es;rellas, tales comno
luminosidades y colores, con temperaturas efectivas, radios ¥

masas, Sandage logra predecir la existencia de una cerrada fami
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1{a de relacicnes perfodo-luminosidad dependientes de um parame
tro: e1 color intrinseco. Tanto este autor como Tammann sostie-
nen que dicha propiedad es intrinseca y debe ser tomada en cuen
ta como tercer parametro para describir ias magnitudes absolu -

tas de las Cefeidas de periodo conocido.

(41} « Calibracidn absoluta. Ya que tanto la forma de 12 rela-
cign P-L, cuanto el diagrama de Sandage dependen solo dE dife -
rencias de magnitud, no necesitamos la calibracion absoluta pa-
ra corregir los efectos de color.

La catibracidn absoluta, en cambio, de Ta relacidn
P-L (figura 1) puede ser hechz una vez que conozcamos el modulo
de distancia para una parte cualquiera de los datos. Las magni-
tudes absolutas ¥y cnlores intrTnsecos de 7 Cefeidas en ciumulos
galacticos y 6 en asaciaciones estelares fueron obtenidas pof
Sandage por el metodo de los paralajes fotomeétricos a traves de
1a coincidencia de las secuencias principales. E1 descubrimien-
to de Cefeidas en cumulos por J. Irwin fue muy importante a es-
te respecto. De manera similar al caso de las estrellas en la
figura 1, el tercer pardmetro deberd utilizarse en estas Cefei-~
das de calibracion pars describir adecuadamente su posicion en
1a banda P-L. La mejor representacion de los dates con esas 13

calibraciones nos conducen a
Hv = -3.425 log P + 2.52 (B-V)o - 2.45%

"B = -3,534 log P + 3.647 (B-¥} - 2.469

las ecuaciones que representan todo el material deantro de um er

ror cuadritico medio de 2 0.14 en el intervalo 24 < P < 2.



-1031-

5 - ESPRELLAS MAS BRILLARTES

En las galaxias con velocidades radiales inferiores a
1500 km/s podemos observar estrellas individuales perteneclen -
tes al extremo superior de 1a luminosidad de Poblacidn I.Hubble
publicd en 1936 una 1ista que contiene fdentificaciones y magni
tudes y Sandage (1958) efectud un estudio mas detallado, hacien

do las siguientes observaciones:

1) es probable que Hubble haya confundido las regiones HII
brillantes y compactas con estrellas, resultando asy que la di-
ferencia de mddulos con grupos proximes, donde se observan es -
trellas sin confusion, y el Cumulo de Virgo, donde esta confu -

si6n existe, resulte substimada en 2™;

2) es probable que 1a magnitud absoluta de las estrelias
mads brillantes dependa del tipo morfolégico y de la magnitud ab
soluta de 1a galaxia a que pertenecen. Es bien conocida la 1n -
vestigacion de Holmberg (1950) a este respecto, aunque es nece-
sarfo actualizarla. También Sérsic (195%9) mostrﬁ evidencias de

una correlacion a este respecto;

3) las estrellas mas brillantes no aparecen afeladas sino
en grupos y asociaciones, 10 que hace dificil identificarlas.En
el Simposio de Santa Barbara (1961) Sandage suministre los si -
gutentes valores para las magnitudes absolutas de las estrellas

mas brillantes en varias galaxias (tabla que se sigue}.

$i adoptamos los mddulos de la @ltima columna enton -

ces tendremos la media

<HB> « -9,28 £ 0,2
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Galaxia b My (l—H)Il
M3} 15.7 9.1 24.8
33 15.3 9.3 24.3
N 9.7 9.0 18.7
SMC 10.3 8.7 19.0
1 1613 171 7.2 24.3
NGC 2403 18.6 9.0 27.6
M10Y 18.9 9.5 28.4

para el extremo superior de la luminosidad de Poblacion 1.

En 1953 Hubble y Sandage sugirieron que tas estrellas
variables mds azules en 1a Galaxia deberTan ser buenos ¥ndicado
res de distancia. Recientes resultadoes de Tammann y Sandage re-
velan gue esas estrellas tienen una dispersion intrinseca consi
derable en sy brille maximo. En efecto, parece que estos obje -
tos son intermedios entre las estrellas estables mads brillantes

de 1a secuencia principal y las SN de tipo 2.
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6 - ESTRELLAS RR LYRAS

Las primeras investigaciones estadisticas de Woolley,
independientes de las de Pavloskaya, en 1953 y 1954 sugirieron
una magnitud absoluta para las RR Lyr de + 0.6 y + 0.5, aun -
que solo recientemente (en la década del 60) graciaé a las in-
vestigaciones de Arp, Eggen ¥ Sandage fue abandonada la vieja

convencion de dar a esas estrellas la magnitude absoluta o™. 0.

Las magnitudes absolutas determinadas recientemente
se deben a Sandage (en cumulos globulares) que obtuvo <Mv> =
= 0™, 45 y a van Herk (paralajes dinamicos de 210 estrellas de

campo) que obtuve <Hv> = + 0.68.

De esa forma el valor medio <My> = + 0™.5 estd lejos
de ser definitivo y deber? ser seguramente modificado. ODebido
a esa baja luminosidad las estrellas RRLyr pueden solo ser uti
lizadas como indicadores en las galaxias mds proximas al gru-
po local, particularmente en las enanas E y en las Nubes de Ma

gallanes.
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7 - ESTRELLAS GIGANTES ROJAS

Entre los indicadores de Poblacidn II 1las estrellas
mas brillantes son las gigantes rojas. La calibracion de 1a
magnitud absoluta de esos objetos se hizo siempre hecha en rela
cfon a2 las estrellas RR Lyr en cumulos globulares, Segiun Arp
(1957) las estrellas mas brillantes de los ciumulos globulares
en la galaxia difieren de las de sus RR Lyr en 1as sigufentes

formas:

- 1.58 ¢ 0.24 (B)

RR
- 3.01 £ 0.17 (V)

A pesar de su valor potencial como indicadores, estas
estrellas tienen el inconveniente de que sus magnituydes absoplu-
tas dependen fuertemente de 1a composicion quimica de 1a pobla-
cidn estelar y hasta que no sea definida €sta habrd wuna gran
incertidumbre en e] empleo de los valores citados para otras

galaxias. N
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8 - ¥ovas ¥ SUPERNOVAS

Desde e1 punto de vista historico fueron @stos los
Primeros objetos utilizados para hacer estim&tiones de distan -
cfa y fueron 1lamades indicadores ﬁor K. Lundmark (1926). La ca
tibracion actual de magnitudes para novas se debe a H. Arp que
realizdo un estudio sistemitico de esas estrellas en M31. Dicho
autor encontrd que las luminosidades maximas se distribuyen en
dos grubos. E1 primero de -8M.5 ¥ el sequndo en torno de -6".4,
ElTos corresponden respectivamente a las novas rapidas Yy & las
névas_?entas. El valor medio de toda )a nuestra es -7",5 coinci
dente con el estudio Ya clasico de Cechini y Craton para las
novas galacticas.

Las supernovas (SN) distantes pueden ser comparadas
directamente con Tas SN de nuestra galaxia. Desgraciadamente po
¢0 se sabe sobre la dispersidn intrinseca de las magnitudes ap-
solutas de 1os diferentes tipos de SK cuando se encuentra en su
brillo maximo. Ademds de ello s0l0 tenemos informaciones frag -
mentadas sobre 1a mayoria de las SN que aparecieron en nyestra
galaxia en los dltimos 10 siglos. Nf 1a magnitud aparente, ni
la distancia de Ta SN en Lupos (ano 1006} por ejemplo, se cono-
c€ con certeza. La SN dej Cangrejo es segin Minkowski, induda .-
blemente un objeto especial, Cuyo equivalente extragalactico pa
rece no haber sido observado ain. Solo 1la supernova de Tycho
(1572) es bien conocida. E1 trabajo definftivo de Baade parmite
suponer que V¥ = -4™ g & 0.3 para 1a magnitud visual aparente
del m3ximo. La comparacion de Tas 1Tneas de HI en absorcion con
Tos modelos de rotacion de 1a galaxia permite Suponer uwna dis -

tancia entre 3 a 3.5 kpc y que conduce a nv(max)=-19“.2 x oM g,



-1039-

9 - CUMULOS GLOBULARES

Los ciimules globulares posuen, como indicaramos, 1a
ventaja de evitar las regiones con oscurecimiento en las galaQ
x1as donde se encuentran y propqrciqnan por 1o tanto, un modu-
1o 1ibre de 1a absorcifn intrinseca. Sin duda no es facil iden
tificarlos, principalmente en los objetos visto de plane, pues
en ese caso se proyectan sobre la imagen de 1a galaxia y son
dificiles de observar.

Los cumulos globulares aparecen en gran numero en M3]
¢ fueron estudiados por Hubble y Mayall. En un trabajo funda -
mental, Kron y Mayall {1960) discutieron las observaciones fo-
toeléctricas de 187 cumulos, la mayoria de ellos globulares en
nuestra Galaxia, en las Nubes de Magallanes y en M31. De sus

observaciones 1legaron a las sigufentes conclusiones:

a) los cUmulos en nuestra Galaxia parecen ser sistematica-
mente mas azules que aquellos de M31, en 0.2 magnitudes en B-V,-

aun después de descontar el enrejecimiento;

b) los cumulos situados en el halo de M3] posuen una dis -

persion intrinseca en color de 0.4 magnitudes;

c) la comparacion de los histogramas de frecuencia de 155
cumulos en M31, las Nubes de Magallanes y en la Galaxia, condy
cen a mddulos de 23".5 a 24" para la primera y 13™.0 para 1las
otras, con una incertidumbre del orden de * 0™.5 magnitudes(fi

gura 2).

- Racine efectuo estudios fotom&trices de mas de
2000 cimulos globulares en M87 y en el halo de M31. Segun &1 ,

el cumulo mids brillante aparece en B = 21™.2, E1 supuesto  de
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" que los ciimylos globulares

m3s brillantes situyados en

" diferentes galaxias poseen la
[ (m-sa=200) ’_
misma luminosidad ailin no es-

ta demostrada. E1 cimulo mas

- | brillante en 1a Galaxia es
o -8 -9 -7 M .y Centauro, para al cual

m m
"B = =977 si <MB> = + 0.8

GALAKIA para la magnitud absoluta de
(M= 00) ' . las RRLyr én-e;te cimulo. Es
te valor es sustancialmente
mis d&bil que My = - 10".05

" obtenido recientemente para

- para el ciimulo Mayal? II si-
-7 -8 M,

Pig. 2 tuadc en M31. Los datos para

la galaxia y para.M31 nos proporcionan un valor medio <HB> »
= -9". 88 + o".3.
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10 - LUMINOSIDAD INTRINSECA DE LAS GALAXIAS

E) @1timo indicador fotomdtrico al cual es posible
recurrir es la luminosidad intrinseca de las galaxias., Este im
plica un conocimiento de las magnitudes absolutas de las gala-
xias en funcicn del tipo y clase de luminosidad.

Del sistema de clasificacion a dos parimetros de van
den Bergh es posible 1ﬁfer1r la clase de luminosidad de una ga
laxia basandonos en su morfologTa. La comparacidn de clases de
lumincsidad de las espirales distantes con aquellas del Grupo
Local, tales como M31 y M33, permite inferir sy distancia y ha
cer una estimacidn de 1a constante de Hubble. La principal di-
ficultad yace en que la calibracion de 1a escala depende solo
de las galaxias del Grupo Local.

Las investigacliones efectuadas por Sandage y Tammann
(1874} ampliaron la base de comparacion procediendo de 1a si -

guiente forma:

a) clasificacion en el sistema de van den Bergh de las es-

pirales de V¥irgo;

b} utilizacion de todas las espirales en las cuales conoce
mos Cefeidas, con sus clases de luminosidad debidamente deter-

minadas, como calibradares.

Tambi€n las luminosidades de las galaxias gE son fun
damentales para el establecimiento de la escala de distancias.
En efecto, para estudiar la Tey de Hubble a grandes distanci -
as, es preciso escoger a priort una muestra de galaxias cuya
dispersidn en magnitudes absclutas o(M) sea pequefia. En otras

palabras, escoger la magnitud absoluta de determinadas galaxias
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como indicador. La muestra utilizada generalmente estd formada
por la galaxia md3s brillante de un cimulo con caracteristicas
regulares, Tales cumulos estdn predominantemente compuestos de
galaxias E. (Este hecho sorprendente fué analizado por Hubble
y Humason en 1931, ®s de primera importancia para ser conside-
rado en cualquier teorTa sobre la formacion de galaxias).

Las galaxias ma3s brillantes en tales cimulos poseen
contenidos estelares muy semejantes, tal como se deduce de 1la
observacion de sus espectros y distribucidn de luminosidad I{x).
Ya que en la Metagalaxia interior, o sea en el espacio que nes
rodea hasta el cimulo de Virgo no existen sistemas gE compara-
bles, es fundamental establecer 1a distancia del ciimulo de Vir

go para calibrar 1a magnitud absoluta de las galaxias gE.
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11 - INDICADORES GEOMETRICOS

Yn indicador geométrico de distancia es um detalle
medible en una galaxia, que posee un diametro (d") y una dis -
persion o(d) relativamente baja. Por su naturaleza, tales indi
cadores son independientes por 1o mencs en primera aproxima -
cion de la absorcidon, proporcionando entonces mddulos verdade-
ros. E1 maximo alcance que se obtiene con estos indicadores es
ta dado por el poder separador del telescopio y la placa (o sea
al disco de confusion atmostfica ("sening") y finalmente 1la
difusion de la Juz en la gelatina).

Esos efectos forman imagenes estelares de diametro
finito (ds] y agrandan el diametro verdadero (do) de un indica
dor. Asf por ejemplo, en el caso del tetescopio de 5 m de Palo
mar, es posible medir do con precision superior al 25% si man-
tenemos d > ds = 2".5. En general corregimos el valor observa-
do por medio de la relacion

2

2 2
d° = d4° - ds

que supone una ley de difusion Gaussiana.
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12 - DIAMETROS DE LAS REGIONES HII

E£n 1957 Gum y de Vaucouleurs demostraron l1a constan -
cia de los diimetros de los mayores anillas de hidrégeno en emi
sign en las galaxias. E) didmetro medio de estas formaciones es
del orden de 100 pc con una variacion de apenas el 7% cuando son
medidas en placas azules. Posteriormente, Sérsic (1959,1960} in
vestigh las posibilidades de las regiones HII como indicadores
de distancia, sin fijarse en el hecho de si se trataban de anil
los o no. Eso permitiria recurrir a 1a relativa abundancia de
estos objetos en las galaxias espirales e irregulares. AsT fue-
ron efectuadas las medidas del didmetrc de regiones HI! sobre
placas azules obtenidas con los telescopios de 2.5 y 5.0 m. Co-
mo el trabajo fue hecho utilizando placas azules, las unfcas
disponibles, el contraste de 1as regiones HII con el fondo fue
generalmente pequefio, de ja] forma que los diametros medidos son
algo mencres gque los determinados utilizando placas en Ha.

De cualgquier forma, el material colectado para 88 ga-
laxias define un sistema de distancias relativas y tambien de

diametros qﬁe hasta hoy son utitizados.

T ] T 1 | Una clase tan
n _| general de objetos es-

P» : ta presente en todas
i ﬂJ las galaxias con Pobla
| ¢ign I. Su extremo su-
,.-I perior correlaciona muy
»- — bien con el tipo de ga

T
- “I laxia, tal como se de-

i . L . { 1 duce de la tabla que
L [ -

Fig. 3
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sigue y de la figura 3.

Tipo D{pc)
Sa 60
Sk 90
sb* 140
sc” 180
sc* 145
Irrl 110
-dSc 70

Los valores tabulados se refieren a la media del did
metro de Tas tres mayores regiones HII en Ta gataxia considera
das y presentan una dispersion del 20%. Esos resultados estan
siendo mejorados actualmente por A. Sandage y J. Kristian medi
ante el empleo de placas en Ha, en las cuales las regiones HII
se destacan mejor del fondo y pueden ser medidas con mayor pre

cision y facilidad.
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13 - DIAMETROS DE GALAXIAS

A partir de la estrecha correlacion entre los diame -
tros aparentes y las magnitudes totales de las galaxias en fun
sistema homogéneo es posible, por 1o menos en principip, wtili-
zar unos o otros como indicadores de distancia. Como consecuen
cia de 1a gran variacion intrinseca de las magnitudes (y por lo
tanto de los diametros) de las gaiaxias de un mismo tipo morfo-
13gico, no es posible deducir la distancia de una galaxia aisla
da. La determinacion de distancias de dos grupos o cimulos
exigiria la comparacion de las funciones de luminosidad y de la
distribucion de didmetros, 1o que en principio es posible, pero
dificii de ser realizado. En la practica se utilizan magnitudes
de Jas 50 primeras galaxias como indicadores relativos. Pero
las magnitudes son generalmente dificiles de medir. E1 empleode
diametros no exibe, por otro lado, mas que medidas simples y ra
pidas, consiguiendo asi medirse en poco tiempo muchos objetos
en un sistema homegéneo. Ese procedimiento ha sido empleado por
algunos autores, particularmente por de Vaucouleurs para las ga

laxias del hemisferio austral.
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14 - INDICADORES DINAMICOS DE DISTANCIA

R.B. Tully y R.R. Fisher (1977} han propuesto recien
temente un nueve método para determinar las distancias de las
galaxias espirales. Dicho metodo es notable por dos razones
1) usa un parametro independiente de 1a distancia que se mide
en radiofrecuencias (21 em); hasta ahora la radioastronomia no
‘nos habVa proporcionado buenos indicadores de distancia , y
2} el parametro correlaciona con la luminosidad optica  total
de una galaxfa. Hasta ahora so0lo unos pocos indicadores de dis
tancia — ademads de la clasificacion por clases de 1luminosidad
por van den Bergh — han podido usarse para las galaxias espira
les, tal como lo vimos mas arriba.

E1 nueve mEtodo usa el ancho de I1inea de 21 cm medi-
do en las galaxias con un radiotelescopio de una sola antena
E1 ancho Doppler de 13 1Tnea depende de los movimientos inter-
nos del hidrdgeno neutro, esto es esencialmente de la rotacion
de 1a galaxia. De aqui que el ancho total de 1Tnea sea del or-
den de 2{AV), donde AY es 1a maxima velocidad rotacional. Por
supueste, &1 ancho de la 1inea puede determinarse solamente pa
ra galaxias con perfiles de la 1inea de 21 cm-que se hallen bi
en determinados, lo que limita el método solo a las espirales
y las irregulares tardfas. Por otra parte es evidente que el
ancho de 1¥nea solo refleja 1a componente radial AV, mientras
gque el verdadero ancho de 17nea &V solo se observa en la ga -
laxia vista de canto — de suerte gque el ancho medido para otras
galaxias debe corregirse por la inclinacidn entre el ejo de ro
tacion ¥ la visual.

Segun Tully y Fisher la correlacion entre 1a magni -
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tud absoluta y el ancho del perfil integrado en HI de una ga -
laxia puede inferirse a priori del siguiente modo: sabemos que

Ya masa de una galaxia es
Wop v (aV)? R

pero ademds, si consideramos una muestra de objetos espirales

e irrequlares tardTos, para ellos se da muy aproximadamente

WL ~ const.

Por otra parte, para ese mismo tipo de galaxias en el Cumulo
de Virgo se observa una relacion entre log L ¥ log R de la for
ma siguiente {Heidmann, 1969)

L~ RZ.B

de modo que si aceptamos este hecho empirico y lo combinamos

con las dos relaciones precedentes, resulta

L~ (ayy3-!

es decir una relacion 1ineal entre M = 2.5 log L y Tog AV
tal como se ilustra en la figura 4.
RecTprocamente, si en vez de eliminar R eliminamos

Ta luminosidad L obtendremos

de esta suerte Tully y Fisher calibran estas relaciopes en ba-

se a magnitudes y diametros proporcionados por Holmberg (1958)
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y obtienen las sigufentes expresiones para el modulo de distan

cia

By = 3.5 + 6.25 x Tog (AV) + m__(0)

P9

v, = 25.6 + 3.7 log (AV) - 5 1o0g a

4]

donde n, es el mddulo libre de absorcion, AV es el ancho de la
1inea de 21 em corregido por inclinacién, AV = AV/cos 1, nbng}
la magnitud aparente fotografica corregida por absorcion en el
sistema de Holmberg, y a el semieje mayor en minutos de arco ,

tambi&n en &1 mismo sistema.
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18 « LA CALIBRACION DE LGS IKDICADORES DE DISTANCIA EN 1878

Durante el Coloquio N9 37 de la TAU realizado en Pa-
ris en Setiembro de 1976, se presentaron interesantes resylta -
dos sobre el estado de 1a escala de distancias y en particular
Ta calibrécian de Jos principales indicadores.

Segin van den Bergh, la mejor relacian P-L en nuestra
galaxia es 1a siguiente:

M = - 1.18 - 2.90 log P

<y>

En las Nubes de Magallanes esta relacion representa mejor la en
volvente debido, posiblemente, 21 enrojecimiento. En cambio en
IC 1613 no existen posibilidades de representacion, l¢ que con-
tradice Tos resultados de Sandage. Un indice de l1a incertidum -
bre sobre 1a relacion C-P puede deducirse de las siguientes ex-
presiones obtenidas respectivamente por van den Bergh y Sandage

~Tammann

<B>, - <¥>, = 0.27 + 0.480 log P
<B>o - <V>o = 0.37 + 0.264 log P

para las Cefeidas de nyestra galaxia van den Bergh advierte que
la diferencia de colores intrinsecos de las Cefeidas perteneci-
entes a galaxias diferentes, es un efecto de composicion quimi-
ca.

de Vaucouleurs por su parte introduce la siguiente

clasificacion de indicadores de distancia:
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Primarios:
- Novas (calibradas con paralaje geométricos)

~ Cefeidas {calibradas por intermedio del empalme de
secuencias principales)

~ RR Lyrae

Secundarios:
- Estrellas mas brillantes
- Regiones HII

- Ciymulos globulares {(funcidn de tuminosidad)

Terciarios:
- Didmetros aparentes de galaxias (corregidos)

- Magnitudes aparentes de galaxias {corregidas)

La calibracion de los indicadores primarios es la si
guiente: l1a magnitud absoluta de las Novas 15 d7as después del

maximo <M,.>, basada en 15 Novas galacticas resulta ser

-:1115) = - 551+ 0,15

para las Cefeidas en cambio, define un punto cero basado en una
magnitud absoluta media <HB> = - 2.92 £ 0.15 en log P = 0.8 ba
sada en 13 Cefeidas pertenecientes a 8 ciimulos galacticos.
Finalmente para las RRLyr adopta <Hv> = +0.86 0.5
basado en varios autores, entre ellos McClube.
La calibracion de los indicadores secundarios, tam-
bién por el mismo autor, es l1a siguiente: magnitud absoluta de

las estrelias mas brillantes azules en las galaxias espirales
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como funcidon de la magnitud absoluta de &@stas,
M(B) = 10.0 - 0.35 (ng + 20)
magnitud absoluta de las estrellas variables rojas
<Nv>.= - 7.6 + 0.4

magnitud absoluta de las variables azules Hubble-Sandage

<M = - 9.13 £ 0.17

B’mnx

Diametro, en pc, medio de los anillos HII en funcidon de la mag

nitud absoluta de las galaxias tardTas

<log D;> = 1.85 - 0.05 (M7 + 10)

basado en 6 galaxfas del Grupo Local.

Magnitud absoluta media de los cumulos globulares
<Mg> = - 6.55 o =1"10

<"V> a=-17.3
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16 - MODULOS DE DISTANCIA EN EL GRUPO LOCAL Y VECINDADES

En 1a Nube Mayor de Magallanes disponemos de 17 Cefei
das y en la Menor de 24, observadas fotoel&ctricamente. Ellas
no estan afectadas por absorcidn en las nubes pero el exceso da

color debido a nuestra Galaxia es respectivamente = 0", 08

. Eg_y
¥ o™.02. Con el empalmo de las relaciones P-L-C, Tammann y San-

dage obtienen

(m-M) e = 187,67 D = 54 kpc
(m-M)gye = 197.36 D = 75 kpe

Para M31 disponemos de 12 Cefeidas observadas fotograficamente,
pero con secuencias fotoelE@ctricas, el enrejecimiento Egoy =
= 0".16. Tales Cefeidas se encuentran a 96' del centro da la ga

Taxia ¥ parece que no poseen absorcion adicional de modo que

(m-M)gsq = 28".16 D = 679 kpc

De las 13 Cefeidas discutidas por Kayser {(1967) en MGC 6822 ¥

con Egy * o™.27 se deduce

o - m _
(m-M)pegpp = 23".95 D = 617 kpe

En este caso no estamos tan seguros del hecho de que no existe
un enrojecimiento intrinseco. Las Cefeidas de M33 fueron inves-
tigadas hace 50 ahos por Hubble, que las encontrd 0".1 mas bri-
1antes en B que las de M31. Con E,_, - 0".03 se deduce un modu
lo:

(m-H)gss = 247.58 D = 824 kpc
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Las Cefeidas de IC 1613 fueron revisadas por Baade y Sandage ,
que las encontraron 5".31 mads débiles en B que-en la SMC. £l

exceso de color Eg y = oM.03 de donde se deduce un m3dulo

0 =
(n-#)Scq673 = 249-87 D = 942 kpc

Hasta aquY los mddules para las galaxias del Grupo Local, que
pueden ser deducidos de modo directo o indirecto, de 1a rela -
cion P-L para Cefeidas. Dado que esas estrellas son observa
bltes en galaxias de grupos vecinos proporcionaremos a continua
cion 1os datos para la galaxia NGC 2403 cuyo exceso de color

es Eg y = 0™.03 y el modulo

(m-M)yoa03 = 27", 80 0 = 3310 kpc

Naturalmente las distancias as? deducidas  dependen
de 1a validez de la relacidn P-L-C en las diferentes galaxias.
Aparentemente, ¢Om0 Ya habTamos mencionado, los resultados ob-
servacionales no contradicen la hipdtesis formulada, excepto
tal vez, en el caso de las Mubes de Magallanes.

Christy demostrd que esas diferencias no requieren,
necesariamente, relaciones diferentes de P-L-C. La regidn de
inestabilidad de tas Cefeidas podria deberse a diferentes abun
dancias de helio en el diagrama H-R o a las diferentes abundan
cjas de metal, microturbulencias o presign electronica. Una re
lacidn P-L-C desde el punto de vista de Tammann deha ser consi
derado entonces como una "feliz coincidencia®.

La relacion pP-L-C, al ser calibrada utilizando Cefel

das situadas.en cumulos abiertos, se hase en la distancia de
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las Hyades, de ah{ 1a importanciz de este cumulo para el conoci
miente del Universo.

E1 método de calibracion de distancia basade en 1las
Cefeidas no puede ser aplicade para mddulos superiores a 28a.
Por 1o tanto, las observaciones del grupo de! Polo Galactico
Sur (PG3 = Sculptor) que se efectia en Chile (Toloio) con el te
lescopio de 4m ampliaran la base de apoyo de la escala de dis -
tancias, al mejorar aquella de NGC 45, 55, 247, 253 y 300 que
se situan en m-M « 27.3 (Sérsic, 1960).
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TZ = MODULO DE DISTANCIA EN EL CUMULO DE VIRGO (CV] ¥ ESTIMA -

CIONES DE K

Comparando la clasificacion de galaxias por clases
de luminosidad en el CV y calibrandolas a partir de las lumino

sidades de M31 y M33 obtenemos el moadulo
(m-M)2y = 31".0 + o™,

Recurriendo a 1a comparacicn de los cumulos globulares de M87,
que segin Racine se observan en B = 217.2 ¥ observando que [
Centauri, el ciumulo mas brillante en la Galaxia, posee "B =
e 9" 7 ( si MSR = + 0".8), mientras que el cimulo globular mis
brillante en M31 tiene My = -10".05 y usando el valor medio

(HB> = - 9™ gg

resulta (van den Bergh)

(m-M)2y = 31™.1 = o".a

En el cumulo de Virgo conocemos cuatro SN de tipo I con buenas
curvas de luz. Kowal publicd sus magnitudes aparentes cuys me-

dia es

B =122 : 0"

donde
(m-M)gy = 30™.9 = 0".5

si recordamos que
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B - 1M "
"SN = 18°.7 £ 0.5
En NGC 4192, galaxia situada en el CV, las estrellas mas bril -

lantes se sitian en B = 22".5 mientras gque en M100 &stas son ob

servadas en B = 20”.9, de donde;.en media

(m-mydy = ™1 2 0"

recordando que
) m
"S = - 9.3

Cumulo de ¥Virgo

Método MBdulo (m-N)gv
Clases de luminosidad 31™.0 + 0™, 4
Cumulos globulares 31™.2 + o".a
Supernovas 30™.9 + 0".5
Estrellas mas brillantes 1"+ o™ 5
Media 11™.05 0".2
D = 16.2 Mpc

Comg 1a velocidad radial media del CY es

. -1
<vn>cv =1176 + 74 km s

deducimos e1 siguiente valor de H

1

<y, > ’
R°CY : -
H= —3 - 72 £ 15 Km s
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18 - CONCLUSION

En los iiltimos dos decenios 1a escala de distancias
extragalactica bha adquiride un grade muy alte de fluencia en
su definicion. E1lc es consecuencia, por una parte, de la ex -
pansion de este tipo de investigaciones hacia varfos otros ob-
servatorios con instrumental adecuado, 1o que ha permitido una
mayor diversidad de puntos de vista, originalidad de {deas ¥
volumen neto de observaciones. Por otra parte, ‘las sucesivas
revisiones de las Cefeidas como indicadores primarios de dis -
tancia han repercutido fuertemente ﬁn los madulos basices en

las galaxias del Grupo Local.

S$1 bien en los observatorios dale un valor de H cer-
cano a los 50 km/sec.Mpc, a1 resto de los investigadores pare-
ce favorecer un valor algo m3s elevado, del orden de 80 km/
/sec.Mpc. La complajidad del problema torna difTcil una deci -
sion al respecto en un futuro cercano. $in embarge no es aven-
turado afirmar que la tendencia a proponer valores cada vez mas
bajos de H ha cesado como consecuencia de las razones dadas an

teriormente.
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