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Indicadores primarios y secundarios

La determinación de distancias en la escala de nuestra galaxia se basa en 
paralajes trigonométricas, paralajes estadísticas, cúmulos en movimiento, 
ajuste de la ZAMS, etc. Para medir mayores distancias, fuera de la Vía Láctea, 
es necesario recurrir a otros indicadores que suelen agruparse en dos 
categorías: indicadores primarios y secundarios. 
Según distintos autores, se incluyen en cada una a indicadores diferentes. En 
nuestro caso, no se pretende establecer una clasificación definitiva, y 
seguiremos la propuesta de Czerny et al. (2018): 
“La división formal de los indicadores de distancia en primarios y secundarios 
conduce a dificultades en la descripción de métodos que realmente se pueden 
usar de dos maneras: con y sin el soporte de otros métodos de escalamiento.”
Así, consideraremos indicadores primarios aquellos que no requieren utilizar 
otros métodos para su uso, y secundarios aquellos que necesitan recurrir a 
procedimientos auxiliares (por ej. indicadores primarios, modelos, hipótesis, 
etc) para su aplicación. Veremos ejemplos de cada categoría. 

[Nota: la obtención de la distancia generalmente surge, en el paso final, de 
comparar magnitud absoluta y magnitud aparente en igual banda (módulo de 
distancia), o por geometría relacionando medida angular y medida lineal de un 
dado objeto o una dada característica.] 



Indicadores Primarios: 

   P1- Cefeidas clásicas                            
   P2- RR Lyr
   P3- Cefeidas tipo II 
   P4- Novas (poco uso)

Indicadores Secundarios:
   
   S1- Extremo de la rama de gig rojas (TRGB)
   S2- Relación de Tully-Fisher  (gal S)
   S3- Relación de Faber-Jackson  (gal E)
   S4- Supernovas tipo Ia  (SNIa)
   S5- Supernovas tipo II (SNII)
   S6- Función de luminosidad de Nebulosas planetarias
   S7- Función de luminosidad de Cúmulos globulares
   S8- Ley de Hubble-Lemaître  



Indicadores Primarios 



   P1- Cefeidas clásicas (o cefeidas tipo I)                            

● Henrietta Leavitt (Harvard College Observatory)
● placas fotográficas de las Nubes de Magallanes obtenidas en la 

estación de Arequipa (Perú)
● 1912: 25 estrellas variables cefeidas en la Nube Menor: relación 

período - luminosidad (P - L)
● dependencia de la banda fotométrica

Ley de Leavitt

Mλ = α + β log 
P
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   P1- Cefeidas clásicas (o cefeidas tipo I)                            

Ventajas
● intrínsecamente brillantes (M

V
 ~ -2 a 

-7)
● abundantes en galaxias espirales
● forma de la curva de luz fácil de 

identificar 
● relación P - L de baja dispersión 

(pero con coeficientes que cambian 
con filtro)

● tiempo de vida largo, permite 
re-observar

● variabilidad bien conocida 
(modelos)

● buenas calibraciones con paralajes 
trigonométricas y estadísticas 
(misiones Hipparcos y GAIA)

Desventajas
● la relación P - L depende de la 

metalicidad
● estrellas jóvenes: en zonas con alta 

absorción y enrojecimiento
● usando HST se pueden medir en 

galaxias espirales hasta d ~ 30 Mpc

[Distancia a la LMC: con binarias eclipsantes “separadas” de P largos (60 - 700 d) y  
estrellas tardías, se obtienen radios lineales y con interferometría en NIR radios 
angulares.] 



   P1- Cefeidas clásicas (o cefeidas tipo I)                            

Relación P-L de Cefeidas clásicas en la 
Nube Mayor de Magallanes 

Filtros HST: F555W (V),  F814W (I), F160W (H)

Riess et al. 2019,  ApJ 876, #85



   P2- Magnitudes absolutas V de RR Lyrae                            

ver más adelante

Carretta et al. 2000, ApJ 533, 215

Las RR Lyrae son estrellas evolucionadas (queman He en el núcleo), de baja masa y baja 
metalicidad. Típicas de Población II. Se encuentran en cúmulos globulares y también como 
estrellas de campo del halo y disco grueso de galaxias espirales, elípticas e irregulares. Fáciles de 
encontrar (períodos: 0.2 a 1.2 días), con poco efecto de polvo. 

<Mv> ~ 0.75 +/- 0.1 
Son intrínsecamente más débiles que las Cefeidas clásicas, pero se llega hasta el Grupo Local.
 

Distancia hasta 2-3 Mpc.   



Relación período - metalicidad - luminosidad e IR y relación 
metalicidad - luminosidad en la banda V de RR Lyrae

Mediante paralajes estadísticas, con ~400 RR Lyr de campo en la Vía 
Láctea, movimientos propios, velocidades radiales, buena determinación 
de extinción interestelar, fotometría en visual e IR, y metalicidades. Se 
encuentra: 

En NIR, la relación período-metalicidad-luminosidad:

〈MKs〉= −0.769 + 0.088 [Fe/H] − 2.33 log P

Y en el visual, la relación metalicidad-luminosidad:

〈MV〉=  1.094 + 0.232 [Fe/H] 

Dambis et al. 2013 (MNRAS 435, 3206) 



Consideremos que una estrella pulsante que está a una distancia D. Cuando está en su 
brillo mínimo, tiene una temperatura efectiva T

1
 y un flujo observado f

1
 con radio R

1
, 

entonces:

Análogamente, en su máximo, tiene temperatura efectiva T
2
, flujo observado f

2
, y radio 

R
2
, por tanto:

Por otro lado, a partir de observaciones espectroscópicas podemos  obtener la 
velocidad fotosférica v(t) y con ella podemos calcular el cambio en el radio ΔR:

Tenemos 3 ecuaciones con 3 incógnitas. Las resolvemos y encontramos R
1
, R

2
 y D. 

Dificultades: modelar efectos de atmósfera estelar y derivar la “verdadera” velocidad radial a partir de 
observaciones espectroscópicas.

Método de Baade Wesselink para estrellas pulsantes



   P3- Relación Período - Luminosidad en Cefeidas Tipo II                            

Son estrellas de Población II, pobres en metales y de baja masa (~ 1 M
o
). 

Presentes en las Nubes de Magallanes y en cúmulos globulares 
(principalmente en el halo de la Vía Láctea).  Trazan poblaciones estelares 
viejas. Siguen una relación P-L pero son intrínsecamente mucho más débiles 
que las Cefeidas Tipo I. La metalicidad parece afectar de distinto modo a cada 
uno de los siguientes subgrupos. 

1 < P < 4d:  BL Herculis 
4 < P < 20d:  W Virginis
20 < P < 70d : RV Tauri



   P3- Relación Período - Luminosidad en Cefeidas Tipo II                            

Groenewegen & Jurkovic 2017  AA 604, A29

Eje vertical: magnitud 
Wesenheit
W = I - 1.55 (V-I)





P4- Relación M
Vmáx

 vs. velocidad de decaimiento del brillo en Novas                            

Novas: sistemas binarios cercanos en que una enana blanca recibe masa (rica 
en H) de su compañera menos evolucionada, que llena su lóbulo de Roche. 
Muestran un aumento de brillo rápido y repentino por reacciones 
termonucleares al caer ese material sobre la superficie de la enana blanca. 
Durante la explosión (“outburst”) son más brillantes que las Cefeidas y se 
identifican a grandes distancias (hasta 50 Mpc). La magnitud en el máximo 
puede llegar a MV ~ -10.

Relación MMRD (Maximum Magnitude Rate decline): entre magnitud en el 
máximo y la velocidad de decaimiento de la curva de luz:

Mmax = A + B log (2 / t2)

donde t2 está dada por
vd = 2 / t2

es decir que t2 (en días) es el tiempo en que el brillo de la nova decae 2 
magnitudes por debajo del máximo.                                                                                      



P4- Relación M
Vmáx

 vs. velocidad de decaimiento del brillo en Novas                            

Della Valle & Livio 1995 ApJ 452, 704



P4- Relación M
Vmáx

 vs. velocidad de decaimiento del brillo en Novas                            

Se calibra:
● con Novas de nuestra Galaxia, mediante técnicas geométricas (“paralajes 

de expansión” en que se mide el tamaño y velocidad de expansión de la 
cáscara o “shell”), funciona como indicador primario.

● con Novas de M31 (Andrómeda) y la LMC, por ejemplo, se utiliza la 
distancia a ellas determinada por otros métodos (Cefeidas, SNIa), y en 
este caso funciona como un indicador secundario.   

Se ha llegado a observar novas no sólo en galaxias espirales sino en elípticas 
del cúmulo de Virgo. 

Desventajas
● No se puede predecir el momento de la explosión. 
● Requiere observaciones muy cercanas al máximo. 

Ambas condiciones llevan a que se necesite mucho tiempo de telescopio. Por 
ese motivo son poco utilizadas. 



Indicadores Secundarios 



S1- Brillo del extremo de la rama de las gigantes rojas (TRGB)
La referencia en este método es el brillo en el extremo de la RGB, que por 
ejemplo en los diagramas color - magnitud de cúmulos globulares se observa 
que (para los de menor contenido de metales) se ubica en una magnitud 
aproximadamente constante.  
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S1- Brillo del extremo de la rama de las gigantes rojas (TRGB)

Para aplicar este método se requiere construir el diagrama color - magnitud de 
la galaxia, para ubicar allí la posición del extremo de la RGB, que corresponde 
a estrellas en la etapa del flash de He. Por lo tanto es necesario poder 
“resolver” las estrellas. Dados estos requerimientos, el método TRGB se puede 
aplicar a:
● galaxias que contengan estrellas de ~población II  (estrellas viejas y pobres 

en metales) para que correspondan a una magnitud del TRGB ~constante.  
Las estrellas más brillantes en este tipo de poblaciones son gigantes rojas, 
que en general son abundantes. Esto es, edad > 7 Gyr   y metalicidad  -2.3 
< [Fe/H] < -0.7 

● galaxias enanas, halos de galaxias (poco efecto de polvo)

Se puede llegar a galaxias hasta d ~ 20 Mpc con el telescopio Hubble 
(~cúmulo de Virgo).

Valor de referencia: magnitud absoluta en banda I para el “tip”  
MI (TRGB) = -4.05 ± 0.1



S1- Brillo del extremo de la rama de las gigantes rojas (TRGB)

Se calibra:
● con cúmulos globulares de la Vía Láctea (con distancias determinadas con 

RR Lyr o paralajes de estrellas subenanas). 
● con modelos, dado que el flash de He es un proceso bien comprendido. 

Se aplica:
midiendo la magnitud aparente del TRGB en el diagrama color - magnitud de la 
galaxia en cuestión (o en la función de luminosidad) y, conocida la magnitud 
absoluta, se calcula el módulo de distancia. 



S1- Brillo del extremo de la rama de las gigantes rojas (TRGB)



S2- La relación de Tully - Fisher

En 1977, R. Brent Tully y J. Richard Fisher encontraron que la velocidad de rotación 
máxima de las galaxias espirales está fuertemente relacionada con su luminosidad, 
siguiendo la relación:

L  ∝ (v
rot máx

)α

donde el índice de la potencia es aproximadamente α ~ 4.
A mayor longitud de onda del filtro en que se mide la luminosidad, menor la dispersión 
de la relación (ver Fig. 1). Además, α aumenta con la longitud de onda del filtro.
La luminosidad de una galaxia espiral puede estimarse con bastante precisión 
midiendo la velocidad de rotación.
La determinación de la velocidad de rotación máxima es independiente de la distancia 
a la galaxia.

La medición de v
rot máx

 se puede hacer obteniendo una curva de rotación 
espacialmente resuelta, lo cual se puede hacer con espectroscopía óptica, o (para 
galaxias cercanas) con espectroscopía espacialmente resuelta en radio en 21 cm. 
También se puede observar un espectro integrado en 21 cm, y considerando que el 

ancho Doppler de la línea será aproximadamente 2 v
rot máx

.



S2- La relación de Tully - Fisher



S2- La relación de Tully - Fisher
Fig. 1

Sakai et al. 2000, ApJ 529, 698  HST Key Project



S2- La relación de Tully - Fisher

¿Cómo se aplica? 

Se observa la galaxia espiral en radio y se mide el ancho de la línea de 21 cm . 
El ancho del perfil W se mide a un dado % del máximo (W ∝ 2 v

rot máx
). Se 

corrige por turbulencia, por inclinación de la galaxia, por la forma del perfil, etc. 
Con la relación de Tully - Fisher se obtiene la magnitud absoluta (en IR es más 
precisa), y luego con la magnitud aparente de la galaxia en la misma banda, se 
calcula el módulo de distancia. 

¿Cómo se calibra?
 
A partir de galaxias espiral de distancias conocidas por otros métodos, por ej. 
con Cefeidas. 

Con la relación de TF se puede determinar distancias de hasta ~300 Mpc.



S2- La relación de Tully - Fisher bariónica

Las galaxias espirales de baja masa, por ejemplo con v
rot máx

< 100 km/s, se 
desvían de la relación de Tully - Fisher (ver Fig. 2). 

McGaugh et al. 2000,  ApJ 533, L99

Fig. 2



S2- La relación de Tully - Fisher bariónica

Fig. 2

McGaugh et al. 2000,  ApJ 533, L99



La relación de Tully - Fisher se basa en la suposición de que la relación Masa / 
Luminosidad (M/L) es constante, donde M es la masa total (o sea, incluyendo 
la materia oscura). Asumimos que: (1) la relación bariones a materia oscura es 
constante y (2) las poblaciones estelares en la galaxia tienen todas la misma 
relación Masa estelar M

*
/L . Pero como lo que observamos es la Luminosidad, 

será válida solamente si la masa de gas tiene una contribución despreciable a 
la masa bariónica. 
Como L es aproximadamente proporcional a M

* 
, la relación Tully - Fisher es en 

realidad una relación entre v
max

 y M
*
. En las galaxias de baja masa, donde la 

proporción (masa de gas)/M
*
 es más alta, la relación falla. Para que siga 

funcionando es necesario agregar la masa de gas, que se puede determinar a 
partir de la intensidad de la línea de 21 cm. Queda entonces expresada como:

donde M
disk

 = M
*
 + M

gas
 y es válida en un rango de 5 órdenes de magnitud en la 

masa del gas. Ver Fig. 2

  

S2- La relación de Tully - Fisher bariónica
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S3- La relación de Faber - Jackson (Dn - σ)  

Sandra Faber y Roger Jackson (1976) 
descubrieron una relación análoga a Tully - 
Fisher, pero para las galaxias elípticas. La 
dispersión de velocidades en el centro de las 
elípticas,  σ

0
, es proporcional a la luminosidad:

                                                    L ∝ σ
0

4

En la práctica se usa una relación entre el diámetro D
n
 de la isofota de 

brillo superficial promedio en el filtro B, <μ
B
> = 20.75 mag/arcsec2 y la 

dispersión central de velocidades de la galaxia:
                                                log D

n
 vs. log σ

0

[Se elige esa isofota particular porque es la que minimiza la dispersión de la 
relación Faber - Jackson.]



Faber & Jackson (1976) ApJ 204:668-683

S3- La relación de Faber - Jackson (Dn - σ)  



S3- La relación de Faber - Jackson (Dn - σ)  

● ¿Cómo se aplica? 
En las galaxias E dominan los movimientos al azar, por eso medimos la 
dispersión de velocidades a partir de espectros (tomados principalmente sobre 
la zona central, de mayor brillo) y con el  ancho de las líneas se obtiene la 
dispersión σ

0
 en [km/s]. Teniendo la dispersión, se calcula el diámetro D

n
 [kpc] 

con la relación de Faber - Jackson , y en las imágenes se mide el diámetro D
n
 en 

arcsec. Con ambas medidas de D
n
 se calcula la distancia.

Se requieren por tanto imágenes y espectros.

● ¿Cómo se calibra?
No hay galaxias elípticas brillantes suficientemente cercanas que puedan 
calibrarse por otros métodos, por lo tanto se consideran grupos o cúmulos de 
galaxias que contengan galaxias espirales, cuya distancia se mide a su vez con 
Cefeidas, y se asume que todas las galaxias del grupo/cúmulo están a igual 
distancia. Por ejemplo, se utilizan los cúmulos de Virgo o Fornax, el grupo de 
Leo, etc.  



S3- La relación de Faber - Jackson (Dn - σ)  
Plano fundamental de las galaxias elípticas

En el caso de las galaxias elípticas existe otra relación entre parámetros 
observables que tiene menor dispersión que la relación Faber - Jackson. Es el 
plano fundamental (Djorgovski & Davis 1987, ApJ, 313, 59), que es una 
representación de la dinámica de las elípticas y establece una relación entre 
brillo superficial efectivo promedio <μ

e
> (o sea dentro de la isofota de radio r

e
 

y en unidades de intensidad), tamaño (radio efectivo) y temperatura cinética 

(o sea dispersión de velocidades). Es decir que en el espacio (r
e
, σ, I

e
) se 

ubican (con una dispersión baja) en un plano de ecuación:

                            log re  = A . log <Ie> + B . log σ

La relación de Faber - Jackson es una proyección en 2D de ese plano.



S3- La relación de Faber - Jackson (Dn - σ)  
Plano fundamental de las galaxias elípticas
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S3- La relación de Faber - Jackson (Dn - σ)  
Plano fundamental de las galaxias elípticas

Mould (2020): “El plano fundamental de las galaxias de tipo temprano tiene un 
nombre bastante apropiado, porque en el espacio tridimensional de dispersión 
de velocidades, brillo superficial y radio efectivo se expresa el equilibrio 
dinámico que ha alcanzado una galaxia… Desde hace mucho tiempo se ha 
entendido que el teorema del virial colocará a las galaxias inactivas, con una 
relación masa-luminosidad bien definida, en un plano en este espacio”.



S3- La relación de Faber - Jackson (Dn - σ)  
Plano fundamental de las galaxias elípticas

● ¿Cómo se aplica? 
Al igual que en el método de Faber - Jackson, medimos la dispersión de 
velocidades a partir de espectros y se requiere además obtener el brillo 
superficial efectivo promedio de imágenes. Con ellos, se calcula el radio 
efectivo r

e
 [en kpc] aplicando la relación del plano fundamental, y de las 

imágenes se mide el  radio efectivo en medida angular r
e
 [arcsec]. Con ambas 

medidas de r
e
 se calcula la distancia.

● ¿Cómo se calibra el plano fundamental? 

Al igual que en el método de Faber - Jackson, se consideran grupos o cúmulos 
de galaxias que contengan galaxias espirales, calibradas a su vez con Cefeidas, y 
se asume que todas las galaxias del grupo/cúmulo están a igual distancia. Por 
ej.,  se utilizan los cúmulos de Virgo o Fornax,  grupo de Leo, etc.



S3- La relación de Faber - Jackson (Dn - σ)  
Plano fundamental de las galaxias elípticas
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Con la relación de Faber - Jackson y el plano fundamental se pueden 
determinar distancias de hasta ~ 300 Mpc.



S3- La relación de Faber - Jackson (Dn - σ)  
Plano fundamental de las galaxias elípticas

Kelson et al. 2000, ApJ 529, 768  HST Key Project



S4- Magnitud absoluta en el máximo de Supernovas tipo Ia (SNIa)

Las supernovas tipo Ia se producen por procesos explosivos en sistemas 
binarios donde una estrella llena su lóbulo de Roche y transfiere masa a su 
compañera que es una enana blanca. Si la enana blanca alcanza la masa límite 
de Chandrasekhar, el Carbono se enciende descontroladamente y explota. 
Como al explotar todas tienen casi la misma masa, su luminosidad es muy 
aproximadamente la misma.

Esquema de clasificación observacional de supernovas (Turatto, 2003, cit. en Mendez, A. 2023) 



S4- Magnitud absoluta en el máximo de Supernovas tipo Ia (SNIa)
En realidad, su luminosidad máxima no varía de objeto a objeto con una 
dispersión de ~ 0.4 mag. Pero hay una relación entre la luminosidad máxima y 
la forma de la curva de luz (relación de Phillips). Eso permite una corrección 
empírica a la luminosidad máxima observada. 

M.M. Phillips (1993) ApJ 413:L105-108 



S4- Magnitud absoluta en el máximo de Supernovas tipo Ia (SNIa)

μ : módulo de distancia

Sandage et al. 2006 ApJ 653, 843



S4- Magnitud absoluta en el máximo de Supernovas tipo Ia (SNIa)

Ventajas: son intrínsecamente brillantes (en el máximo M
B
 ~ -19.5), lo cual 

permite llegar a grandes distancias (más de 1000 Mpc),  y se observan tanto en 
galaxias elípticas como espirales. 

Son los indicadores secundarios más importantes y proveen la mayor cantidad 
de trazadores para determinar la constante de Hubble y la expansión acelerada 
del universo.

Diagrama de Hubble para las SN Ia construido con 
el método de la forma de las  curvas de luz 
multicolores (MLCS). Las curvas indican distintas 
“cosmologías” (diferentes combinaciones de 
densidad de materia (Ω

M
) y constante 

cosmológica (ΩΛ).

Riess et al. (1998)



S4- Método de “fotósferas en expansión” aplicado a Supernovas 
Tipo II (SNII)

● Las SNII se producen por el colapso de estrellas masivas (más de 8 masas 
solares), o sea que se originan en poblaciones diferentes que las SNIa. Para 
determinar distancias se utiliza el método de fotósferas en expansión 
(EPM).

●  Son más débiles que las SNIa y por lo tanto, permiten alcanzar distancias 
menores (hasta  ~200 Mpc). Se las detecta más comúnmente en galaxias 
espirales, cerca de zonas de formación estelar, por lo que además suelen 
estar afectadas por extinción interestelar. 

● Se asume que la cáscara de gas caliente en expansión irradie como un 
cuerpo negro (en 1a. aproximación) y por tanto:

L = 4 π R2(t) σ T
e

4

donde R(t) es el radio de la fotósfera en expansión y t la edad de la 
supernova. Se asume también que la velocidad radial permanece 
aproximadamente constante, por tanto R(t) = v

ej
t . La temperatura efectiva 

de la fotósfera se obtiene del espectro. 
● Las incertezas típicas de este método oscilan entre una 15% (M101) y un 

25% (cúmulo de Virgo) para las distancias.



S4- Método de “fotósferas en expansión” aplicado a Supernovas 
Tipo II (SNII)

● Ventajas:
○ aplicable a distancias cosmológicas
○ proporciona estimaciones independientes

● Desventajas:
○ observacionalmente demandante (requiere fotometría multibanda y 

espectros de buena calidad)
○ requiere modelos para estimar el factor de dilución de los modelos de 

atmósferas de supernovas, respecto a un cuerpo negro puro.



S5- Función de luminosidad de las nebulosas planetarias

La distribución de brillo de las 
nebulosas planetarias en una galaxia 
parece tener un límite superior que es 
aproximadamente el mismo para cada 
galaxia.

Magnitud absoluta del extremo 
brillante de la función de luminosidad 
(cut-off) aproximadamente constante:

              M (λ5007) =  - 4.5 mag

Línea de emisión del [OIII] λ=5007 Å. 
Notar que la magnitud se mide con un 
filtro angosto centrado en esta longitud de 
onda.

Ciardullo  2003,  Lecture Notes in Physics 635, 243 



S5- Función de luminosidad de las nebulosas planetarias

Ventajas: 
● las nebulosas planetarias son fáciles de identificar, no se requiere mucho 

tiempo de telescopio, se las encuentra en todo tipo de galaxias, no se 
ubican en zonas de formación  estelar por lo cual no están afectadas por 
polvo, suele haber cientos de NPs en una galaxia que pueblan el extremo 
brillante de la FLNP. Su desventaja es que no son intrínsecamente 
brillantes, por lo que permiten alcanzar sólo distancias de hasta ~40 Mpc y 
con telescopios grandes.

¿Cómo se calibra la FLNP? ¿Cómo se obtiene la magnitud de corte (cut-off) ? 
● Con galaxias de distancias determinadas con Cefeidas clásicas (por ej. M31, 

M101, M81, LMC, etc.).

¿Cómo se aplica? 
● Se identifican las nebulosas planetarias de la galaxia de desconocida, se 

construye un histograma de Nₒ de nebulosas versus magnitud aparente en 
5007Å y se determina cuál es la magnitud aparente de corte. Conociendo 
la mag absoluta de corte en la misma λ, se calcula el módulo de distancia.



S5- Función de luminosidad de las nebulosas planetarias

Ventajas: 
● las nebulosas planetarias son fáciles de identificar, no se requiere mucho 

tiempo de telescopio, se las encuentra en todo tipo de galaxias, no se 
ubican en zonas de formación  estelar por lo cual no están afectadas por 
polvo, suele haber cientos de NPs en una galaxia que pueblan el extremo 
brillante de la FLNP. Su desventaja es que no son intrínsecamente 
brillantes, por lo que permiten alcanzar sólo distancias de hasta ~40 Mpc y 
con telescopios grandes.

¿Cómo se calibra la FLNP? ¿Cómo se obtiene la magnitud de corte (cut-off) ? 
● Con galaxias de distancias determinadas con Cefeidas clásicas (por ej. M31, 

M101, M81, LMC, etc.).

¿Cómo se aplica? 
● Se identifican las nebulosas planetarias de la galaxia de desconocida, se 

construye un histograma de Nₒ de nebulosas versus magnitud aparente en 
5007Å y se determina cuál es la magnitud aparente de corte. Conociendo 
la mag absoluta de corte en la misma λ, se calcula el módulo de distancia.



S5- Función de luminosidad de cúmulos globulares

Ventajas: 
El gráfico de abajo muestra la función de luminosidad de los cúmulos 
globulares de la Vía Láctea: el número de cúmulos globulares asociados a 
nuestra galaxia en función de sus magnitudes absolutas. Esta función de 
luminosidad se puede ajustar con una gaussiana y lo mismo sucede con los 
sistemas de cúmulos globulares asociados a otras galaxias, tanto elípticas 
como espirales. La particularidad es que el máximo de la gaussiana (llamado 
turn-over) corresponde a una magnitud absoluta muy similar en 
prácticamente todos los casos (se diría que es un valor “universal”). 
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Magnitud absoluta V del máximo 
de  la función de luminosidad de 
los cúmulos globulares: 
                M

V
  =  -7.4 mag

En la Vía Láctea se observa la 
gaussiana completa, en otras galaxias 
más alejadas no se llegan a detectar 
los CG más débiles. 



S5- Función de luminosidad de cúmulos globulares

Ventajas: los cúmulos globulares son intrínsecamente brillantes, se pueden 
observar como objetos puntuales hasta grandes distancias principalmente 
en los halos de galaxias y llegar hasta ~200 Mpc. 

¿Cómo se calibra? 
Con galaxias de distancias determinadas con Cefeidas clásicas. También en 
la Vía Láctea, con distancias a cúmulos globulares determinadas con RR Lyr.   

¿Cómo se aplica? 
Se identifican los cúmulos globulares de la galaxia de distancia desconocida, 
se construye un histograma de Nₒ de cúmulos globulares vs. magnitud 
aparente en el filtro observado, se ajusta una Gaussiana y se determina cuál 
es la magnitud aparente de su máximo. Conociendo la magnitud absoluta 
del máximo en la misma banda fotométrica, se calcula el módulo de 
distancia. 



S5- Función de luminosidad de cúmulos globulares

Desventajas:
La característica de referencia para determinar distancia (máximo de la 
gaussiana) está en la parte más débil de la función de luminosidad 
observada para galaxias alejadas, al contrario que la función de luminosidad 
de las nebulosas planetarias, en que la magnitud de corte se ubica en la 
parte brillante de la respectiva función de luminosidad. Para estar seguros 
de que conocemos el máximo de la gaussiana necesitamos observar al 
menos algunos cúmulos más débiles que el máximo.



S5- Ley de Hubble- Lemaître / Constante de Hubble - Lemaître H
0

P. George Lemaître (1894 – 1966)Edwin Hubble (1889 – 1953)

En octubre de 2018 por votación de sus miembros (78% a favor), la Unión 
Astronómica Internacional (IAU) recomendó sustituir: 

“Ley de Hubble”    por     “Ley de Hubble  – Lemaître”



S5- Ley de Hubble- Lemaître / Constante de Hubble - Lemaître H
0

● Slipher (1914): obtuvo los primeros resultados que indicaban que los 
espectros de la mayoría de las nebulae (que ahora sabemos que eran 
galaxias) estaban “corridos hacia el rojo”.

● Hubble (1929): demostró que la “velocidad” correspondiente a ese 
corrimiento era proporcional a la distancia.

● Lemaître (1927): demostró teóricamente que “Un universo homogéneo de 
masa constante y radio creciente explica la velocidad radial de las 
nebulosas extragalácticas”, pero en una revista de bajo impacto y en 
francés.

Ese corrimiento al rojo es provocado por la expansión isotrópica del Universo. 
Dicha expansión produce el efecto que las galaxias se alejan de nosotros, y 
cuanto más lejanas, mayor es el corrimiento al rojo (redshift,  z) en sus 
espectros. 



S5- Ley de Hubble- Lemaître / Constante de Hubble - Lemaître H
0

Se caracteriza el corrimiento al rojo (redshift, o al azul, blueshift) a través de la 
diferencia relativa entre las longitudes de onda observadas y emitidas por un 
objeto. Eso da una cantidad adimensional z. Se puede calcular como

z = (λ
observada

 - λ
emitida

) / λ
emitida

 = (λ - λ
0
) / λ

0
 

de donde
1 + z = λ

observada
 / λ

emitida
 = λ / λ

0
 

 
La ley de Hubble - Lemaître establece que:

                                                        c z = H
0
 d         si z<<1 (caso no relativista)

donde H
0
 es la constante de Hubble - Lemaître, que se expresa en km s-1 Mpc-1, 

y la distancia en d en Mpc.

 
 



S5- Ley de Hubble- Lemaître / Constante de Hubble - Lemaître H
0



Es importante notar que el corrimiento al rojo z que medimos, no es causado 
por efecto Doppler (al menos en sentido estricto). Para que haya un efecto 
Doppler tiene que haber una fuente de radiación que tenga un movimiento 
relativo respecto a un receptor. Pero en el caso de las galaxias lejanas (fuera 
del Grupo Local) el corrimiento al rojo proviene de dos efectos superpuestos:

● el espacio se expande y “arrastra” con él a las galaxias. Es decir que el 
espacio entre ellas y nosotros aumenta. Ese crecimiento del espacio al 
transcurrir el tiempo aumenta las longitudes de onda emitidas en una 
forma idéntica al efecto Doppler. Sin embargo, se denomina corrimiento al 
rojo cosmológico. Este “movimiento” de las galaxias al participar en la 
expansión del universo se denomina “flujo de Hubble”. Este corrimiento 
cosmológico se indica también como velocidad de recesión. En el efecto 
Doppler no relativista v/c = Δλ / λ, pero el corrimiento al rojo cosmológico 
no se relaciona con la velocidad de recesión por medio de la ecuación de 
Doppler.

S5- Ley de Hubble- Lemaître / Constante de Hubble - Lemaître H
0

Morison, I: “Introduction to Astronomy and Cosmology” y Carroll & Ostlie: “An Introduction to Modern Astrophysics”



● las galaxias se mueven realmente en el espacio, unas con respecto a 
otras, acercándose o alejándose, por efecto de su interacción gravitatoria 
entre ellas y con cúmulos, grupos, filamentos, etc. La componente de esa 
velocidad en la dirección radial se observa como efecto Doppler, y por 
tanto un corrimiento de las líneas espectrales que se superpone al 
corrimiento al rojo cosmológico. Estas velocidades se denominan 
velocidades peculiares. En el Grupo Local vemos que algunas galaxias se 
acercan “realmente” y por eso tienen z < 0.

Es decir que 
V

rad
 = V

recesion
 + V

pec
 = H

0
 d + V

pec

Las V
pec

 son de algunos cientos de km/s en escalas de decenas de Mpc. A 
escalas mayores V

recesion
 >> V

pec
 . 

S5- Ley de Hubble- Lemaître / Constante de Hubble - Lemaître H
0

Morison, I: “Introduction to Astronomy and Cosmology” y Carroll & Ostlie: “An Introduction to Modern Astrophysics”



S5- Ley de Hubble- Lemaître / Constante de Hubble - Lemaître H
0

S. Djorgovski, 2013



S5- Constante de Hubble - Lemaître H
0

 Resultado del Key Project del HST:                            H
0
  = 72  8 km / s Mpc   

(Freedman et al. 2001, ApJ 553, 47)

 Sandage, Tammann et al.  2006, ApJ 653, 843        H
0
  = 62.3  6.3 km / s Mpc



● Riess et al.  2011, ApJ 730, 119: H
0
 = 73.8  +/- 2.4 km/s Mpc  (error 3.3%, 

600 cefeidas en galaxias con supernovas Ia recientes + 253 SN Ia) 

● Riess et al. 2018, ApJ 861, 126: H
0
 = 73.52  +/- 1.62 km/s Mpc  

(error 2.2%, 50 Cefeidas de la Vía Láctea, fotometría HST + paralajes Gaia 
DR2)

● Riess et al. 2019, ApJ 876, 85: H
0
  = 74.03  1.42 km / s Mpc  (error 1.9%, 70 

Cefeidas de la LMC, fotometría HST + distancia a la Nube Mayor de 
Magallanes con binarias eclipsantes + SNIa)

S5- Constante de Hubble - Lemaître H
0



● Para el Grupo Local, con respecto al flujo de Hubble: V
pec

 ~ 630 km/s
● En parte, esta V

pec
 se debe a la atracción del cúmulo de Virgo (Virgocentric 

infall) estimada en ~ 170 km/s. 
● Hay un movimiento de larga escala, relativa al flujo de Hubble, que arrastra 

la Vía Láctea, el Grupo Local, el cúmulo de Virgo y cientos de otras galaxias, 
en la dirección de Centauro. 

● El movimiento va en la dirección del supercúmulo de Hydra-Centauro, pero 
ese supercúmulo no es el responsable de ese movimiento (también se 
mueve en esa dirección).

● En los 1980s, Alan Dressler y Sandra Faber calcularon la presencia de un 
Gran Atractor, responsable de este movimiento. Sería una colección difusa 
de cúmulos dispersas en una región muy ancha (60°) del cielo. Estaría en el 
mismo plano del Super Cúmulo Local en dirección l = 309°, b = 18° 
(distancia 42h-1Mpc; masa ~ 2 x 1016 h-1M

sol
). Las galaxias conocidas en esa 

región son demasiado pocas para tener esa masa. El 90% de la masa del 
Gran Atractor debería ser materia oscura. 

h = H
0
/(100 km/s Mpc), adimensional

S5- Ley de Hubble- Lemaître / Constante de Hubble - Lemaître H
0



Cúmulo de Virgo (diámetro angular ~ 1.5º, distancia ~ 16 Mpc)
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Parte Este del cúmulo de 
Centaurus (uno de los tres 
principales del supercúmulo de 
Centaurus). Distancia ~ 52 Mpc



Otra posibilidad es que este movimiento a gran escala se deba a la 
concentración de Shapley, ubicada 3 veces más lejos que le Gran Atractor y en 
la misma dirección aproximadamente y con una masa mayor.

S5- Ley de Hubble- Lemaître / Constante de Hubble - Lemaître H
0

Carroll & Ostlie: “An Introduction to Modern Astrophysics”; Proust et al. 2006, A&A, 447, 133



● Si se mide la distancia a cada galaxia directamente, usando la ley de 
Hubble - Lemaître se puede calcular la velocidad de recesión de cada una y 
se le puede restar a la velocidad observada. Así se tendrá la velocidad 
peculiar de cada una. 

● Se puede construir así un mapa de las velocidad peculiares y por tanto un 
mapa de la distribución de materia. 

● Así Tully et al. (2014) encontraron lugares donde el flujo de velocidades 
peculiares diverge y trazaron un mapa de la superficie de divergencia que 
nos rodea.

● Dentro de este volumen los movimientos de las galaxias son hacia adentro.
● Definen nuestro supercúmulo local, que llaman Laniakea, como el volumen 

interior a dicha superficie.

S5- Ley de Hubble- Lemaître / Constante de Hubble - Lemaître H
0

Tully et al. 2014, Nature 513, 71



El supercúmulo Laniakea

Un corte del supercúmulo Laniakea con el plano ecuatorial supergaláctico. Los colores 
representan densidad (rojo alta, azul baja). Puntos: galaxias. Líneas blancas: flujos de 
velocidades. 



Escala de distancias completa aproximada

Calibración geometría 
-> cefeidas:

Vía Láctea: 15 
paralajes 
trigonométricas

Nube Mayor de 
Magallanes y M31: 
binarias eclipsantes 
separadas.

NGC 4258: máseres 
de H

2
O

Riess et al. 2016,  ApJ 826, 56
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Diapositivas adicionales
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