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Pricticamenete toda-la "heframienia observac1ona] de la
astronom’ a puede v ha sado apficada al é:::indiu der o Jas nebulosaes
gaseosas. Como las nobulosas son objelos extcnuldos'de bajo brillo
superiiciali, log instrumentos mis efectivos para  estudiarlas  son
los sistemas ~“plicos répidos v de campo amplio. Asf, las céimaras
Schmidt grandes, son ideales para fotografia directa de nebulosas
gaseosas. Los detalles finos a escale pequena en  tas nebulosas
brillantes se aprecian meior con fotografias en  instrumentos de
longitud focal grande. Aunque las  nhebuiosas m:s briliantes se
conocian de las primeras observaciuvnes visuales, muchas nebulosas
en emisifn a*piles han  sido descubleéertas mis recientemente
nedliante prograwas sistemsticos de fotosraila direcia, comparando
una exposici®n tomada en una region de longiiud de onda alrededor
de lineas nebulares prominentes (frecuentemente H:» »6bhes,
(HIL] 32206548, ©583), con una exposicisn tomada en una region
espectral qQue suprime la emisitn nebular {por
ejenplo, 2 0.5100,5500). Otras nebulosas pequeras han sido
encontradas @n preofranas Jde TRNSPpecsl TN Con prisnag . obietivo  comao
objetos conh lineas en ewisidn en Hoe o [OLil} pero’con un  espectro

contfnue dsbil.

La fuente de energia que avuda a las nepulosas en emisicn
a radlar es, en casi todos los casos, la radiacicn ultravioleta de
las estrellias en la nebulosa. gxisten una o mis estrellas
callentes, con Lemperatura superficiad i, » Jxlu‘ K cercanas o en
la vecindaa de la hebutosa; Lbs fotsnes ultravioleta que eniten

estas estrellas transiieren energia a la estrella por



fotoionizaci®n. kn las nebulosas asi como en pricticamente  todos
los obietos astrondmicos, el hidrégeno es por mucho el elemento
mas abundante v la fotolonizaci™n  de  nidr peno 2 entonces Ia
Prabcapar fouiehle de o poheracts b o ety gL Los Lol “hes COR eI o
mayor que 13.60 ev (potenclal de 10nNLcaclen  de pidrogeno) S0

abuorpidos en este procesy y el exceso de enelya de cada  fotsn

absorbido aparece  como  energ’a cinztics ¢e un fotoelectrén
liberado. Las colisiones entre electrones v iones distribuyen
esta energfia vy nmantienen una distribucidn  de velocidades

Maxweliana a una temperatura T en el rango entre 5000 y 20 000K en

nebulosas tipicas.

Las cuissiones entre electrines térmicos y 1ones excitan
los niveles bajos de energia de los iones. Las transiciones
radiativas de estos niveles excitados a niveles mis bajos, tienen
una probavilidaa de Lransicicsn  pequena, péro a  las  densidades
t{picas de una nebuloss (ne<1odcmma) la  desexcitaci®n colisional
es menos probable adn, por 1o que casi cada excitacisn conduce a
la emisisn de un folsn v la nebuloga emite entonces en un especiro
du 1 neas pronipilas uue e Jiitcll gu o e2xciialr bailo condicliones de
laboratorio en ia lierra. Lo electr nes termicos son recapturados
porr Los iones v i grado de  donizacin o en  cada punto de la
néDUJosa este fijado por el eqguilibrio entre f{otoionizacién y
recaptura. En una nebulosa en la cual, la esirella central tiene
una temperatura especialmente alta, el campo de radiacidn tiene un
ntmero alto de folsnes de alta energfa y ia 1lonizaci®n de la
nebulosa es alta. En tales nebulosas se  pueden observar  lineas

colisionalmente excitadas de [NeV] y [FeVli]l. Es importante notar



4qu¢: 1a alta lonilzacisn resulia por la energ:ad adta de Llos fotshes
emitidos por la  estrella y no . hecesariamente indican una
temperatura nebutar alta T, definida por la energ'a  cainstica  de
Jous eleclr ines jlbres. by ed proceso de recomblihacio n . 1aw
recapturas ocurren a niveles excitados v Lous dtomos excitados asg
formados decaen por transiciones radiativas eventualmente hasta el
nivel base. En este proceso se¢ emiten foldnes de 1ineas dando
origen al espectro observado de HBalmer y Paschen en todas 1s
nebulosas gaseosas. Ademss de las lineas brillantes y el espectro
continuo emitido por procesos atdmicos, muchas nebulosas tambi2n
tienen un continuo infrarrojo emitido por particulas de polvo
calentadas a una temperatura del orden de 100K por radiacisn de 1ia
estreila central. Estaﬁ regisnes HIL se observan no s~lo  en
nuestra Galaxia sino tambien en otras galaxias cercanas. estan
fuertemente concentradas en los brazos esplrales vy se les
considera como los meiores obletos para trazar la estructura de

brazos espirales en galaxias distantes.

En el presente trabaio vamos a presentar v discutir los
resultados de nuestras observaciones a la regi-n. Hil  galzccdica.
Sh2 142 y al ctmulo galidctico NGU/s/380 que contiene a las

principales fuentes excitadoras de €sta reglin l1onlzada.

Sh2 142 (regisn de gas lonizado con el numero 142 en el
catidlogo de nebulosas galicticas'de Sharpless), forma parte del
complelo Sh2 142/NGC 7380/HI ubicado en direccitn de <Cefeo. Las
principaltles fuentes de radiacidén lonizante de esta reglcn HLL

pertenecen al cuimulo galactico NGC/38U, Hemos seleccilonado 25



gstrellas doe Jad m:y brillantes en el comnpo de este cunulo v las
hemos observado fotométricamente tanto en el “ptico con el sistema

de: Stromgren, como en el cercano anfrarrojo, en el sistema  JHKLM

wed VLGl vValonnlo Jdue ooty Paediroe Mot bumol  vbbarvadoe Talibl 0 6
es5tla reglion  donizada. COrt fea TeCN1Cca de interierometr!a
Lotogratica fFabry-P2rot en H »obobida Vo o tinglmenhte  la henos

estudiado fotogriiicamente con  1Lltros ac bandas angostas (o =
1UA), centrados en lineas de emisisn  nebuiares {islilrolin/sz30 v
HoXbbbB) En el capitulo 1 presentamnos €n un res.nen  conciso, los
antecedentes de trabajos observacionales v los ., resultaodos
correspondientes mis importantes reportados sobre este compleio
Explicamos la razdn de nuestro estudio observacional a este
compieijo vy comentaﬁos sobre nuestro programa de observacion €
instrumentos utilizados. En el capftulo 2 presentamos algunos
conceptos y defin;ciones astronémicas bisicas (fundamentalnmente
sobre fotoumetria déptica ¢ infrarroja., mnodelos de atmIisieras
estelares, interferometria Fabry-pP&rot v cinemitica galscrica) que
sOn necesarios para poder interpretar el material observacional
obtenido para este trabajo. ©n el capitunlo 3, presentamos los
resuilados oblenidos Coull Caua Ulld Uz 13 LEsiticds QDT VL ona fes
utitizadas. Discutimos de paheras explicita los procedimientos que
nos han llevado a obtenct Va les  resuliados, Finalmente en el
capitulo 4, hacemosun breve resumen  de las  observaciones en
radiofrecuencias (» = 21cm vy la molecula de CO), que complenmentan
nuestras observaciones y nos revelan la presencia de una nube
molecular asociada al cowpleio estudiado. En esté etapa
reagrupanos todos nuesLros  resultados observacionales y

seleccionamos las meliores fotograffias obtenidas con filtros de



banda angosta con el proposito de  anlentat

marco observacional algunos aspectos

resaltan en  eslta  resin HIl. Termsnamon

CunGCluLslones e Jportanten Oirlezid Ueasti

observaciones {ueron llevadas a cabo en

Astronimico RNacional, sSierra San Pedro Mirtar,

M&£Xxico.
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CAPITULO §

RESUMEN DEL PRESENTE TRABAJO

LOS TRABAJOS PREVIOS EN She 142/NGC73807HL.

She 142/NGU7330-H1 .

EL TRABAJO OBSERVACIONAL EN Sh2 142~/NGC7380.



1.1 RESUMEN DEL PRESENTE TRABAJTO,

o e A LT AL I IR R Lits T e e VD ey ez 1

cedl1on 11 Sharpiesy 14208k & 14z, ig cuad &z 1oy Zede =laly

@lowias 2ilrelias ded cdmualo F@aidounicd NEl [ o 0320y =

P SE B R N . . -
L& 4% e, S0Py = o+ D7 48] locailzTade en direcoidn de Cete,
Frezsentamos vy  discutimos 1o esultados de la fotometrfe de

Stroemarern uvby- vancluyvends el fi1gtena fotamstrico da  Crawforo
Centrand ey 1a Jirema “F] y e la fotometyfa IRk @ 2] o@rcano
mnfrarvo)o (I-8 ) para 20 estrellae brailentes e el campo  de

STE CHMUlo. be fa fotomatria Sptica y oo avida e la rved de

o

colores eintetlcos pregarada por Nei yoabwenlogas & Fartiag
de los trawmajos de Relyveo v burwss (U972, s han estinaoo ios
Paramstros v{eicos 1 v log g de las eedrelles. be  tomarcn los

frmices de codor fibres de enrojecimients de Crawford y Marmdwswale

(PH76) vy @ cranstformd 2l color (b-y) de Stromaren al color {H-V)
de Johnson de acusrdo con las rejacionses de Relyes v Kurucz
(197g) . Con 1a T‘” estimada, se obtuvieron oz excesos de coalor E

[ A [ PR Wt

(B-V) para o&da @ity

color—mamny Lud (v, Li-yd oy e colores Sirntdri Clint . f<13), e

elimimarcty ocho wstral las Qe Canpc de GLestra mudesTra Indcial, p=

abbuvo un valor  Eromedic muy

=S
i
"n
hd

lose probables miembros restant

uniforme pare s axvincidn o B (B=-V1 = u.J7 & G.dZ. En nuesors

[

Musstra, Se e@nouentran 1hcluioas aivunaz  estrellas conspfodasz

como Lolil psf fat, 1971). HEete estrella {(conm tipo espectr @l

Lt w i o = Hid whidin b ohe U OO Dl o} IESLras GIESEr vVas l Ty s} ==
erncuanira asofiada  Coln uwna o tuerte  neowlogidacs simiian & uha

probapie fona Os formacidn eEtelar 1oTailzads dentra de la  realdn

MNaLEl7n ~ 1 Whavarria k. ¥ colaporaaras:s,



e la experiencis otraz rediones

come NGL 70ui/1CST70 (Terranear (Ner1, 1989,

Chiavariia b, v, colaboradores, . har enconitaos 1hc

FEiaTloreodar Con bove Colores sartenioos baldo v Dzli. Fare Naoo

Limi) esla e e di, [SY I TR ET e RIS T = I e tue SO NN R

determifar Con Pres1clan da Class luminosa medlante ia vedncs de

COlorEs sumetico=,. e Slews Tuminosa biad 2100 Aetermit@ada & pat Lt

ae la rotametria HH e aclbxrdo con las caldlbt adlones de Sinmeerstac
=

(l19el) v Lrawtord (196U, 1972 . Lay estrellas obEetvadue son e U

mayoria de clase luminosa V, 1o cual e: conzisiente con la  edad

del evmule (2 - 34« 10° akos, Moffad, 1971).

ey brzenda la totomeiria wen 2} cercano antrarroezoe benos

determinado la lay de extancidn a la repidn v la excaincidn visual

para cCada una de 1a

[1H

2 Esxtrapolands a  longitud de  onda
Al ta Com la curva 15 de Van der Hulst, tue posibde  delermnar

Uria extirazidn proledlo A = 1,98 (oo = U017 y Wi coclierte de
v

1S

ExtIrmzl o LOLAal & SelenIhlva N o= Seetd (oo = 00, 1-3) ., For o medio de o=

ni
I

Olaaramas: Codfo ~Coaor IRfrearmcros (d-h, [ald W} v (35 BT B S

PLeeae liedar & e SonCluision de [ue el oes

T s OE

ery PLredura ge NUES LY ES =i dae, enCepin posibhiispente e lss
eEfredlat o oLqoTo Y oD Pate DAV el Sl T e EEETIas mis

obser vacl orms

T EGEF O Ias Para ConmTlrmar 1o, La ey Jde extatci S

obtenida £ muay parecida &  une ley o

A W g Tab R oly] rarnal Fara

nuestra Galaxila y concuwszrda suy bilen con la ootemida por Johwsor
(1972 para la resd ge Uefes gentyo dej dominio de  jas

abservaciores  hazta el Filora iy = 3,80, Johnson woillzd

furgamentaimente el metodo de diTersmiias de color.



Peln: nutarss, S1rc@nbal o, QU Gk rscts s 2l uyd Testreltas
COF @XCESOE INTFarroIc: at derivar su lev, (o que  P&se soadlar
Conliertel gz s Llrnld N LBl & Bt amCUIVE fneyon £ &l Olminlo oe 1 as

COLVE TV e L

et o 0 e . 0 et i Urpdesr 0281 04 F

wE), aprosimadamenle W Ger D1 dae rpgesty g

ol

referarslas abd conben:

MURE L s O &2

rellaz sooy lnarias SEREChrOSC Al CaE., ] QAL T 1IN0E

ezte 1mEortante becho & la  bhora de Wra s naErm i iac 1950
fotometrica de la distancia, obtendremos ur valor que pusede
conslderarse comoe cota 1nferior &l valor rewl ae la distancla.

Hacierndo wuna discusidn al  respecto obrtersmes fTinwlmente wuna

gdistanca

o

fotomEnrica, d = JA3u ot A&S: po. Esta puede
{otometrica

ser la razdhy Jge aere1dn tan alta que s observe en los

VEIOr&E Fefol Ladus Rald féa o ELarnIla & gl . S DB YE

TaMbiSr la Carella O Wie  Tobomsetria prelgsa,. HL daravar la
disbanzia  S&  fhE o usado  la  escata de megniiudes ansoluts ohe

Sornigt-kaler (ivais .

ViscuLinos v presentamncs jos recsultacos de l&
apmarteronetria Totoardflca Fatry-rérot en H | dus nos ke peraitido

TUMMET & Vel ullOag racdiad et dlline punt G Urdves e ta  reqrdn

HI1 Shee 2192, be ruaestros datos, la velooidad radial promedio soors

Ja reg1dt en 2l S1stema locaid de velocidad \ EE 1A KM/E.

Interprevaryds oz resultados d2 acuerdl Corn iy curva  clisica de

rotacién de Schmidt para rueshra Galaxia. (=54 pasible geterminar

WhEs grsancla ciremdtlos a Shl-igd, do = Jspl r 44U pe. £l
eynematica

Campo s valoel 10ades st ra Utia d1scriomca G Palbinmd fod [} [RFE=}

G1SPer SOt SOLIPNE &l Valdl FEOnmedlio Jge Duims . ta d1Ezoritezisn

QERHCLIAL TanTo Gl CEainpeo Je velao 1 dahaz Zodnde b las RETral jas

CIES VHARE &O&PCE WU FrmEr o Cors  Qer abd e e s es Ittt art c3es



acuerdc con Jdoncas y  Roy (1985, Finalmente, se discuten  loz

FeESiLaoo: Gt oestindlo fotoardf oo prascicado & 1a reardn amizads

COte Vo Eres 0 Dande @ rR0Eta vt S i A e odbdd s

26T e 4l v R Aedeod, be acusrdo Con Peesioas obger veol ones,

AP a3 @mds udar UG @ U pCEl 1 CUisl P LA IVE Skt e ERR=IN T
CAracter {311Cas Mor Teadloas Gue S8 s aeclats & @5Ta megardn, Soore

lag caracverfeticas  mis Qe resaltan, el & la

presercla Jde Dordes Lol lantes, nuacs \3 e tes CONUENSacl Crnes.,.

Toca 1as ohaervallores e o ti1Zarar  en las tnstnalacione

i
Q@

m

Upservatorio Astrondmicoe . National. ery b Fedrce MArvir, Haje
LalliTarma, hexico, 0el 1rnstituto os Aztronmmia de la  Wniversidan

Naciomnal futdnoma de Ndaico,

1.2 LOS TRABAJOS PREVIOS EN S142/NGC7380/HL.

. . gy e BT
LaE 1Nvestlaallones  Tortomnsoricas de NGl 7300 i1 =
) 11 . . ; . .
YTOTT L1, 0T w0 T ey dleveadss @ Caled o pohtigon y o o lalor adores
LL9md ) . pECEer  taTmeslr s Jdoraeson Vidmlo) . Ml i der Vi e ricieze e 4k

ViFem g .y otras,  barn Oa0o Ol Parsa e TEaedn. Metdulo Os distantia muay

1] ™
7, TONMEETA 1o

TRET Y  Lans v Ol ZrEiatilozl @l e

Vi L arndun

Exzepto por 221 valor de daebmson (LreDs =N cual  asstuvo

Ch: amrscrcidSh Tonal &

DRESHOO 2 W Vel @ndmalc  dhay
SEIECT1vVEa, 16 Fazdn e @sty J1versidad pares mAs Dilen  debasge &

uhna @Bran o dieparsidr en 1GE valore

e la o exoinzidn e las
gstr=llas del condlo v/o & urna carencla de datosz  suticientemente

precizgos, £ la tabla (1.17 = presenta W rezumen Dreve aues



e3emErilricCa la VVéirl'lf‘_llJé:\C) e Vo L Qe

reportadon Saras la disiancia o

SELTE reaidn por grfer@ntes autires e J1STINtas en0CHE,
Tabla 1. Determi nacyi<nes del valor de la dictancia a
NGU 7380 /She -1 42
ARG ALK LISTANCLA
(Pe)
1Sal TARLMFILER 1=4u
174z SHAFLEY TR
1249 SANFURL 1360
1950 BAREHATUVH 1470
Lt [aRINTE] 2aun
1HEY NECrEL R
17en WL ek R
7% Miten REY
i¥s4 e = 1 Seiiu
177 BEUnace v 3ddy
1776 HEUnGEEL L Ll
Lzt 19RAEL S
Lo BHARDE AZdu
Morrar (17710, 120 Whe exXtensa 1nveEsSnldaacidn de NES 7380

usando fotometr{a totoegrftica UEV. Su o progtams comtemnElo tadgas las
estrellas méz brillanhites que V = 167 4 ehentre 0w we circulo de 3@
Mminuteos de arca de diametro alrededotr de wal 73806, obbernends  la
distancia (3.6 * U.7 Kiloparsec) y una edad mara 21 cioulo de 20 -
JCI 106 afios. Estudiando ia extarcidn en la regrdn y  haciendo o
COMTd i 18 OenSi0al @SteElar, RroveClagos e el CiNa o, obtilers
resultados que &1 nterprets comno la exislencia de  al. menos dos
CHpas Comoéntricas  de poave de radios o2 el LD ¥ [ETa—

resra Ll valmente,



Le acusran Ccon sus esbimaciones, la hais Cohlenion, en la Cape
de polve mis nterna es de aproximadamnente SU‘Né..La masa et for ma

G REE Jodis Zada L ke BRCLEraD S Cor . JOE- TIAIE0ioT de SohiWae LT

Cho iy, Qe due N,

Muflal be obgervads wn 02f 1ot de estrelidas dénrleg e il

region centratl Jdel oomulo. se SEvaRds Jel 1C1&ErClss

1A
f

"n
"
-
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iy
w

S1MILEres @y GLras asCiaclones Joverss  caino NEC2E70 0 Arishmlshi.

1970

MaC1eh00 1a SUP0s1C1Sn de gues para =sts FedlSn iz mnayorla

Ol @ERE Ee @reIuERneE Cobieen1ian an da redldn Hil. Mofian encuentra
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.1 SOBRE LAS MEOLCIONES FOTOMETRICAS EN GENERAL.

.

La fotomelr!a de estrellas es de importancis fundamental
para la astronomf{a. EnL;e oLras cosats, proporciona  atl - astrdénome
uha medids directa do la energlia que emerpe de  las estraeitas  a
diferentes longitudes de onda sobre todo el especiro. Los colores
de las estrellas determinados por mediclunes en dos repiones
espectrales diferentes, nos dan informacisn sobre la temperatura
de la estreltla. Si en un diagrama ordenamos lias estrellas de un
cumulo © las vecinas del S0l sepgun su luminosidad o briilo por un
lado, v su temperatura o color por €1 otro. su distribucidn en el
mismo, nos d& informaci®n de su evoluci®n con el tiempo v con la
masa de las estrellas. EéLe diagrama s denomina
Hertzsprung-Russell( H-R), ¢ diagrama magnitud-color. El diagrama
H-R, pieza clave para el astrofisico en su desarrollo de la teoria
de evoluci®n estelar esta basado en la espectroscopfa vy la
fotometria. De ah{ que en verdad £sta es una de las tecnicas
observacionales mis importantes en astronomia. Para poder medir
ciertas caracter!{sticas qquec indiquen condiciones {fsicas en una
estrella. es importante medir alsladamente diferentes porciones
del espectro. Esto se logra mediante el uso de detectores de
respuesta espectral amplia, combinados con filtros que transmiten
un cierto intervalo de longitud de onda alrededor de una ifonguitud
de onda central. Otra forma seria combinando el detector con un
monocromador de luz (por ejeuplo,un espactrograrol. Un sistena
fotom£trico se define esencialmente al especificar el tipo de
detector usado, el conjunto de tfiltros escogidos para determinado
prop“sito y un conjunto de esirellas denominadas estandar o de

referencia con las cuales se podrin comparar las observaciones, vy



de est: forma, homogeneizar das observaclones hechas.en difercntes

lugares.

e
§
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Sea 1 (') La radiaciTn provenicnle  Jde  la estresla g,

12(‘_) la radiaci®n  proveniente de la estreils o, :" v ':'2 108
diametros aparentes de las estrellas 1 v 2 que se han supuesto comnv

geonetrta esferica.

T (*, d‘) la fracci®n de radiaciin de la estrella

1 transmitida por el medio interestelar en la direccisn d,.

TL(‘.. dz) la fracei®n de radiaci®™n de la estrella z.

transmitida por el moedio interesteliar en ia direccisn d2

T (%, d)) la fraccitn de radiaci®n de la estrellia i,
transmitida por lia atmssfera terrestre cuando la estrellia estid en

la direccion (_11

T (#, d)) la fracci®™n de la ragiaci®n de la estrelia 4.

transmitida por la autmssfera terrestre cuando la estrella esti en

la direccion d2 .

T (») la fracci®n de radiaci”®n estelar transmilida por el

sistema ¢ptico del telescopio t.

T{(H la fracci®n de radiaci®n estelar transmitiga por un

filtro f colocado enfrente del receptor.



ri’) ia respuests de detector r.

La siguiente expresisn,’ -nos define la diterencia de
magnl ludes aparehles Como. se observa en ia Tierra, m - w | ge Yt
1 2

estrellas 1 y 2 medidas con un receptor r, filtro i, vy telescopio

1 en las direcciones d’ \ d? respecLlvanent ¢ :

1L
[ 70 o . d ) T () T () rte) db
R 1 1 1 o {
m‘— m, = - 2.5 log. o )
~ Y T, iy a N a SR X
f 2 da V) T 0L A 0 T () rih) d
PoXal
(2.1)
m’ - m, es el wvalor obgervade dade & la satids del sistemnda

recepltor y representa d4a  reaccian del sistema receptor a o ia

radiaci®n estelar. Los itimites de integraci®n * oy donde Aa

o vt

<A quedan definidos por las propiedades “pticas de los distintos

componentes del sistema receptor y son tales que:

3 ) L. _
> "\ 1a i, 0= ]

O .1, 1, r=uv (2.2}

hc A To 1"L 1 debe pasar de preferencia por  un

miximo, a 1o mis.

En la prictica, para tener condiciones de wmedicién lo mis
altamente reproducibles, debe asegurarse que y . dependan
' a

principalmente s>lo de T!, En consecuencia:

2 A ‘i -
> N “ = 1]
T = .-
A o¢ a4 v (. 3)
Una de las razones por la qQue hemos presentado

explicitamente la expresi®n (2.1}, es para entatizar que  unag



medicidn de magnitud observada en un telescopio no.nos da - por si
misma, informacién acerca de la radiaci4n emitida de la superficie
estelar. Aquf es donde la responsabilidag  para interpretar
adoecuadatieiile R OI Pedidd Laad ol Ol duss ol UIn.{ szl Th e
obsEervacicn apénas comienza: Las t=scnicas de laporatorio  permiten
Lener una medlda y control de da Lransmisitn caractersstica ded
telescoplo ¥y 1os 11ltros. bue manera simiiar, pero con tecnicas  de
laboratorio mis soristicadas, se bLiene intormacisn sobre ia  curva
de respuesta del detector. For otro lado. w3 diffcil obtener
informacidn sobre la curva de transmisidén de la atm?sfera terrestre
de manera contfnua y en todas direcciones. Finalmente, hay que
enfrentar un problema por s{ mismo importante para la Astrofi{sica;

la absorcizsn del medio interestelar.:

Una medicisn fotométrica absoluta comprende al menos tres
pasos esenciales:
Adguisicicn
Reduccidn fuera de la atmostera

fransformacisn a un sistema estindar

La adquisici®n de los daltos observacionales requiere del
conocimiento de iL=cnlcas observacionates y de los insitrumentos que
se utilizan para poder obtener una medida precisa del {lujo
luminoso que entra al telescopio. Las técnicas electrdnicas
modernas de adquiricidn de datos permiten solvenitar parte de esta
fase. La reduccién fuera de la atmdsfera, es una fase nuchno nis
critica que la primera (a pesar de que mucha gente suele
despreciar esta fase). En la actualidad, se han  hecho grandes

esfuerzos para simplificar esta etapa (ver por e)emplo, el trabajo



de areldldlano v Parrao, HeporLurrTécnico NO.H7 del dnstituto  de
Astrononf a, U.N:A.M.). Frecuentemente se dice (Golay,19r4), que la
principal lhente de error en una medida fotomitrica resulta de una
malas transiornacl~h al Sistemna eotandar . ki da raatidea, Jjos
sistemas {otomstricos no son totalmente estables por muchas

razones y son diftcirleaes de controlar.,

Sea S(2) = T} T’ 1 la curva de respuesta especttica de un
sistema fotomstrico incorporando un filtro f. Una condicién que
debe satisfacer todo sistema fotom2trico es que S(Y) debe

permanecer constante lo m3s posible durante un cierto int4rvalo de

tienpo .

- .. 2 . ) .
Sea K1) = 27 L) 1 (*, d) la distribuaa?n de  energla

de una estrelia en el limite: dee la atmafera terrestre, afectada

por la absorcicon del medio interestelar ks  posible obtenerr la
diferencia de brillo entre dos estrelias en magnitudes,(m’ - mz’o

ifvera de la atm4ésiera terrestre como:

R E IR 1
(M —m, ) = =2.5 JOR~--~ ~o-coes e e (2.4}

Por su definicisn misma, la magnitud de una estrella es
una cantidad relativa. Para determinar la magnitud de cualqguier
estreiia, se deben considerar estreilas de referencia, cuva
POS1ICian as! como sSus propiedades 1ntrinsecas no produzcan errores
sistemanticos. kEsta es una de las tareas principales en la

fotometria astrondmica. fara obtener informacicon sobre la



distribuci®n espectral de una estrellia, se hace una  comparaci~n
del brillo de la misma en dos intervalos espectrales diferentes.
Esto es. se calcula el rndice de colur de la estrella, que se

deiine como:

! h,(‘)t;\{‘}d‘

C =W, ~ M, = ~2.5 JOflmeem o —mD e 4 e (
[ RN » .
soE th( b

SA v SB son las respuestas del sistema fotom<trico a la
seffal proveniente de la estrelia E(s) en dos regiones diferentes
del espectro observado, A y B respectivamente. Despuss de corregir
por efectos de extincidn, las mediciones nos dan CAB' el fndice de
color fuera de la atmssiera de la fuentLe astrondmica observada.

En principio, es posible conocer S, v S por lo gue la

A B’
expresidn (2.5) es una ecuacidn integral a partir de la cual se
puede conocer la distribucidn de energi{a E («). Este es otro de
los objetrivos principales de la fotometria astromndmica; conocer la
forma de la distribuci~cn de energtfa a partir de uno o mis  i{ndices
de color th' Benpl strompren  distiigiue  entrle tret  tipas de
forometrta, dependiendo del intervalo espectral cublerto por S
(~). Como va s¢ aijo  antes, este intervalo queda detfinide en
primera instancia pur el tiitro empleado. Si Aq v ‘ﬁ son los

limites inferior y superior dei intervalo espectral en donde S{4i)

asta definido:

A= 2 <« YOA fotometria de banda angosta.

o«
2

90A <« X - lﬂ ¢ 300A fotometrfia de banda internmedis.

L= Aa > 300A fotometria de banda ancha.

T

-3



51 40 = 4 - AL e mUY pequeto, la mwediui”n sue vuelve
cuasi-monocromitica y el indice de color nos da un punto de la
distribucien de encrpfa E(*) con respecto a  olro. S1 0 6 ern
gtlcl!ltlt oty gues et o b eoe o Ade Sespiurhian [EYRULS ¥ bat o Frodes)
obtener informacidén confiable sobre E('). EkEn este caso, el
obretivo de la fotomeilria es proveer de unha serie de  par:metiros;
fndices de colores ¢ combinaciones de é€stos que se correlacionen
lJo mejor posible con las cantidades fisicas que describen la
distribucisén de energfa E(X). Los métodos fotométricos son
probados y estandarizados con estrellas para las cuales se conoce

su distribucién de energfia de manera precisa. Como ejemplos, el

lector puede ver la figura (2.1).

£ £
i
| l

HR 1045 arv

.

AT R | 4
N A Al

ICop Fov

Fig. 2. 1. Et ecpc Ttro de vorios chjetes cztelares. T-rods de

Chelegrei1osg:.



Mientras que. K(*) es  relativamente  simple  para una
estrella O, tiene alpunas discontinuidades bien definldas para una
esirella A vy Se vuelve conpleja para estrellas mas frias. Cuando
se Lrata de determinar la naluraeioesia do la  aniormacl "0 contenide
€N uha serie de medidas  fotom2tricas, se  consideran  cantidades:
similares obltenidas a partir de medidas hechas a  estrelias con
E(») conocida. Code (luoby), reporta  curvas de distrivbuci~n  de
energia para una serie de estraellas cuve praecisicn [Z35
conmensurable con las mediciones fotomstricas. Las curvas de
respuesta de distintos sistemas fotLometricos pueden ser simulados
por computadora usando k{%.)'s obtenidas experimentalmente o con
modelos de atmdsferas esitelares. Relyea v Kurucz (1vrs) vy Kurucz
(1979),(1988) han calculado modelos de atm sferas estelares
consistentet: internamente que dan por resultado espectros en gran
detalle que se convolucionan con las curvas de respuesta de
distintos sistemas [otométricos (en particular con el sislemna de
Strémgren) y conirontan estos colores calculados o sinteticos con
los observados para una estrella reali. Comparan sus resultados con
los obtenidos por Code (1960) ¥y con las observaciones hechas hasta
1wz en el sistewn TuLlomItrice Uvbhy Cuntaiidas en el calrlope  de
Hauck y Mermilliod (l1Y/5). En principlio, ai couwparar jus valores
observados en el sistema uvby-* de las estretirlas "problema’, con
esta rejilla de valores sint<ticos, nosotros podemos determinar
parametros fisicos de las estrellas observacas tales como la
temperatura efecLiva(Te”), la gravedad superticial(l.og g) y 1la
metalicidad. De esta técnica vy de 1los resultados obtenidos

hablaremos con mayor detalle en incisos posteriores.
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IMPORTANCIA DE LAS LINEAS EN UNA MEDIDA FOTOMETRICA.

51 estamos intLeresados en unag regrsn deld espectro  donde
JOR el UL Tunes . Conbl! nua., se debe:n evitar fas }onGal.
espectrales m:Hs Conspiscuas (por emply, de nidrogenoi al  definay
a los taltros. Por lo peneral este  tipoe de  tfcnica sirve para
estrellas tempranas o calientes. Al definir los filitros también se
debe tomar en cuenta otros f{actores, por etemplo., que la
influencia de la rotacién produce alas muy extendidas en las
lineas que pueden traslaparse con el rango de frecuencias o
longitudes de onda abierto por el filtro. Ee mnecesario trabajar
progresivamente con filtros mis angostos si se desea estudiar
estretlas mis y més {rias. Este tambi<n es el caso, cuando nuestro
inter<$s se concentra en alguna caracteristica cerca de la
discontinuidad de Balmer. A veces se tiene una serie de lineas que
varian de manera correlativa. Sus efectos pueden estar combinados
y ser estudiados como un  todo usando fotometria de banda

intermedia.

En un filtro de banda ancha hav una mescla de Lfneas v
continue v se sabe gue las lineas no necesariamente vérzan
correlativamente con la temperatura efectiva, gravedad o con
cambios en composicidén quimica. En este caso el sistema
fotom#trico es poco sensible a estos efectos. fPoder predecir los
efectos globales de distintos grupos de 1lineas en una cantidad
fotomstrica es uno de los objetivos de la teorfia de atmdsferas

estelares.



El. SISTEMA FOTOMETRICO UVRHY DE STEAMGFREN,

2.3
Como ya mencionamos antes, para el caso de filtros de
banda intermedia o anposta, el sistems lotom trico gqueda  detfiniaow

por las propiedades déptlcas de estos ultimos. kn la faigurae (2.2)

se presentan las curvas de respuesta del sistema de Stromgren v el

la figura

atnisfera.

F~:.?.7YV oo

Cravicrd1ocae.

Fig. 2. 9.
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De las figuras (2.2) v (2.3), se desprendu gue el |imite
inferior ded filtro u esta dentro de la regisén transparente de  la
atmsstera., Los demis 114L105 caen ciaramente dentro de  la  regisn
transparcnte do ta atm stera. Por Lanto tas curvas o ded SO One
Strongren-vrawiord no son dependientes de da atmesiera terrestreo,
en ConlIdaste conl ollos S1SLenas [olon=tricos (pol eiemplo,  eJ de:
Johnson). Ef Jimite superior del 14110 U s8¢ 1ntroduce Ul poco  en
el lado X > 37004 de la discontinuidad de Balmer v el tiltro v o se

introduce un poco en el lado » ¢ 3700A de la discontinuidad.

Esta situacidn ayuda a simpliticar el anilisis de las
observaciones con estos dos filtros. El filtro v tambifn evita las
lineas de la serie de Balmer, excepto Hb' Los otros filtros no
contienen lf{neas muy fuertes mis alia del tipo espectral GoO. La
fotometria uvby se couplementa anexando la {otometria H. de la

e
’

cual hablaremos mZs adelante. Usando el indice |7 es posible
eliminar ia influencia de 1a linea H, en el filtro v. vror otra
parte, se ha encontrado yue estas Lineas eigrcen un efecto de
blogqueo no despreciable. Se eptender: por blogueo (Blanketing), de
aCUErdo con Ja daelinier s n de bandarc v obpaon 110050, 1oD wh s ol

totales debidos a la presencia de lineas de absorci®n.

Se ha encontrado{Golilay, 1974), gue para estrellas de tipo
espectral F v G, el bloqueo por lineas debiles principalmente de
metales es précticamente igual en by en y, lo que significa que
el fndice de color b-y es insensible a la abundancia de tas lineas
metilicas en el espectro y por tanto, pueden utilizarse como un

indicador de la temperatura efectiva. Ver figura (Z.4).



Fu3.2.4.

fotem@iricns

u v b Yy
-0 - —o—
M
Linea de Blanketing
piscortinuidad Balmer
T T
380 M 4500
Ropreseniazidn ezguemitecn e 2lzuncs efezlzz
uzzdes en el sizlema UVDY. Temads de crouford,

Stremgren introduce dos parigetros:

C’ = {(u-v)

- (v-b) Medida de disconiinuidad de Balmer.

(z.7)

m1=(v—b)—(b—y) Medida del bloqueo por 1fneas.

El blogqueo en u es aproximadamente dos veces el blogueo

en v. Como c‘ =u - 2v + b, entonces s¢ elimina esta diterencia de
‘bloqueo y c’ nos da una medida de la discontinuiaad de Balmer. ki
filtro y, nos d: la magniitud visual aparcenie,{b- y). ¢ . m 80N

parimetros que no

interestelar.

1

1

soun independientes del efecto de extincisn

En un diagrama color-color observacional {por ejemnplo,

c vz m1 om v (b-y)}, la travectoria de las eptreliias calientes

o azules nos permite estimar el efecto de extinci<n interestelar.

Por ello,

es posible hacer una correcisn por este efecto usando



las sipuientes.relaciones:

le) = ¢, = Uz (b-y)

hml = W4 UL 3. tb-v}

Fodenos estimar v corregir por el elfeclto ae extincion
interestelar, graclias a que este medio absorbe la  luz diferente
para distintas longitudes de onda de la luz incidente. Esto es
palpable en el enrojecimiento de color (p.ej. en el parimetro b-y
en las estrellas azules). La ecuacion(2./7), se establece si se
sabe que las relaciones entre los excesos de color son: {Ver

Crawford y Mandwewala (1976)) .
E(Ct) = 0.2E (b-y)

E(m‘) = - U.32E (b-y)
donde 0.2 y —U.32 han sido determinados bajo la suposicidn de que
18 absorcisn lnteresceddr  sigue Ui bey egcandanr, NoLese:  QUes do
manera €n que esLin expresados IL’} ¥ (mij puede  ser gorresiva
consideranao la manera en que fueron introducidos. Kl fndice <,
corregido por extincidén interestelar es:

c’ E(c)) 2k (1
58 - c e - 0.2E (b-y)

E (b-y) = {b-y) - (b-y) (2.9)

ksl . . . .
c, - V.2 {b—y)O =c -~ 0.2 {b-y) = lc i



~

Obser ve que L' - .2 tb-yr, contiche B 16 Laull 2Uater.

intrinsecas ¥y que lc‘] permanece como  un andicador de la
discontinuidad de Balmer. De mancra simillar, s¢  pueden deifimar
Jor parimotros amo]oy -ty
1
La gran variedad de aplicaciones de este sistemsn, ha

impuesto en los usuarios muchos tipos de representaciones entre
los paridmetros observables, especialmente adaptLadas para el
objetivo perseguido. Hemos visto en pirrafos anteriores que es
posible obtener lcs parametros [c‘] y [m’] libree de
enrojc-_-cAimiento, considerando una ley de extincién estandar. Veamos
en ia figura (2.6), cémo se puéden observar algunas propiedades de

los alagramas cuando se combinan estos dos parimetros.

(%) riul! - gy -+ - -
srols el
Sl aAje e oo ""\.‘
NABIS “ o %
NEGION | - RIOON 3
100 RARl0 wra‘“' M 1
f RF7D ar7ls  WFOIM
A b wan
Atfo : i
xadle rase /i .O." |
xB51b o 05’1‘;’
wole Secuencia Principa
000 Poblacion II
. R R N R
o™oo 010 020 (3 ™)
Fig. 2.5, Diograms 160 s tml. Tomads de StrOwgremitac

Las estrellas de tipo espectral Bl a KU de clase Jluminhosa V
se. concentran en una banda angosta muy bien definida. La posicisn
a _lo largo de esta banda determina el tipo espectral de manera
inambigua con una precisisn reportada por Stromgren (1Yob) de 0.1

a 0.2 en el tipo espectral. Las estrellas con tipo espectral B a



G2 lienen la clase luminosa 1 v 1 pien deilimdo

. y separadas de ja

clase luminosa V, exceplLo para estrellas de tipo espectral F5i v
2

IL‘

La clase deé luminosidaa lli no es claramenie distarganbue  de
las clases AV v ¥V, exceblo pars estrelias en la  repi~n con tipo
espectral entre BY v AL, Fara las estreltas Qo Cipo espectral

aesde Kl a My clase Juminosa il - V, se Liehe que [m‘] > U L4

Los diagramas del sistema uvby incorporan medidas ael
sistema H_.. Esto se hace {recuentemente en estrellas calientes, va
I
que el f{ndice [ es un indicador de la luminosiadad v es
independiente de los efectos de extinci®n interestelar. Para
calibrar el sistema uvby incorporando €1 indice (¥, Stromgren

divide la {figura anterior en tres =zonas:

Regi<sn 1: [clj < Ju~-b} son parimetros que indican

temperatura erectiva.

kesp2isn 2 Iml[ G bicn la drielencdea [ - P BUn

parametros que indican temperatura etectiva.

Regi®n 3:/7 es un par2metro que 1indica temperatura

efectiva.

Estas Lres regiones representan a tres grupos estelares
distintos. La regi®on 1, representa a estreilazs tempranas. La
regién 2, representa a estrellas de clase espectral intermedia. La

registn 3, representa a esitrelias de tipo tardio.



Pinhalmente, iy Que haceY <ntasis e€n que ta utididad de la
foltomets {a uvby-7, no reslde unicamente en gue por este medio  Se
puede deterninar ula Clase espectral v o lumlnosidad, asl como hacer
Uhao e g i [SRD SE T N ST N RN (s13 a2 Colliz i ia 171 Qunice v
peculilarivades estelares, sinv qQue  tambien es  una  prueba a
satiafacer por 1os modelos te“ricos (por eiemplo, de evoluciin
estelar, aumisieras estelares, procesos quimicos, etc...), vya que

éstos deben explicar a las observaciones.

2.4 EL SISTEMA FOTOMETRICO H() DE CRAWFORD,

Una de las ventaias de la. fotometria totelsecirica de
banda angosta es que ed cociente de intensidades de dos regiones
espectrales muy cercanas entre 5! s una cantidad independiente de
la extincion atmostiérica e interestelar. ks una cantidad
intrinseca a 14 estrella. E! sistema fotoms#trico H fue

i
.

introducido por Crawford en 1958. Aunque este sistema ha sufrido
modificaciones, vamos a presentar las caracteristicas de 1los
filtros tai y como s¢ puplicaron en el Lrabaio  de Crawford v

Mander (i966). Ver figura (2.6).
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Fig. 2. ©. curvars de tramomettr de te= frltrec er el grglema Hﬁ.

Temadas de Cravicrd & Manderi1ece,

El sistema incluye dos tiltros; uno amplio de ancho medio
aproximado 150A y uno angosto de ancho medio aproximado Z2Z0A. La
transmisién pico de estos filtros es tan cercana como sea posible
a la longitud de onda de la linea HP (*4861A) Vv en consecuencia no
hay dependencia de l& extincisn atmosfi#rica e interestelar. Ed
param:iro ~ es €] {noice de cololr gue  se o obltiene  al 1TCm&? &
difcerencia doe Daghaludesd vbtehisda Coln Jul §110108 ;xl;uhu Y anfses1o.
Esta cantidad e$ una medida del ancho equivalente de la lfnea  ae
hidrogeno observada el la estrellowGolay, l49s4). ki esie  trabaac
hemos ulilizado un 110lro @anroste{s’ = SV v olroe intermendiorl* =
Z200A), centrados en la linea Hﬁléaolh de Hidreogeno.

&
La figura (2.7), muestra la relacisn entre el parsimetro ?
v el ancho egquivalente, W, de 1la linea H,. para estrellas

H

observadas por Crawford (1958).
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Fig.2.7. Relaci®n  entre el ancho eguvolente W, de la linea H., y

el parlmetrc . Tomada de crawicrdiiesg:.

El ancho equivalente de H_ en las estrellas depende de
:

tres factores: la abundancia qQuimica, La temperatura efectiva, Vv
la gravedad superficial de las estrelias, esto t1ltimo debido al
efecto Stark en el ensanchamiento de la absorci®n alrededor de
Hahaablh. La gravedad es una funcidén de la Jluminosidaad de lag
estrellas, por lo tanto, el parimetro /Y, € un parzmeLro
observable que indica luminosidad en estrellas calientes. Si a
este parimetro se le grafica contra la temperatura o el tipo
espectral, entonces es posible una representacisn en dos
dimensiones para las estrellas observadas: la temperatura efectiva

y 1la luminosidad o gravedad de las estrellas. Ver figura(z.8).



;

1]‘]][1“]||7l'7r]ll]]]’ll1

olbitals yHipe ESPCEEIL L i)y g
6789 12356788 1234579 24567

¢} B8O AQ Fo
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2.5 SISTEMAS DE COLORES Y MODELOS DE ATMOSFERAS ESTELARES.

kn este inciso trataremos de ilustrar la técnica de
colores sintéticos y resumiremos los resultados n#s importantes de
los modelos de atmdsteras de Relvea Yy Kurucz (1978) y Kurucz
(1979). Empezando con modelos de atm®sfieras consistentes
internawente, se calcula un espectro del continuo estelar en gran
detalle, se convolusiona éste coh las tunciones de sensibilidad de
las partes involucradas en el camino ¢ptico de la luz proveniente
de las estrellas para los distintos sistemas fotométricos, se
construyen cocientes segin los filtros, y a estos colores

calculados o sintéticos, se les conironta con aquellos observados



para una estrells real. v de esta fortia inferar, de los- modelos .

sobre los parasmetros {1s8icos de éstas.

Ehoda yisura (a0 mo UGt UL RGN e T e Gl Vv G
derl proceso goe ciculo de colores sintsticous vy S0 comrontacitn

con los cujores obEeErvaus.

Sistemos
Fotometricos
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Observodos
PR A W
Colores !
Sinfeticos
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MDDELOS
[~
00
O |
QDR
Tott 1099, [A/H] DATOS
eft 099, FISICOS
TEORIA
i _L-S FISICA
I,
SUPDSICIONES
BASICAS
Fig 2.0, Reprezeniantdn esgquemitice de [t olaghd o -z delzs ds
atmGslerae esielares soN calculades by crparsdr cer taz

chegrvasianes,



Cuando se construven. los modelos de atm™sferas estéelares,

se hacen a menudo algunas suposicionés basicas como . una

estratificacidn plano-paralela  de la atmisiera, equilibrio
BIrost>tico v equllibrio termodin mico locat. Ik Ja ('8ica Que G
sabe sobre una esireita y su aumtsiera, s¢  puede  {ormular una

serie de ecuaciones que representen estos procesos, 1o gue a  su
veu, requiere dei conocimiento de parimetros fisicos

relacionados{(ver por ejemplo, Mihalas, 19/70).

En particular, el cilculo de espectros sinteticos
detallados requiere de un tratamiento correcto de las opacidades,
las cuales dependen de la metalicidad de las estrelias. También
se necesita de clertos parimnetros derivoados por medio de  los
cuaies se van a puder cumparar ios resultados e los  modeliovs  con
las observaciones. A estos parimetros se les liama a menudo,
parémetros fundamentales, Yy son  principalmente tenperatura
efectiva, Te“, gravedad, Log g, v abundancia quimica, Log (A}.
Existen otros parimetros adicionales tales como el mixing-length y
1a microturbulencia, necesarios en la interpretacisn de atmisieras

estelares en iunci®n de parimetros [rsicos do tas estrelias.

. lodas estas ecuaciones que representan procesos f{fsicos
en la estreila son reformuladas de manera apropiada con modelos
numéricos v calculadas en computadora pars dar como resultado lo
que se conoce como un modelo de atmesiera. Cuando el espectro del
modelo se compara con un buen espectro observado de la estretlla
correspondiente, siempre surgen discrepancias, quée a  menudoc  se
atribuyen a errores en los parimetros fundamentales supuestos para

las estrellas por lo que se puedeé hacer una correccistn a ¢stos y



as{ obtencr mejores resultados.  -Notemos. entonces

quescunc-buen

trabajo observacional permite‘evaluar las suposiciones £!Eica$ eh
los modelos de  atm-sieras estelares. Kesumiendo, los mooelosb,dé
AULM TSl Qran estelare:, reprogucen al cont nud eswelar en funci=n d‘éi
la iohgitud  de onda, y. dos  periiaes de itas aosoiciqnes

fotosféricas para una famiiia de parzmeslros estelareas.

2.5.1 [LOS MODELOS DE RELYEA Y KURUCZ.

La alta resoluci®n de los espectros tesricos se
convoluciona con la funcisn de sensibilicad de un determinado
sistema fotomstrico (lo que incluye entre otras cosas, la
transmisidn de filtros, respuestas espectrales del telescopilio y de
la atmosfera). bespuds de considerar esta informacién en un
intervalo de longitudes de onda caracter{istico a un sistena
fotomstrico particular, se obtiche uha medida de la magnituc en
tfunci®n de otro intervalo ( 1.e.. colores) gcado. Antes  de que
estos colores puedan compararse  con  codores observados, es
necesario establecs) un punto de comparacion para  confrontan <y
las observaciones. fFor ejemplo, el punto cero’ que define  al
sistema. Para el sistema UBVRIJHKIM de arizona o de Johnson, una

estrella AOV medida, tiene por definici<n colores igual a cero.

En Jlos modelos se procede similarmencte. Asi, en el modelo

que mejor se ajusta a « Lyrae (Vega), se definen sus colores de
»

tal modo que sean cero. Esta manera de proceder se sigue en la

fotometria absoluta. otra manera de proceder y Qque minimiza

efectos secundarios es observar a una estrella problema v



compararta con los modelos atmosfericos en cuestisn, con obleto de
minimizar Llos  errores ern los  modelos. con los  mBOIeios des
atm*sferas de kelvea v Kurucw(lvsa)y., ha si1doe posible calibrer eq
sistens fotomtrico de Stromeron v los modelor oo estreilen
Lempranas Con gran precisisn. Esto sirve para el doble propasiLoe
de permitir la comparacitn de  las  observaciones de estrellas
problema en ¢l sistema fotomstrico con uwuna red de modelos de
atmi3sferas estelares que comprenden un rango de tenperaluras
efectivas, gravedades y abundancias quimicas, ademis de proveer de
un medio para checar la precisi®n de los modelos. Kurucz(l1979), ha
calculado una red de modeious de atmésieras para estreilas de tipo

espectral O, b, A, F v G que incluve opacidad para 900 000 lineas

atdmicas con fynciones de distribucisn. FIVE nodelos para
temperaturas efectivas, T menores  que g 50uUK, inciuven

a4

tratamiento de fiujo convectivo v en todos sus modelos se supone

] - + . -1 .
una velocidad microturbulenta ae 2 Kms | K] rango calculado en

temperatura efectiva, Te”, va de b S50 K a 50 000 K. Las
gravedades superficiales, Log g, van desde gravedades de secuencia
principalilog g = 4-5), hasta el limite de presidn de radiacion en
pasos de 0.5 en log 2 . lambldn  hay wnodelos  tabulados para
diferentes composiciones qufmicas, Log A = M/H = -1.00 y -2.00
(1/10 y 1/100 de abundancia solar). Los modelos son calculados en
equilibrio termodinZmico local(lLiE) y con atmdsfera estratificada
planc-paralela. Como no se incluyen moléculas en ias ecuaclones de
estado o0 en la opacidad de las lineas, comienzan a aparecer

errores sistem2ticos en los flujos predichos por los nodelos a

temperaturas de 6 UUU K v menores.



2.5.2° " SOBRF 1.0 C(')!.()f:f‘q SINTETICOS,

Un cri‘terjo pars ver 61 el nmudedo es "real’”., es que
T'ORrodusce Lodat Falo b Ve Jaolpest ed e Ly [ R I I TS (KBNS [VEEPH)
estrelds €n particutlar. OLI'o Criterio, es compardl a  1os  modelos
con jas observaciones al graricar diapramas color-color sint=sticow
{en un determinado Ssistema fotomstrico) ¢ investlgar sl los
modelos reproduce.n los patrones de  comportamiento observados en
estrellas muy conocidas. kn la figura(z.11), tomada del trabajo de
Relyea y Kurucz, presentamos una reproduccisn de un diagrama
color-color ci,-’, en forma de red; calibrado con el Bistema

fotom£trico de Stromgren.

N T T U T |

I

[

~1
-
i
-
Fig. 2, 10. pDizgrame {c‘.' versur (mx,‘ calibreds con el siztgTa ds
Btromgren pare estretias cen T > 8 SO0 . Temoda  de Ralyec e

Kuruczu1o78!,



De acuerdo con Kurucziild/79}), estas redes son m:s precisat
para TQ” 8 LUy K, pero pueden  serr utlilizadas  con cierta
aproximacisn  para  estreilas U puco mEs irras. kstas Tresize
Cadll DY adat pueden USarse: Para cdetermlnar ta L MIUTRIRERIE BT I ] wtesLiva N
la gravedad v las abundanclas quimicas de estretias, a paruir @ de
observaciones fotoclectricas en el sistema uvby, kKn este  dlagrama
se observa gque la temperatura se determina con mis precisi?n que:
Log g. Ya que cambios en el {ndice m comparables con el error
observacional (0.015), pueden dar errores en Log g de 1.0 para
estrellas muy calientes, mientras que ¢l mismo cambio en c’, puede

causar un error en Tr de aproximadamente 200 K.

o

2.6 LOS COLORES SINIETYCOS Y ElL SISTEMA DE STROMGREN.

Vames a resumir  de manera conecasa cusi es el
comportamiento de los codores sintsticos calibrados con el sistena

uvby de Stromgren.

1. {b-v) es sensible & -le temperatula efectlva para
estrelilas amarillas-bliancas, aunque menos para strellas
calientes. Tambi®#n es sensible a cambios en Bravedad. La
combinaci-sn (cl) ve (b-y) es til para determinar Log g y ]df @n

estrellas con temperaturas menores a lU (QUUK, si la abundancia
gquimica es conocida. Entre mis caliente es la estrellia, la
abundancia quimica tiene un efecto menor para determinar Log 8 vy
reff'

2. C’ es muy sensible a cambios en Lo p para tenperaturae

entre 6 VOU K y 10 0U0 K y menues sBensible a mas  altas



temperaturas, Para temperalturas entre 8 500 Ky 1y oou K,

el valor de c, presenta una ambijpuedad (gravedad alta (&)

baja) que pucde resoliverse con el uso de m -

s rangto en i

3. kL Indice m . aigetado para medir abundanciag

es sensible a los camblos e€n pravedad para

K. aunque 1os errores observaclondles depen

(v-b} P i

mwetiizcan,
> 5 UvuU

EYE]

minimizarse

para hacer usc de esta sensibilidad. gste indice eg

aproximadamente indepeikiiente de Log g para

temperaturas

efectivas entre 5 500 Ky / W0 K. en particular para

abundancias gquimicas cada vez menores que las del Sol vy

poco sensible a cambios en temperatura eiectiva, dentro

de ese rango de temperatura efecliva. Esto hace al ({ndice

muy sensible para determinar abundancias

estrellas intermedias-frias. Cuando se usa

quimicas en

el fndice,

éste provee el unico medio aparente para medir gravedades

superficiales para temperaturas Ib > 10 OUOK, donde los

5]

efectos de la abundancia quimica son menores.

ror tanto vy en  parciculiar, Cudandda m
1

se usa (=381

combinaci®n con ci, estos {ndices resultan en una herramienta muy

ntil para determinar Log g en estreilag oo tipo espectral bB.

Kurucz hace una comparacisn estadi!stica muy
sus resultados con las observaciones hechas hasta
sistema de Stromgren, contenidas en el catZlogo
Mermilliod (197%). Sobre estos resultados, al lector

a los trabajos de Relyea y Kurucz (1978).

completa de
1974 en el
de Hauck y

se le refiere



P LU COUTEHTE DE - ABSORCION: TOTAL A SELCTE VA

Trumplortluysuy . calenl= tas diglancias & da 110110 Qe Clen
Culliil oy dablertas, @i leondu patg 2 1L1lo Fotomail o fuluyrtorica v oo
tipos especirales de las estreilas miembros. Basado en esas
distancias y en estimaciones de los diametros aparentes. obluvo el
diametro lineai, en parsecs, doe cada uho de log cumulos. Agrupando
a los cumulos por su apariencia, compar® los dilametros lineales
con las distancias fotom<tricas a ios cumulos de un mismo grupo
morfoldgico. Esta comparaci®n mostr< gue los diametros aumentaban
con la distancia en {orma sistemitica. Ante este resultado,.
Trumpler supuso un diametro lineal promedio para todos los cumulos
de cada grupo y atribuyo las diferencias en ei prilio aparente de
las estrellas niembros, a absorci®n debida El materiali
interestelar, que distribuido casi uniformemente en un disco
situado en eji plano gatictico, absorbe O.o/ magnitudes
fotograficas por kiloparsec. ror ultimo, compars 105 excesos de
color de lias estrellas de algunos cumvios con sus distancias  va
corregidas por absorcién, encontrando que los fndices de color
aumentan  con la  dastancia a razsn de U.31 maghliuvaes por
kiloparsec. kEn consecuencia, atribuys el enreojecimiento al mismo
material interestelar, que absorbe en forma selectiva la radiacisn
estelar, no solo "dentro v airededor” de algunos climulos abiertos,
como sugiriera Wallenquist{1429), sino a lo largo de todo su viaie

hasta el observador.

kn otro articuio posterior, Trumpler compar= 1us priilos
del continuo en los espectros fotogrificos de estreltitas miembros

de ctmulos galfcticos lejanus, con los de estrellas del mismo tipo



wBpeLllal , Rouuw 20 JeLldal ., B Wl Ve et abal'tal el dusae
3400A hasta 6300A. Aunque los resultados fuaron poco aproximnados.
permilicron Suralal' to GLICICHC1d entre 1o Lev de abxsorcr~n., braf
AT o Ve GLhbedrd o, gl Lo s 1 el e pexdpais . e e, e
encontr:™ que da absorcitn como funclohn de ta tohpiiud de onda, no

N : B H
es pProporcional o fruin ddsrersada por @l Gmus d2bres ), SI1hnu

. -1
aproximaaamente proporcionat ', coumu en el case de iuwe

absorbida al ser dispersada por partfculas de diametro entre 107" v
10%cm. Trumpler ya habla sugerido {fluctuaciones “locales en la
densidad del material absorbente, las cuales hacen variar lo que
Trumpler llam< absorcisn "absoluta' y absorcién "diferencial” o
exceso de color. kEs decir, la cantidad de magnitudes fotogrificas
absorbidas por kiloparcsec Yy la ‘cantidad de magnitudes des
enrojecimiento{exceso de color)entre las magnitudes fotogrifica v
visual, por kiioparsec. En consecuencia, lrumpler prefiris usar el
cociente de esas cantidades {absorcion absoluta a absorcion

diferencial) por considerario "probablemente” constante.

pefinimos absorcisn total, A(&h). N absorcion
selectiva, E(nx,"?) COmO :
A(?ﬂ) = Nrd ) (2. 10)
A N = 2 - X P
y E(x .2 ACr ) A (2.11)

respectivamente. N es la densidad de polve, promediada a lo largo
3

de toda la trayectoria de la radiacicn sujeta a absorci<on, desae

la fuente al observador. d es la distancia recorrida por las

radiaci4n y f(:) es una uncién de longitua de onda Yy de los



caracteres fisicos del polvo. 51 el polve “lucre, en promedlo,
sepejante en toda la Galaxia, f(») serfia isotrépica y s2lo funcisn

de *, entonces, el coclente de abworcian total o sclectiva., K, una
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=
-
-
-~
"
>
—~
=]
~—
~
=
-
>
n

AL )/ LR ) = AL )

= f£44 )/ f(» - b “.1%
o . ) { 2 ) {2.1%)
Ver figura( 2.11}.
) ey
ox 04 o5 o1 10 20 .
T T T T T Y
oo .
—
Almog}
o3 |- Alx,) -
1o} N
Elx )
Lsf .
1 1 1
30 1, 0 1, oo
12}
Fi3.2. 11, curves ezguemitiza de abzoro S, Trrodz B

Sharpless19cs).

La figura(4.11), representa esquemiticamente la curva de
absorcién. En este esquema se ha extrapolado la curva hasta 1/* =
0, dando a entender c¢on ello qgue esa parte de 1la curva se
desconoce., La curva de enrojecimiento es generalmentie el promedio

de las curvas obtenidas con varias estrellas situadas en cierta



reglrin del ciedo, vodis  ung  doe lasocuales . e

7 .Ql:l‘pj(:pjdei; der
diierentes maneras, dependiendo de 1os'v$Lores de Nr;kd v i(‘). HEs
admisible supoher, dentro de une - peqguena ruuiéni dél Lﬁiélo una
Vol daod " AU o Gt laa L eess b7 mis gt wpe . e va Thhestesielal v LNt
CONSECUCHCla asippar una L) promedio a la regi%n. Entonces para
promegiar Ludas las  curvas  de una rezicn . @5 necensarlo
normalizarias a una sola (Nra), lo cual equivale a  Bituar &  ian
estrellas observadas a igual distancia del observador y colocar
entre &ste y aquellas una misma cantidad de polvo que, absorbiendo
la luz estelar conforme a una ley f(+}, enrojece a8 todas las
estrellas de manera uniforme. Es decir, la curva promedio de

enrojecimiento se obtiene normalizando las dilerentes curvas

observadas a una misma absorcifn selectiva.

2.7.1 LA ABSORCION TOTAL.

La absorci<n Lotal A, en una clierta longitud de onda, del
espectro liuminoso de una estreldlla, se puede calcular directamente
si se conoce la distancia a la estrella v su tipo espectral. lLas
magnitudes aparento, m{. v absoiuia, ki dy: una estireldla estal

ligadas por la relacién:
m, =M -5+ 5 logd+ A(N) (2.13)

donde A, es la longitud de onda efectiva del intervalo espectral
en el cual se mide m, ., d, la distancia a la estrella(en parsecs) y
A{»), en magnitudes. Del tipo especiral de la estrella se iniiere
sSu magnitud absoluta. Midiendose ta magnitud aparente, s2lo

restarta conocer su distancia al observador para calcular la



absorcitn Lotad. La distanCla detx: medirse  por  alguen  mflodo
independiente de ia absorci®n interestelar como el caso ded
paralale trigonomstrico o matodos din:micos, pero NAinpunoe de estos
e Lol do I'uebuld tagus sSurcroehitenen b Prr i ot frexd o obent Wi

distancias cuando ifa absorci®n interestelar es perceptible.

El m#lodo mis utidiizado para encontrar la absorcicn total
en estrelias na sido el de extrapotaci®sn de la curva de
enrojecimiento. Una vez deducida la curva de enrojiecimiento para
una estrella, o el promedio de las curvas para varias estrellas de‘
una zona del cielo, la absorcaidn total A(r), puede obtenerse
extrapolando esa curva hasta L/*» = 0 v asignando a esta Jlongitud
de onda una absorcion rtotal igual a cero. La extrapoiacicn suete
hacerse sustituyendo la curva de enrojecimiento por ia curva de
absorci®n, calculada en base a un modelo tedsrico de polvo, que se
ajuste mejor a la de enrojecimiento en el intervaio de longitudes
de onda abarcado en las observaciones. Este metodo serd mias
preciso cuanto mayor sea €l dominio de ia curva y mejor el ajuste
entre ella(la curva observada) v la curva te<rica de absorcisn.
Van der Hulst(i94u,.1957), ha calcuiadoe una serie de curvas
tesricas de enrojecimiente, suponiendo gue las partfculas de polvo
son esfgricas v homog<£hess Vv gque suUs  propledades  <pticas  eéstan
descritas por un Iindice de reiraccisn compleio. La dimensisn
fisica de las particulas fu¢ considerada mediante una funcién de
distribucidén de los tamahos. Estos nodelos han resultado
satistactorios en cuanitu a reproduclr las curvas de enrcjlecimiento
observadas (al menos un gpran numero de estas). Sin embargo, de e@ste
hecho no se puede concluir que se acepte la sinilitud entre el

polvo interestelar y €l polvo del modelo.
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En una serie dé cﬁét;dvért;cujoﬁ publicados en da reVLsLu
dapidena rnl pobolihiiCadt TralSa Laomsy tisva ), i (S RIS R S R ) Lot
Hersched  deseribls el descubrimiento \J sU nvestigaci2n
subsccucenle de Jo gue entonces <L lLiam* ravos cators ficos, Y Que
despuss serfan conocidos como radiaci®n  infrarroia. K1 aire que
respiramos(incoloro e inodoro), absorbe una buena fraccisn de los
forsnes infrarrojos que 1Intentan tLraspasarlo. Los principales
causantes de esto son las moleculas, en particular las de dioxido
de carbono(CO?) y las de agua(Hzo). Estas moleculas poseen bandas
de absorcisn ©n ia porcisn infrarroia del espectro
electromagnstico. $3lo a lonpitudes de onda entre las  bandas
moleculares, la radiacis>n puede llegar a le superiicle  terrestre

sin ser absorbida (estas son las llamadas vehtanas atmosi<éricasi).

For razones histsricas v hov uh tanto anacronicas, se han

escogido porciones angostas del especlro en la parte visible para

definir los sistemas totomstricos en el cercance infrarrolo. |ON1
sistema mis com nmente usado e€s e€) Ubviki dJde Johnson. Con la

extencisn del sistema de Johnson al infrarroijo, se continut con el
esquema de letiras para especiltiicar las bandas de observacisn. Asi.
la ventana a 1.25” se conoce como J, la ventana a z.zH se conoce
como K, la ventana a 3.8u se conoce como L v la ventana a 4.8.
como M. Posteriormente se reporté otra banda igualmente util a
1.65p que fue etiquetada con la letra H. La ventana a 10# es ancha

y se subdivide frecuentemente. La letra N, se refiere a la

ventana completa vy las secciones mas angostas fueron designadas
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Ancho de banda Longitud de Onda Detector Letra Fotométrica Transparencia Brillo

(micras) (micras) del cielo del cielp
1.1 - 1.4 1.25 PbSs J alta bajo
1.5 - 1.8 1.65 PbS H alta bajo
2.0~ 2.4 2.2 21 K alta bajo
3.0 - 4.0 3.5 PbS/InSb L 3.5-4 alta bajo
4.6 - 5.0 4,8 InSbh/Ge:Ga M baja alto
7.5 -14.5 10.0 Ge:Ga I 12-14 baja alto

”».
Fig. 2. 12. Curvea  de  AranemienDr de ta atmoafers terrezire, Tomada
de Hudsani1pag.
Con el advenimiento de los telescoplos \ sistemnas

detectores infrarrojos, la astronomia infrarroja empezs a producir

resultados importantes a finales de los sesentas. De acuerdo con



Burbidpeilu/vy . e esencla  eXisten  tres  clasoes de: OLIGLOS
asiron-micos. fuera del gistema solar, que han sido delectados como
fuentes infrarrojas tuerte:, crilticndo a lonpgiiudes de onda mavoles

e o

1. - EStrediary mUY (1748 conl Lemperalulas superilciales
menores a 3000 K en diterentas  eLapas  respecto a  Le

secuencia principai.

2.- Objetos galicticos que pueden tener o no estrellas
comno fuentes de energfa; estos ne son simplemente, sin

embargo, estrellas frfas con fotdsfera a baja temperatura.

3.~ El nicleo de nuestra Galaxia y fuentes extragalicticas
tales como galaxias Sevfert y objetos

cuasi-estelares(cuasares).

Respecto a la categoria 2z, por ejempio, hay un cierto
nimero de mecanismes que en principio. pueden ser responsables de

ta generaclod Jded faugoe Ll alioso:

a.- Emisidén térmica por reprocesamiento de la luz estelar

por el medio interestelar fri{o o material circumestelar.

b. - Porcesos no-térmicos. kxtrapolando: a partir de la
evidencia concerniente a radio-fuentes no-térmicas v
fuentes épticas. se cree gue tales procesos podrian ser

radiacion sincrotrén o bien el proceso Compton inverso.
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Hay uné graﬂ»varigdad'éélargp@gﬁﬁépjquepreden éef usados
Cuanue 8¢ Lrdta de Jdcnujflcaf"a"iuﬁ”'mu&aﬂjémus A emiss
importantes. En  principio. v  dadda una fesolucimn especiral
suficientemente alta, la forma del espectro de energfa  infrarrojo
buede ayudar a discriminar entre las  distintas posibilidaves
causantes del {lujo infrarrojo. Para poder reconocer a los excesos
infrarrojos en las estraellas, es primeramente necesario
identificar a los obietos que tengan distribuciones de energia
Planckianag a la longitud de onda que nos concierne. Cuando se
compara a estas con estindares, se pueden enconplrar a muchos

objetros que exhiben un exceso infrarrojo signiflcativo mis alla de

lp' Dex acuerdo con sStein(lvy/2), el origen ael exceso  de enerp'a
infrarroja de las estrellas, se puede atribuir a reradiacisn
térmica de la luz estelar por £ranos circunestelares

(procesamiento de la luz esteliar por material circunestelar). Las

part{iculas s-lidas en regicnes circumestelares alrededor de la

tn

estrellas en cuesti~n, absorben energia en longitudes de onda
corta provenlente de: Lo ot eferas estelar. La ewisitn Lerimlca Jde
las particulas de polvo es igual a ia taza de absorcidén de luz
estelar debida a su tamato (fsico. Los excesos de radiaciin
infrarrola se observan en las estreilas lndividuaimente de su tipo
espectral; desde estrellias carbsn f{rtas y estrellas de tipo

espectral M, hasta estreilas de tipo espectral O.
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COLOR~COLOR INFRARROION.
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han sido interpretadas en termirnos de modelos con capas de  poivo
circunestelar con clorta  conpleradad.  algunhoes moedelos sinples
consideran cuerpos nepros que represcenlan capas de  polvo a  uha
cierta temperatura m:s i{ria gque la estelar superpuestos a la
radiacisn contfnua estelar. Se consideran con una aproximacidén
isoteérmica en la cual la dependencia de la longitud de onda de la
opacidad de las particulas en la capa de polve se considera de
manera aproximada. Larson (1969), ha usado funciones de
distribuci®n para la opacidad y distribuciones de temperaturas
aproximadas a traves de las capas para poder explicar un cierto
numero de observaciones. Mis recientemente, se han llevado a cabo
estudios tesricos mis detallados del transporte radialivo en capas
de polvo circunestelar. Los trabajos de Swartz{(lsr6) en este
sentido, ofrecen una explicacisn detallada de las caracteristicas
de las capas de polvo. Trabajos mis recientes en esta direccisn se
encivntral descritos en Shi et al., (LY. Ul EUOX AT
aiternativa a los modelos para fuentes intfrarroias, ha sia0 ei
trabajo de Gilman{l49/4), que incorpor* emisisn libre-tigado de H
y emisisn idnica libre-libre en crom®sferas calientes con emisi<n
de polvo fria para obtener el fluio de un numero de fuentes
infrarrojas luminosas. Robinson y Haviand(i977}), han construido una
red de modelos de capas de polvo circunestelar con la intencisn de
entender mejor los espectros observables provenientes de tales

capas. En su solucidn han considerado geometria plano-paralela y



ULl IbI10 LeImedINImICo L0eal . Familsn Coligr ol §as preddirocolone:.,
de los modelos con resultados observacionales via Jlos diagramas
color-color infrarrojos. kstos diaproamass sc¢ hah  usado  di maner

CALOCIRYI Ve Joasta 2000 gl o vy L Ll A
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En las fapuras(z.13) v (z2.14), precentanos los dlaptamas

color-color (J-H, H-K) y (H-K, K-L) para el sistems fotométrico

infrarrojo del Observatorio Astronsmico de San Pedro Mzrtir.
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kn las figuras anteriores, los oblelros con distribucisn
de energia de cuerpo negro caen sobre la diagonal ftuertemente
marcada que ah! se indica, mientras que Jlas lipeas punteadas
indican el valor de la temperatura de cuerpo negro correspondiente

con la estrella. Estos

a una componente c¢ircunestelar asociada

posteriormente detectar algun

diagramas serin utilizados para

posible exceso infrarrojo en nuestras estreilas.
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FOTOGRAFLA DIRECTA E: INTERFEROMETRI A FABRY-FEROT

Cuanao s8¢ eddmiharon tas placas de las Balarxias Lomdadas éa
principios de.S]ﬁJO por  Barnard vy posterrormeinte  por  Koss  y
Calvert, se encontrd que mostiraban un cierto numpero de nebulosas
debiles, a menudo. extendisnaose varlos grados cuasdrados. Con  los
trabajos de Schmnidt, se sucedieron progresos més importantes en la
exploracisn de regidénes con emisisn d4bil. En 1936, Struve, Elvev
y koach, publicaron fotograrfas obtenidas con un telescipio
Schmidt pegueio. Las grandes nubes e hidroegeno  en  la dalaxia,
tueron estudladas por H.A.Lower siguiendo los resul tados
preliminares sobrc-ias nebuiosas en emisi~n  de  Struve  en 193/,
Keenan, Eivey vy Struve pensaron que dla radiacisn  proveniente de
estas grandes nubes se originaba principalmente por emisisn de
hidrdégeno por 1o que decidieron aislar la iinea H> ‘*ososa de la
serie de Balmer, usando emulsiones especiales junto con filtros
tambi<n especiales y asi poder incrementar Lo m:s posible el
contraste entre l1las nubes emisoras v el fondo del cielo.

Aproximadamnentie dal mismo tienpo, SLruve observ: 1o0s especLIron da

estas nubes en enisicn con espectragralus especiatmente  disefados
para este travaio. LOS resultados oblenidos en 408 Observatorios
de TYerkes y Hclbonald afirmaron el Pen“meno: ia amigisn
interestelar era mucho mis extendida gque en las nubes conocidas.
En 1950, Barnard fogro obtener fotograffas de lta radiacisn Hh=>
usando placas Kodak 1u3ak y [riltros de interferencia, #sta

teécnica, gracias a estos [iltros, permitis la elimipacisn de la

mayor parte del espectro continuo vy radiacien del cielo. Las



futugratias de la Galaxid - as: obletridas, muesLlralr  [Ormaviones

siamilares @& aquellas encontradas en otras galaxias. Morgan.

Uslerbirock v sSntarpless tubi cnecontral o concenliradlonees  de
Jeyaaones Pisod I3 10 bkl pron e JR Lrltesilnng, LSRN S R I N S FAS T M o
descubrimiento hab a sido L uertenehte 1S &do pur las

observaclones de granues caucnas de Ieglohes His hechas por Haate
y Mayall (195U) en Andromede (M31) usanqo [1ltros de 2508 de ancho

medio alrededor de la lfnea H en el ubservatorio Mount Wilson.

La informaci®n de ila radiacion observada en los espectros
de Struve (1937), y Struve, Greenstein y Henvey (1937), mostraba

de manera sobresaliente en emisidn, lo siguiente:

° La serie de Balmer
* El doblete prohibido de [NIl] o548, 05840,
- k1l doblete prohibido de [Ull][*>3720,3748A.

courtes (19U}, propuso gtilizer tas  propiedades de  la
radiaci®n monocromztica para lormar patrones  de  anterierencisa
usanao un interluerompenro LU orgch e drieess rg_:l [33 TR0 1
suilcientenente aito para no producir anillos en el caso  gel
espectro contf{nuo producido por el filtro. Asi, en una cierta
regisn del cielo, la formaci®n de los anillos provee un metodo
"todo o nawa’ para detectar emisi®n en una lfnea relativamente
angosta (&> < 10&) y que al mismo tiempo evite dificultages al
comparar conh el fondo del cielo. Las caracter{sticas generales dei
etalén Fabry-Perot han sido descritas en publicaciones y libros
relacionados con el tema.(Ver por ejemplo, Jenkins & White, 1975).

8in embarge., describiremos algunas caracteristicas impeortantes que



S0ON de 1nterss astrol ! SiCco. B etaldsn iunumunq du acuérdo con - el
fen®meno ae interferencia muitiple producidor pbr dos espeios
pianos gemirel leclanles alltanentie  paraieios vy planos  colocados
Cara a Catad. LOos aghiliios {orhados s¢ 1otallsan al inlinate; s0n
antilos centrados respecto al elre de simetria v a la normal a ias
superficies do los espejos semireflectantes. kstos anillos son
facilmente observables en una fuente extenalida como es el caso  de
las nubes en emisicn y regiones HIL. Para formar una imigen de
estog anililos sobre una piaca fotogr#ifica, es necegario colocar un
obietivo apropiado detras del etaldn. E3SLOS anilios de:
interferencia se obtienen en el plano focal de dicho sistema
4dptico. kn este piano focal, y para un haz monocrom:tico. cada
mixXimo de itntensigad de luyz situado én el pico totomILrico de Ccada
aniiio, corresponde a cierto angulo de incidencia de los naces, de
tal forma que la diferencia de travectoria <ptica entre haces
sucesivos, es igual a un nimero entero de lonpitudes de onda vy

todas las longitudes de onda transmitidas por refleccisn muitiple

[}

zstin en fase. Consideremos la {igura (4.15).

Fiog. 2 o Ezgaes At nintih Fokro-Parot o

m-T 3y amOCrImB T, kogtaloe Fabr,-perot, AR LM de ta

c&mara, d-placa fotegréiica o detmctor,



Sea ull haz monocromstlco deslghado con da letra “a", el

que incide sobre el etal- n con un 4ngulo”i" respecto a la normal a

la supeerticie del misno. Llaweros e oo Separdacltn elrezl Ll Va e
Ledt, Cerlas Hemilvl o Labibes Voo i, el Thadloe oo et Dacd i el
medilo entre los espoeios{suponenos que el ailre tiene n o = ). Bl
rayo incidente estar: suleto  a  rerlecclones mltiples. Lo
radiaci™n  transmltida Serz  ovservaple s710 cuando [S23 ravo

transmitido &ste en fase con €l ravo incidente. ksto requiere  que
el camino ¢ptico de las reflecciones del rayo para una * dada

satisafaga la conocide relacis®n :{ Ver Jenkins & White, 19/75).
Zn ecos L = p ‘ (4.14)

si p es un numeroc entero, la intensidad transmitida tendrs un
miximo. Si p no &s entero, los rayos no estin en fase y ¢gsto,
causarsd disminucisdn de la luminosidad hasta Jlilegar a un m!nimo
donde lta 1nterferencia ser: destructiva VY no se observars
intensidad alguna. Al variar i, se¢ observan sucesivanento
anillos brillantes & 1ntervalos obscuros vy los m=ximos sSe darsan
Cada VEeZ QUG b Sea @ntero. Lo Hooa 1A mIvimi  Lransmision faBe
constructivo) para el vator m!nimo ae t, se  llame el oraeg e
interrerencia del etalon. Acopiando un objetivo, 1los rayos
paralelos transmiticos llepan a tormar un punto sobrée el  plane
focal de la cimara. Como 1os ravos con inclipaci®n "™, Lieggando
de una superficie de luz altamente monocromitica forman un cono,
el lugar geométrico de la iluminacisn mixima ser: un cfrculoe. El
siguiente circuilo con mixima iluminaci®n ocurrir: para p-i, ya qQue
cos 1 ger$ menor y as! sucesivamente; para el anillo con n'mero q,

el orden de interferencia sers p-g+ 1. Aunque €]l orden central



pala = U putdoe Ber’ Wh lWaArmo v pol Lanlo, unab Lm.f:,pu{. CeQulide
suele llamarse aniilo tambisn, be la ecuaclitn (2.14), Si se  tlene
Una sepdaracl™h e, 11 la, Léa postaitn del ainiiiuv, ey de s, St
IO €l G4 Pldno tocal, aulienbe CONLOrm: S disimihuye La Fonge b
de onda monocromftica lncidente. Esto implica que si se  puede
evailuar y callibrar esa diferencila de ltos radios, se puede obtenen
el desplazamiento boppler-rFizeau de la [uenhte emlisgora ¥y por tanto

su velocidad radial, respecto a la Tierra.

I la misma relacicon (2.14), se puede observar que el
orden de interferencia p, para una *» dada. se puede variar de dos
maneras: a) variando la separaci®n "e” vy bY variando ef indice de
refraccisn "n”. ki etal®n utilizado para ias obsarvaclones de este
trabé}o. tiene una separacicn 'e', entre  espelos  de  bUr. De la
refacion (Z2.14), se deduce gque la A* correspondiente es de 190

Km/s en la linea H» y la p central es de 158«.

2. 41 El. REDUCTOR FOCAL.

El etaldn Fabry-bPérot, debe usarse con rayos paralelos,
tal como provienen de una fuente lejana. Sin embargo, dada la
influencia inevitable de la optica de un telescopio, asegurar este
paraielismo es un problema técnico grande. Courtgs resolvis el
problema con el liamado "reductor focal', que reune la potencia de
un reflector grande a las ventajas de un etai®n normal. PFara
nuestras observaciones, hemos utllizado el reductor focald disenado

para el telescopio de im. de diametro que el Intituto de



Astronomia de la U.N.A.M. Liene  eh donahtzintia,  Pueblalver
Moreno, M.A., Reporte técnico No.38 del intitute de Astronomfa.

U.N.A M. Ver 1Liguratl. tol.

ur raductor oot L irterferencuz,
donde g
Tartesyarien o
d-zelimader, f-ckistive de
Z.49.2 DETEEMINACEON DE VELOCEDADITS RADFAL RS A PARTIE D LON

INTERFEROGRAMAS.

Por 1o mencionado anleriornente, se puede Qeducir que el
radio de un anilio de interferencia es funci“n del orden de
interferencia y por tanto una funcidn de ., la longitud de onda de
la fuente. Estimando ese radio vy compar:indolo con el de una fuente
con velocidad conocida, se puede obtener 2 vy medir la velocidad

radial considerando el efecto Doppler-fizeau. El interfercograma de



Lo caiibraci niobLeniae cuh-un Ltubo o de 7 0<‘_, Lal'ga o de hidrogeno,
anexo al intertersmetro), se . obtiene. antes . v despuss de la

@xposicion de lo repgison en placas {otogrsficasicome en el presenle

Cafiu), U ULl UoeneelUl o M da praoilicd, Queelaelmingtndo dos §ads ol

de los puntos de mixima intensidad de los  anillos  en un
interferograma, se oblticne la  velocidaa radiasl del punto. Las
reducciones que vamos a aplicar en este  travaijo  para determinar
las velocidades radiales con interierometria Fabry-Perot
fotogréfica se deben a Courtés (1960). Courteés mismo, discute la

expresi®n para obtener la velocidad radial{km/s) observada desde

la Tierra :

donde ¢, es la velocidad de la luz, 1,es la distancia focal

efectiva de la cimara totorr:ficaldaetaector), S0y S Boun ios

radios de fos aniilos medldos en el interferograma  obtenido para
ia nebu.losa v el interferograma de ia calibracisn
respectivamente,a lo largo de una direcci—n dada en el
interiercgrama. s posible  qeuostrar {Ruelas, 13770, Gue ta
refaci®n anterior(Z.i1%}), puede transformarese en la relacitn
siguiente:

2

: N 2 2. 2 -
v, = ~te/k) S P V- S S (2.16)

donde o v nuevanente son lus  radios medidos en el
20000 .

interferograma de fa nebulosa vy de la comparaci®n, respectivamehle

y (¢c/k) es un factor que depende del orden de interferencia.



e La expresiin unLurlur(z.Lb).:seapuédcfaﬁfEQLA& gque - la
redicicn de los interferogramas se ré@yCe -a. determinar con
precisisn el rad;o correspondiente de loé aniilos de la nebulosa v
Lé COMpaliac) h, 1u Cdal LS 1Jeva P2} sU vy, ) Qe lelhbl Lo Gl
precision el centro de dichos anildlos. Para esto, s¢ coloca  una
crux de alambre delpado en el plano focal  detr Leldlescoplo, Léa
normal a la superticie del eltal™n coaxidl cohl el @ie  ~ptico  de
todo el sistema, se ajusta de tal manera que pase 1o mis  cerca
posible por el punto de interseccién detinido por la cruz. S5in
embargoe, en la practica, el centro de los anillos de interferencia
nunca coincide con la posicicn marcada por ifa cruz, por 1o due es
necesaria entonces una correccisn  por excentricidad de los
anillos. 8in esta precacucicn, puedeh ANLIOAdUCITSEEG: errores en las
reducciones que dan por resultado velocldades radiales poco

representatcivas y/o poco conifiables.

2,9.3 FPOR QUE USAMOS UN INTERFEROMETRO FABRY-PEROT Y NO UN

ESPECTROGRAFO PARA OBTENER LAS VELOCIDADES RADIALES 7

1.~ ki Fabry-f<rot fotogririco, permite dia deterninaci™ig
der la velociadad radial sobre el coniunto de puntos de un  objeto
extendido en emisicn que  caen sobre  1los  anillos, Ccon el
espectrdgralo, se pueden estudiar s°i0 10s puntos gque caenh en  una
rendija, en una direcci<n solamente. Por tanto la interferometria
es mis efilciente para determinar la velocidad radial en puntos
sobre una Tegisn extendida. El interferdmetro Fabry-Pgrot es

esencialmente un dispositivo gque nos permite medir velocidades



ragiates bidimensiohdaies, mientras que (e N 1o TE 08 I RN RS A V)

esunidimensional. Para lograr un barrido - completou de: una
clertaropaon extendida con et INLEE el me Lro dqdi Ut izado. et
necesal b0 Ui agl,a b Lo M- iy it e St 1 O ool I U PN HTSF U W S

Asi , tres o cualro l1nterierograbas pueden  ser sufuclentes para
cubrir todo Una 1repEioh. bSte Ne es ¢l caso del espectrogralo, qule

requiere muchas mis eXxposiciones para cubrir una misma region.

2.- Aunque con una exposicién sobre la regi®n, el Fabry-Pérot
da la velocidad en un gran namero de puntos, tales velocidades
estan basadas en una séla lfnea espectral (H¥ en este caso).
mientras que con el espectr<uralo, la velocidad se obtiene como un
promedio de& varias Lfneas de emisidn:  Ho He, [(QLLi), E501), 801,

etc.

3.- Los anilleos de interierencla 500 irremediablemente
convoeiuciones de 1os periitlies instrumentales con la imagen de lda
nebuiosa. lo cual puede 1ntroduclir errores considerables en  las
veiocidades. en especial, si el detalle de la nebulosa es pequeno
CON regpeulo al anchy INSLPHIeN AL Gel aniiio. La  Cenvoiuol o e
una seria limitacién de la interferometria foloprzafica con

etalones de separacién 11ia.

4, - La determinacisn de velocidades de regilones extendidas en
enisién es mucho més eficiente con el Fabry-Pérot, puesto que no
se necesiia una rendija vy se aprovecha as! de toda la superficie
luminosa en una imagen, sea <sta  una nebulosa  galictica ©

extragaléctica.



5. - El espueclropralo rinde velocldedes  raulale: doe objeton
sin limytaciones de velocidad radial, milentras que para logral
deteclar con un rkabry-parot, digamos 14 1 hes He, Se hecesila usar
Ut 1 itte alitelled e tar ol tinndu’ o Lt Viziooadou ploedlo o e
objieto (corrimiento hacla el rojo). Para objelos galicticos, en
donde la vesocldad radial no sobrepaca en peneral de  +-200  Kn/s,
un filtro para l1la l!nea espectral en reposo con un ancho medio de
10A basta; pero en las galaxias con corrimientos al rojo
considerables ( » 450 Km/s ), se debe usar un tiltro adecuado para
intervalos de corrimiente aj rojo, lo que requiere del
conocimiento del corrinlentq_'hac!a el rojo de 1la gélaxia en
cuestian, informacidén que se obtiene s8%lo con un espectrograto
convencional y/ou ﬁor tecnicas de radio. Para una discusisn m:s

amplia sobre este inciso, se recomienda ver Pishmish(1982).

2.10 LA ROTACION GALACTICA.

Consideremos un obieto cercano ol S0l. Ver figuralz.17)
Sol
»

Objeto (S)

Centro Galictico
netrice para meostrar que B - R d coel

cuande d <« Ro rora un obsic S en le Galaxte.



Sean @y k laH’UJULﬁHLJab del objele respoe Lo . des Hod v -
del centro galsctico respectivamente. Si  4/k  es pequelo vy  fos
LETrmines de Sexpundo orden O supeior son despreclabdes  en un
UECHa 0L 20 el Serd b A fasle2iee Less o Jidh P R N1 XY I YN R Qe (1S3 B SRRV [ A
rotacicon diterencilal galéctica =n terminos de velocidad radial v

movimientos pruplos o, de acderdo con Minalasoivst s

Vr= Al sen 21 (£.17)

4,741 = A cos 21 + B

donde V!(km/s) y »~ (arcsec/a%o), son respectivanente, las
velocidades radiales y los movimientqs propices respecte al Local
Standar of Rest, 1, ia dongitud gaisctica de un objeto, A v B son
las constantes de vort. vort demostrs gue estas constantes daban

informacisn din2mica importante para ia vecindad solar:
A-B =&/ K =W {«.18)

donde P“(Km/s) e; la velocraad lineal aed Sol o respecta @1 sistema
local de reposo(Lsk), R_thper, do distancia del  Hol al centro
galéctico, ¥y wo(km/s/Kpc). la velocidad angular con que gira el
S0l alrededor del centro galictico. Los valores que adopramos en
este trabaio para las constantes de Oort son: A = 15 Ka/s/Kpec., v B
= -10 Km/s/Kpc . Tambien adoptaremos el valor k0 = 10 Kpc. Para
una discucién més amplia sobre estos valores. ver por ejemplo,

Arellano-Ferro(1974) y Pishmisn(1981}.



i dlucuct-n dee dos moevamlentios piobalen e e Galaxla  en
términos de wna curva de rotacidén, fure introducida a principios de
los cincuantas pars pouer estimar ia distahcld a las nubes Hi o de
Hidp poenoe incdiso obBSarvadall @y Dadio ol Tu Pl e At Lacdls

férmuias anteriores de vort, pueden dar una  estcimaciosn  de  da

distancia 51 conocenos la  velocidad radial  de un objeto. sSin
embargo, estas {dérmulas no pueden aplicarse para obictos

distantes(d » 2 Kpc) como es el caso para oblelos estudiados en

radio. Considerewmos ia figura(s.1g):

Centrb Galdctico

Fle. 2. 48, rRelactdn gooméirics e foo parirmorrec twvatacrader ar

la férmula de rotacitn diferencial de la Qalawia,



ras Jeduculones de radio estan basadas en la {ormuia elacta
de rotacicon palifctica en términos de la velocidad radial(Mibalas,

1yl ), Oadda POl da expresion:
v op fWik) - N(Rﬁ)ik“ sed d fa201v)

donde Wik, v w\an». S0 Las velocitdadaes anpuilares én el punve Kooy
a la distancia solar Hn respectivancepte, 1 es la longitud
galactica. La determinacidn de una curva coniiable que de
informaci®n de W o € como funci<n de R, esto es una curva de
rotaci®n, ha sido objeto de numerosas investigaciones tanto en
radio (particularmente en la linea de Zlcm. de Hidr¢geno), como en

el Jéptico.

La curva de rotacidn para regiénes en los brazos espirales
internos de ia Galaxia, donde las observaciones <pticas no  son
accesibies. se obtienen a partir de las observacionés de  radio.
Schmidt{(1965), construv: un nodelo para la discribucicon de masa en
miestra valaxia. Las veloclidades circulares opbtenidas a partir dJe
@8l Bodelou,. COmu Uil o ue i, Qe drgae =) DU infre et [SIE] FR 95 3 8
palsctico, se conocen como la curva de rotacisn de Schmnidti.
Pishmisn(lysi) ha necho #€nrasis en que <$sta  curva de rotaci®n
corresponde sSlamenite a las componentes mzs planas diz la
Galaxia(poblaci®n 1 del disco), y no es representativa para los

objetos mis vieios de poblacién 11l.

La intencicn de este capitulo ha sido presentar algunas

ideas y conceptos importantes en Astrofisica, que son de micha



utlilldaa ers La 1nterpretact N {en . particutar) ue: nues Lras
observaciones al comple o Shd 144/NGC738U/H1 . No hemos pretencdido
ser exhaustlvos en las jdess v telat. eXpueslon, pere sl hemos

LtrataGu e Gl el ress

MW Sarva aden e, [P Y] Una PP ) jrata
todos ayuetlos iInteresados en  ©sLos temas. Sea pues, este
capltulo, un marco para pasar a discutir a continuacion nuestras

observacionas.



CAPITULO 3

3.1, LAS OBSERYACIONLS FOTOMETREICAS  EN NGC7 40 CON EL SISTEMA
UVRY -3,

3.2, LOS DI AGRAMAS COLOR-COLOR STNTETICOS.

3.2.1. LOS PARAMETROS FISICOS DE LAS ESTRELLAS OBSERVADAS,

3.2.2. LA CLASE LUMINOSA DE LAS ESTRELLAS OBSERVADAS.

3. 3. EL EXCESU DE COLOR DE LAS ESTRELLAS ORSERVYADAS.

3.3.1. LA HMEMBRESIA DE  LAS ESTRELLAS OBSERVADAS AL CUMULO

GALACTICO NGI7380.

3.3.2. ES VARIABLE LA EXTINCION EN NGC7SH0 %

3.4, LA MAGNITUD ABSOLUTA DE LLAS ESTRELLAS OBRSERYADAS.

3.5. FOTOMETRIA EN EL CERCANO 1INFRAREOIO  DE  LAS ESTRELLAS
OBRSERYADAS,

3.8. LA CURVA DE EXTINCION DE JOHNSON PARA LA REGION DE CEFEO,

3.7. LA EXTINCION VISUAL DE LAS ESTRELIAS OKSERVADAS.

3.7.3. LA CURVA DE EXTINCION A HNGC7380 A PARTIR DE N-UESTRAS

ORSEREVAUL ONES TNFRARROQTAS,

3. 8. LOS DIAGRAMAS COLOR-COLOR INFRARROJOX.

3.8. LA DISTANCIA FOTOMETRICA A NGUC7380,.

2.10., INTERFEROMETRIA FOTOGRAFIUA FABRY~-PEROT EN Hx A LA REGION
HI1 She 142.

3.10.1 EL CAMPO DE VELOCIDADES RADIALES EN She 1ae,

3,10.2 LA DISTANCIA CINEMATICA A She 142,



Bo1 LAY ORSFRVACT ONES FOTOMETRLCAS BN NGC 7300 . CON - B STSTEMA

tih vy /s

By da f1pura (3,400, presentaios dn b e 3GenLf1casl o g
1ot entrellaid en el canpo ge RGU /7380 observadas con €l sistema ae
Strtmeren. Hemos  escogido una nameraclon anterna. que sern
posterlornente cotelada coh la reportada por QLIOS auvtores pars
las mismas estretias {cuando  =ste sea el casod, Yy gQue  hos
permitir: nablar durante el desarroilio de esta presenctacisn de:

mahnera consustente., .

.
Fig. 3.1, Carta de identifrogziOn dr las estrellar v T ambiente
obgerwados, Fc-'.:grcx!ﬁ a 103230 temadn oo el telgorupe g 2.1, del

Obzervatarie Asirendmics Nacioral, Sar Pedro Marta, B, C.



A continuac) T, urt::;éﬂLuluqﬁ eni dis ‘ tablals.)), o
resuliados de nuestras observaciones  fotom<tricas, reducidas  ail
sigtema estandal Colr avuda ded pavduaele de reduectr™n, Narrow Eserrid
PO LD Y v ad el dalio vy bl T ad.  RKepolroee Phoariun O/ et Il iugto
de Astronumia, U.N.A M. ). Las coordenadas se Lomaron del  calt:logo
de estretlias luminosas tHardorp o at., 19ns9), v son e la  #poca

1950.

Tabla 3.1. Fotometria uvby-/3 de las estrellas observadas en

NGC7380.

liombre Lumipous Star Catalogue. Coordenadas

LSIIT h " s {1950y * , ,, - v b~y L LA
Sl4r-1 [EXR U] LUSS B <] 1.1a4
wag-u V.29 V.17 u.411 4
blau-a [TRelP] U, il [ R
n14.2-4 UL 3yl [P &
nl4g-5 tS7° 2e) < 4% 54 $7 4% L4 [PRciii] RN
Slas-6 th? 7} <z 4% ub,u Y7 W 1z UL Jd14 -uLylu
sta42-2 1670 79) 22 4% us.n B7 4w 8% [P X) R LA U4
Sldz~& U.487 -u.ug?
w14z, 10 PRI LI P G752 9t Ya 271 BT
Biag-11 P R Y 7B b1 U. 294 Houls
widg-12 L2 4% 17.% DO TR N (L) Py UL Uty
Gldg-1l 197y . zz 4% lu.d L7 D4 Lo 120269 [LEE Y RS
B142-15 157 we} L2 4% 3 37 8y 41 10,720 UL da R U,
Gldg=-16 LIRS .9l RS EH
wi42-17 1U.214 LR g [UNTILYS
Slac~1g (210 <2 A% .4 7 4w ot lu.eny U, 204 ~ULunl
S140-41 AV 2L w.els? [LPS -3
S142-22 157 911 £ 46 15,8 57 A4 Be pU.44C [T KT} U0y
S14.-29 (57 13y Le 4% Wy W2 01 AU 1l.kwYy [UANIIR] [CA U]
EYE PR 1. 631 UL Udithe
L3 E PP lisazs v SRR
wi4..hn Tronad Jooo44 R w.Lru Q. 7% Ry X
S142~-CH 122 12wy P N P YR E T L] [N I ] U T
S142-CHemi Fa 04T Lo 5ul vogad
Dl4c-(HMe ] 1.y U, 27
E} orror astimado @ {magnitudes) es como sigue: €(b-y)20.01 c(mﬂ:n.m €(c,hn.n2 Los errores en ls transformacifn aen

aproximadamente del misto orden.



Redlyea vy Kurucz o (1yrsg, han  calaibraoao (%3] s1etema
fotom#trico de Stromgren con avude de sus modelos de atmssferas
estelares el equtlibrio ternodinimico tocal [V O I Léats
CailbDlataaiel oty St ey Que Hee dan Cad bW bosay it Ll i Lie_
color intrinsecos para mudulos de atmisferas estelares en  funcion
de tres parspetros fundamentales de las estredias: ]ug~1““ § v
la metaticidau o abundancra guimica, de tal forma gue dados Los
colores de una estrelis en el sistema de  Stremgren,  uno  puede
determinar estos tres parzmetros fundamentales al compararlofs  con

los de la rea de atmssferas.

lales calibraciones, pueden ser despiepadas en  diagramas
color-color en forma de redes, y €s nuestra intencisn piasmar 1los
resultados de nuestras observaciones . en estas redes, con el
objetivo de poder estimar los pariametros fisicos de las estrellas:
T&”. Log g. La abundancia qu!lmica se toma como la de la vecindad

solar.

E LON DT AGRAMAL OOk -0 Ok S E VIS,

Utilizaremos en particuiar., et diagrama color-color
fcil.[mli, por considerario apropiado, de acuerdo con la discusitn
de Relyea y Kurucz(seccisn 2.0), donde los colores [c‘] vy lm‘i son
los indices insensibles a la extinciasn o enrrojecimiento
interesteiar promedio. Con este {in, Crawford v Mandwewala

de:

w

(lv/0), han combinado los fluijogs de energta de estrellia

distintos tipos espectrales con curvas de transmisisn, de



gelerminados f1ilros v las feves do absorcl
obtener las reiaciones de desenrrojecimiento
vV a3’ obtener IC,' Y lm,l. feetts  Pe2iancd O

Qblenldais pol UtaWi ofa ¥V PabaWiokwia e U dal.

[ = i - A S
i ‘} G- U PRI

{m‘l = m+ 0. 3(b-y)

Thoointeresteiar  para
de los fndices coVom
U desenrrojecimichto

Poian Dol e b

Hemos transformado nuestras observaciones. sintetizadas

en la tabla(3.1), de acuerdo con estas

retaciones. En ia

tabla(3.2), presentamos los resultados de estas transforﬁaciones.

Tabla 3.2. Los colores de las estrellas

desenrojecidos segun
’

las relaciones de Crawford y Madwewala(19763.

Nombre (mll [cll

“-1 u.1e4 1.11e
-2 L, 252 UL 3854
S14#-3 L, 36
2= U, 262
S1d4e-5 =, 1y
gy n.uz4 [ by
L=7 (I L 05
Z2-8 10, 1y 10,2
2-1u .y (1]
H14e~11 U, UE W, 21
S14e-12 RTINS |
s142-1.4 U, 07% 0. Wk
S142-15 U, s
S144-16 UL B
S142-17 =y 5
S142-1a u, 055 ~0,13%
S142-21 u, 221 0. 934
G142 U ule - s
S142-23 L, 0as 0, 15s
S1gi-24 U, lig W, 21&
wl14e-27 U, 236 U.413
S142- Oouel -4

S142-CH Uonss  -uauu?
S142-CHeM1 L. vuy Ua 1
Slaa-CHMe . 786 u.072




Uha Vel que heftios L@anS8lormsuo nuesiras obBoervaclole:s, ed
paso Biguiente es graficar los valores obtenldos en la red de

modelos de atmsferas de Relvea v Kurucez., Jon esle  prophsito

el dtdwaiind, g PLePaE alo e ars e el bescden (S Learl 1O jues G
podamos graticar direcramente nuestras obeervaciones
desenrrojecidas, esto es, gralicar los valores lcl I lmlj on iog

diagramas [1;’ i, [m‘ ] correspondientes. Mostramos estos diragramas

en las figuras (3.2), {(3.3) v (3.4).

2
R
1.5 - 2.5
(cll lcll = ©,=0.2{b=y)
lnll - 'x'o‘]“"y)
1.0
4.5
8 500
27
9
.
715 000
—
16 000 :
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lc’l - cl-O.z(h-y)
1-1’ - nx+0.3(b-y)
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versus ”",’ c=librads para exirellas

Temade de Relyea & Kurusti1o7?se,

»

1

de  las  egirellas =l diagrema c
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Obgerve cme al praldcar nUCstrag observaciones ~en - estob
diagramas, podemos estimar directamente los parimetros fisicos de
dlas estrellas. Esto nos permile discingoir entre distintos  grupos
ilergal 8 dertit 1o de Ul o Iues b, ez [SISN S I IS T ] 14 Jos. Ve aret

estimados de temperatura electivao, Jr” v pravedad, Log g.

32.2.1 LOS PARAMETHOS FISICOS DE LAY ESTRFELLAS OBSERVADAS,

En la consiruccizn de: los diagramas (01]’[m‘]
desplegados en las figuras(3.2), (3.3) v (3.4), hemos supuesto una
composicisn gufmica de tipo solar. A partir de la localizacidn de
nuestras estrellas en el diagrama - color-color, se han podido
estimar los parimetros fisicos, Téﬁ y Log g. Sin enbargo, notamos
que al graficar nuestras observaciones en estas redes, hay un
corrimiento en la posicisn ocupada por las estrellas hacfa 1a
derecha respecto de la red misma. Ver por ejenplo, ia
figura(3.2). Intuitivamente uno esperaria que al  considerar los
indices libres de enrrojecimiento(v tomando en cuenta que la red de
MOGELOE G dtmOSieras Jde RUFC s 19 2w GN ie g W-8 Pl'eszdsa fra Pen
estrellas calientes. Ver figura (3.2)) al gpraticar lag pousicilones
correspondientes a nuestras estrellas, <stas  dapertan  ocupar un
lugar preferentemente denctro de la red de nmodelos, si suponemnos
ademas, que se trata de esireilas normales( por ejlemplo, sin
componentes circunestelares) Sin  embargo, este corrimiento
observado en la posicidn de nuestras estrellas puede deberse a

varias causas:



1. A la ley de eflincttn anteresteiar del Cands o Quae el
Qiferentu a la adoptada en los §ndices de color (C,l.lm‘L
VoA un etecta dee Fotasd v, (§1% dupticadao o e

ehivoivaitbens carcuhebloedbdres,

Al parecer, el uso de una Jdeyv de  extinci n  interestelar
promedio en esta regicn no s suficiente. Chavarria- K. el al
(1989}, han detectado problemas simiilares en otras regiones de
formacion estelar. Segin estos autores, esta peculiaridad en los
indices de color se manifiesta con menor intensidad en el (ndice

(cij. En consecuencia, hemos usado el i{ndice lclJ para determinar

la temperatura efectiva, ¥, de las estrellas, . La estimacicn
para log £ €n nuesiras estredias a parctir dedi ndice im j. deba
3

tomarse con reservas de acuerdo c¢on €l problems anteriérmente
citado. En consecuencia, no determinamos la clase luminosa de

nuestras estireitas coh esta t<cnica.

Una vez obtenida la tenperatura etectiva para las
estrellas observadas, se ha estimado el tipo espectral de <stas.
Utlitlizande saf cailtbraciones LIpo  eupeCllal-teaperalura erecilva
de Schmidt—-Kaler(1982). Ver tabala(i.3). Tampi<n, hemos comparado
nuestros resultados con los reportados por otros autores (cuando

es el caso de las mismas estrellas). Ver tabla{3.4).
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S142-11
Si40-10
Slg42-13
Slde-15
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Tablia 2.4, Comparacicén  antre "] e i ps eepreae b al we

reportados por varios Aautaras y los obtenfdos wn este trabajo,

tombre T 1 PO ES PECTR®RATL

{Lsc)* Underhill Otros Autores Este Trabajo
s142-1 Basan
sl4s-2 FO/Fe
G142-2 (=3 L3 0 FasGo
$142-4 et
G4z~ ch' 11) BO(Ha 001059, 9{Fe) , 0En(H1 QS/BG
Sl4z-6 UB1 Bl/BUSZ) BO, S (Wk) b1sB2
$5142-7 up B1/82
s142-8 N B
6142-10 OB _ BLL3] BL(Tr) JBIVIHAY (BUL. S(WR) B1/B2
sl14z-11 Ul _ B2/ES
S5142-12 oB_ BU/Q9S14) B2 (Ha)  BO(Tr) (09, S(WK) Bo/BL
$142-14 (&) B1/B2
S142-1% [0) Bi1el B1(Trs JBIVIHAY (BIS (WK BU/BY
8142-16 F2/FS
B142-17 zBaL8) BaAnne (Tr) B2 (Ha}).B6Vne (HA) .

83wk Be/sB7

S142-186 UB(h) uet7] VTP UBS (WK Y 0s//80
S142-21 . - 2B (9] A
Sl4cs-2. QB EARLY Bl1)) - wR/BU
Hrag-22 (2] bz
Hl4s-24 E7/B8
B14z-27 FarFs
S142-A U, EOla ) *Hiluner o
S142+CH g BOU
G142~CHemML | 10
Sl4s-LHeMe R

h=Hoag-Johnson H=Hoag Tr=Trumpler Ha=Hayford Pe=Pearce Hi=Hiltner HA= Hodg-
Applequist Wk=Walker *Luminous Star Catalogue OB ,=Estrellas OB con emisidn
continua cerca del limite de Balmer OBl=Estrellas OB tardias con lineas de
Balmer poco intensas OB*=Estrellas OB con lineas de Balmer muy intensas OB_=
Estrellas OB con lineas de Balmer poco intensas.

Observando 10s resultados anteriores, notamos como 1los
diagramas chl'lmij‘ nos permiten seleccionar a nuestras estrellas
en grupos, de acuerdo a los valores estimados de la temperatura
efectiva, IeH. El diagrama lc'],[m‘] de la [igura(b_Z),

selecciona preierentemente estrellias calientes de tipo espectral



VB(16 wn nuestra nuesLrar, mienlras que Los diaprabad de g i en
1 1

las- figuras (3.3 y 3.4), van seleccionando estrellag cada vez mis

frias, con tapos espectrales mis  tardlos(d estrol Las) ., ver por

ARG, FRTER Ll el dab, o Teas i ¥ V Lad-vristiiieon [ SN STV

espectrales KbH.5 y K3 respectivamente) en la tigura(i.4)

2.2 LA CLASE DEE LUMINOSTDAD DELAS ESTRELUAS ORSERVADAS.

Para poder determinar la clase luminosa de nuestras

estrellas, hemos uwtilizadou las observaciones een el sistemsa

foromstrico H_ (*4aBoln)  de Crawtord(lubg). cCrawiord, ha  hecho
[

observaciones de la intensidad de la linea H o de hidrigeno para

¢

estrelilas de tipo espectral B bienh delerminado y para escrellas de
tipo espectral B en ctimulos y asociaciones. De acuerdo con las

observaciones de Crauwford, el indice /7 puade calcularse como:

-

= 2.5 [ log 1(150A)- log 1(15%4K) ] + cte (3.1)

aonde logitlbuin} vy 1o02lilan), sun las  lhlehsadades de radiacisn

provenientes de la estrella, medidas con filtros de ancho Bedio

15VA ¥y 15a, respectivamente, centrados en la 1itnea H_ . Como va
!

menclonamus anteriormente, el indice fotomstrico . es

proporcional al ancho equivalente W, de la linea H  observaaa.

La translormaci®nh anal!tica obtenida vy 1eportada por
crawiord, para la relacidn enire el ancho equivalente W, de la

linea HP' y el fndice /¢ observado es :



W= 1901 4+ 3B(HSZ.000)%- Ulb : (3.2}

Ui v Lralest o moudd Trass U all Qo vt il ey MERTS I R ST
& de  acuerdo  col fa relacitn (3.214, Hemos UL LELSado low
resullados de 105 Lraba ion e ot rsStad (1do b, dubae sSe estudda
la relacitn entre iovs anchos uqu;vu;ﬁnLes QU Las distintas Ll neas

de hidrégeno con los tipos espoctrales de  las  estrellas. Estas

retaciones, (en particular con ila linea H_  del hidrdgeno),definen

de:  manera sensible la clase de luminosidad en estrelias
calientes. Ver la tabla (3.5) y la figura (3.5) correspondientes.
W(A) T T | B T T T T T [l
15k Ancho Equivalente
H
13.7% B .
4861 A v

12.5¢
11.87

I1I
10r

8.7%

7.5%

Ia Ib

1.25 .
Tipo Espectral
0 i 1 i A Il ol [\ 1 3.
6 9 1 5 9 1 4 9 2 7
[¢] BO AQ FO
Fig.3. 5. F archk:  cgauvatatie W de tz Rlresr ™ ot tipr




Lats Larras Ut & rrorT - l‘mn 51m» addoirggdai,, en el UER L
vertical, considerando los efrureé reportados por Crawtord
(ecuacisn  3.2) vy en' el eje  horazontal. COMPal &nao el Lagee
eupectlal CbLehlay o gl ow o e Tl L al Uhhwr\u'@ﬂhﬂf-~LUV (BN (31
OLTOs aulores pars das mismas estrellas{tabiald.a). NoLenos como et
un  1ndice sensible a0 o Juminesidas @Gn

parzmetLro /-, al €

&{

estrellas calientes. nos poermite distinguir Ja clase Qe LUNINOSa

calraeriog S&

de nuestras  esitrelddas, La mavoria  qe
acunulan{dentro de los limiies de error reporitado), en la vecindad
de la curva que corresponde a estreilaes de clase  luminosag v,
Podemnos pensar entonces, que  se trata de esctrellas de secum@ia
prrincipal, la mavoria de tLipo esSpectral Temprano (ub3),
razonablemente jovenes. COonciucisn QuUEe es consistente CU;I ila woad

-
reporiada por Mofrat{i1y/4;, {(4-3 A 10 =520 pata Nyl 7360.

Tabla 3.5, La clase Juminosa de las estrellas obowrvadas.

u N [} » Tipe Especiral Clase fLuminosa
ombes Magnitodes  Aeqitroms Covantda Obtanids Cbearvecicnent
5 1421 275 LX) "0 111
QTS 1674 6.5 rs/T6
5 14223 1813 X1 ri/ce
s 1412 1.5% 1,00 G
$ 14 101 1,966 os/00 v v tresphrays, 1978
Eelnidn contlvu
1251
s 10 ER 1) 1.5 LIV 1
$ 14327 Les? 3,864 BL/BT v
$ 1418 2,847 3,486 . v
5 14110 140 4,00 ni/a1 v v (Roay-rplequist,
1965}
$ 143t} 21,672 6.438 B2/B) v
514212 139 2820 /91 v
$ 14213 1,653 6,004 81703 v
5 142418 1498 0384 0/81 v Vv (ioag-rplequist,
1965)
[RUET 1,701 7.6 r2/rs
s 14297 2,968 3.484 »6/ey Ta/Ip v (Kebulosidad en
Tataifa {Hosg=
Aplaquine, 1968)
$ 10210 1506 3168 ©8/30 v
82421 2003 11.4% » 1t
$ 342-22 1344 1.8 09/80 Ia/Ib 8 afectado por
enlsifn, **
§ 142,21 1,801 U4 LH v :
5 14224 285 1,904 i/ 111
5 102-77 1672 6.6 rars
RS .460 3.960 03 v ratelbn Contlnua {LSC)
[RTE- 1,381 2978 » 11 Mebaloeidad en tat-
. 310 cbeervads,**r
[RTE- 2,588 3.3 r3/%8
§ 12-CPend 2.373 1% 4]

* tumlogs Star Catajoqus {£8C)

*2 pa scuetdo con loe criverice de Dgret {1379) .

o1 14 pebalosidsd en smisifn e aprecis on messtras fotograflss de la reglin,
wer gor sjempic, Pigsca ( 3.1)



Pueslo que 1085 colpres,inLrInsecus deiias‘GSLrellas.enAeJ;

SisLuie Uew e duidiie, LH e COmTEh L eh G S e

Stromgren, hemos transformado Los coloress (b-y) observados | en el
Sistena de stropgren Jde nuesuros estrerlas a los codores TBEV L en

el sistepa de Johmsun mediante la ecuacisn:

B-V = 1.0(b~y) (S.3)

Esta relacidn entre colores, la hemos obtenido ‘haciendo
un ajuste lineal a los_ colores Jintrinsecos de los nodelos de
atmdsferas estelares obtenidos por Relyea y hkurucz (3974), para
los dos sistenas fétumétricos. Con esta relacisn para obtener 1los
colores B-V observados para nuestras estrellas, y con los colores
intrlnsecoé para las estrellas de secuencia principal dados por
Schmidil~Kaler {(1982), hemos eslimado los excesos de color para

cada una ge las estretlias observadas en NGC /Z38U.

De acuerdo con  Baade (1984}, et radio r ded canmulo

eHludlaue va mre alla e aos 12U monutel de @l Gu Tebjaedle e
I .
centlroliae calcuiado en 197% por hoirat (~ (adondls 22 an LA/,
L0 o . 5. -
(19507 = 4bh7 51 .7). HNusouLrougc hemos es tudiago eslleddas

contenidas en un radio de 11 minutos de arco respecto de este
mismo centroide. Los colores B-V observados y el exceso de color
E(B-V) estimado para nuestras estrellas, se reportan en la tabla
(3.6), la cual inciuye las posiciones riminutos de arco), de cada
egtrella respecto al centroide del cuimule. Con propisitos de

comparacién, incluimos en esta misma tabla el exceso de color y la



pusleisn r, reportada por Mollal €h o Jysi.

Tabla 4.6, El excaso de ealar de lac actrelias oboor vadac,

E(B-'T)
B-V (B-V)O E(B-V) Lioffat ?eif x {serundos
— de arco)
(R by I 3 . 1ua LAl
T 10, 363 o, s &350
+Hi, BB =tk 0.56 BUEY 9.07 - -
+0, 7410 -, 115 &Sy
B I, 796 0.59 AT ] 3.21
> 0.50 2400 1.39
J 0.36 23500 2.74
0,774, 0.62 167170000 3.59
. 433 0.54 244010 1.25
S142-11 .47 0.56 19620 1.71
S14-1 u, 49 0.64 PN 2.57
S142-13 0,437 0.40 22500 2.70
S142-15% 0,512 =L 280 0.67 26350 4.38
S142-16 . 465 39S
S144-17 u. 1S -, 14U 0.53 5.39
wigdp-1m [T -1, 110 0.81 5.83
+0. }}5 0. g};' 0.28 .24
—11, U i, e 0.83 31.04
S142-24 ~i, 240 0. 724 0.51 ";'34
S1dz2-24 U473 . 120 U, S 0.40 3.70
K14p-27 U, 62 +1. 425 [, 203 AT
S142-4 1, 10 -0 [R5 R 0.77 RO/ a5 00 10,91
S142-UH et 73 14, AN 1.7 7.4 0.61 Jan 2.76
Sid2-UHeM) 1.73% 1, =4 1, &9 az0
S142-CHeML d.e30 +00, FEU Ul B 70 4 7510

Notemos que el valor de la extinci-sn, E(B-V), muestra un
copportamiento muv uniforme, especialmeEnte para las esiraetiias mEs

calientes. Se puecoe observar tambin, gue hay una ligera tendencia



dal valdor kib-vi o Subir, vontorme noeos  aleiamos deld  centro  ded
cumulo. Los valores E(B-V), correspondientes a estrellas con tipo

espectral mie Ltardfo gue AU, sonh considerablemenle pequetios, 51

Sty LU ] e g A Vol oent ehoe i endon Pola ddse o entrer b feans | (F N
temparnas.
2, 3.1 LA MEMBRESIA DE LAS ESTRELLAS OBSERVADASY AL CUMULO

GALACTICO NGC 7380.

Hasta aquf, un resultado que salta a la vista, es que
sin discriminar todavia entre los posibles miembros del cumulo vy
posiblies eereilasAde campo, SsSe tiene un  alto porcentaje de
estrellas de tipo espectral temprano: cinco, son de tipo espectral
entre 08 y BO y once son de tipo espectral mis temprano gque B9.
Diferentes autores citan a este <dmulo como un ctmulo o asociacisn
estelar OBi{ver por ejemplo, Ruprecht y Alter, 19dl1). Aungue
nuestros resuitados apuntan en esta direccisn. es necesario
distinguir entre miembros del cumulo para confirmario. Un primer
LHULIC10 Soble Lld perlenonsid O b, e fauw enscray las vbbel'Vvadad P2l
este cimulo, sS¢ puede encontrar observando los valores Ei(b~-Vv) para
nuestras estrellas en la tabia (3.6) y de acuerdo con el siguiente
argumento: Las esirellas B {(1las cuales han siugo wmuy tiles en  las
investigaciones ge la estructura galictica, en  particular), son

intrinsecamente brillantes y por tanto se observan a grandes

distancias. También son relativamente 1dvenes y por tanto,
indicadores de estructura espiral. Sin embargo, cuando se

observan, existen algunas desventajas. Tienen una densidad



€L pocial promedio mache Weenor uuQVJdﬁ:cQquiidﬁr Larugras’ ' v eslab
mas aleradas. en promedio. M3s aun.' como sonr distantes, ia lLuw
pPUVunjénLu Qe Lales eutrellas o sido  atectadao por absorcl iy
At enile gt oo pnoner el ey e Tl el 5] [EARF RS T O] bresd 4oedin
eslrellas ae calpu, Ya que por estar mucho m:s  proximas, Do fran
sido afecladas en la nisme medida por et medio  intereslelar. N
consecuencia, un criterio recursivo qQue  podemos tomar para
distinguir a estrellas de campo, esta Dasado en.el hecho de que
éstas estrellas se encuentran aproximadamente en la direccidn de
la lfnea de visidn entre el observador y un cierto objeto
-estudiado en el cielo, pero mucho mis cercanas que este ultimo.
Por tanto, si al determinar ei exceso de color, E{(g-V). de un
coniunto de oblietous{en una misma regisn  del cilelo). encontramos
como en este caso, valores mas o nehos unitormes para un conjyunto
de objetos, y valores aispersos, PEro mis  pequenos, para otro
coniunto, podemos suponer que Sste wltimo  coniunto de  oblelossu
encuentra mis cetrca, respecto al conjunto con EiB-V)
razonablemente mavor. Un segundo criterico 1o proporcicona  la
posicitn de las estrellas en el diagrama color-color IC,J"m=L va
QUG eSte Ulaplalia, CORU Se V1T Col anterioridad, es muy apropiradio
para estrellas con colores [c‘}.lm‘) taler que [c‘] perLenece al
intervalo de valores (-0.3, 1.5) ¥y [m‘) pertienece al intervalo
(0.00, 0.20), es decir, estrellas calientes de tipo UB(Ver figura
3.2). El lector puede observar que este diagrama contiene a todas
las estreiias con tipo espectral mis temprano que B9, lo cual nos
pernite discriminar a esirellas de tipo tardfo que nuv
probablemente no son niembros de la asociacisn vy en cuestion.

Un tercer criterio sobre la membresia de las estrellas



observadas atl Clmuio U /38u, 10 pouenos encontrar - al consoru' i
un diagrama observacional magnitud, color (V, b-yv) de nuestras
estrellas. Si todo el conjunto de vetrellas obocrvadas  feee lenecen
e U M oMo Clithiro Lo et b @ 3 masive: Urslalele daz ) QL Vot .
las posiclones de las estreilas en el diagrama suiren el mismo
desplazanlento en =ste a 1o darpo del vector de enl'rojeclimnienlto que
esta Uudu Por ta redaclon /5‘_ = Kiilbi-V) ¢ A= Rieglae-v), seR'ng el

diagrama de gue se trate.

Por un lado, hemos podido encontrar los tipos especirales
y la clase luminosa f{otom2iricamente para hucstras estrellas.  Por
el otro(si eliminaemos estrellas con efectos de rotacidn [5}
duplicidad, por ejémplo), sabemos yue las estrellas de clase
luminosa V. delinean una secuencia bien definida en el diagrama(v,
b-y}), a pesar de que estén afectadas por extinci®n interestelar
siempre y cuando ésta dltima no sea muy variable localmente. Se ha
superpuesto a esta grifica, la secuencia praincipal, tomando las
magnitudes absolutas N los colores intrinsecos de las
calibraci“nes de Schmidt-Kaler {(198z). Para delinear la secuencia
Princlpal, Demos esceupldu o 1ab eBStieidal de hUesLba HuesSira e
clase luminosa V, gue son casos exentos de Dlnariegad Q POSiUJe
binariedad de acuerdo con Underhlild (1964 . knile estas  estrellas
tenenos a S las-/,8,11,15 v 23, bDe esta manera. aijustando la
secuencia princilpal a la misma escala del diagrama observacional,
podemnos reconocer, dada su posicidn a estrellas miembros de este
cumulo estelar. Un problema importante con las estrellas B es que,
estad{sticamente puchas de é£stas estrellas soh dobies y  entonces,

si en particular se carece de esta informacién al observarlas, el



M

-6.04

-4.0

v "2

6.0

ZAMS

(b~y)

-0.4

0.0

0.4

0.8




14U10 Observado e

a parametros como la magnitud aparente v,

Moo Ampor

Lahitezs o  da

Payviiilatas s

U et

Iezsseler (i

hotra e

Lad

chiet

ciebermd el

e

y la

mapnitua

ta

LS YN S TS PRI

ditteala Te,

RASERS]

alweuia

absoluta

Vg

4.01 ]
E v
6.0 . 2 1
.
5 3
8.0
04
L g
A ® Chi+M1
91 b7 * cHam2 ]
10.0 R
15 ¢ ]
.
] s tn ]
12.0 118 %7
] 13
< ]
14.0
o ROV b-y
1. 1 2 1 N i 3 3 1 2 1 $ i
~0.4 0.0 0.4 0.8 1.2 1.6 2.0
Fuy. 3. 0. PGy armn chzercasiomal A b-v tme nodr i)
cbservadasz, Aceicto arave corn la secuertie prosopal e =3 coare

Tomado de la=

i -Foalay (1082,



De QﬁuerQQ%éoﬂ‘lus exLudJQs uSDuchoéc"plcus el NGU Ss0u
de Underhill (19b9). al menos  un tercio de fas eaestrellas
observadas en nueslra muestra son estreilos . binarvias. brxiste e
PO ILET Tdau O Qe 005 gl @ L ro b beeld G PR LTes BICS Cad Secatby Laliniond -0y
binarias a pesar de no haper sido detectsdas como  tales, por o
que Las hemos deglgnauo collo poslbles  Linarias  especlruschpleas,
ae acuerdo  ¢on Mottatias/i) . Homoes tonasas  &n cuenta @S Lo
criterjous anteriore:  para consirull s tablal>.7), y sUS

comentarios.

Tabla 2. 7. Lo prohables miembros de NGC7 380,
Nozbre Tipo Espectral E(B-V) Comentarios

s 14241 " B9-a0 0.104 no-mi embro (n)

§ 142-2 F5-F6 @.003 no-miembro(n)

S 142-3 F9-Go ~0.082 no-miembro(n)

& 1424 G8 -0.115 no-miembro(n)

S 142-5 08-BO 0.796 mienbro,Binaria Espectroscpica(p)

5 142-8 B1-B2 0.752 probable miembro {p)

5 142-7 B1-B2 0.716 probable miembro {p)

& 142-8 B4 0.964 probable miembro (p)

5 142~10 B1-B2 0.683 probable wiembro, Binaria Espectros~
cBpica. (p)

§ 142-11 B2-B3 0.690 probable miembro (p)

5 142-12 BO-B1 0.779 probatle miembro, Binaria Espectros-
cépica (p)

“57142-13 E1-B2 0.747 provable mieabro (p)

§ 142-1% BO-B1 0.792 probable miembro, Binaria Espectros-
cépica (p)

S 142-16 F2-F5 0.070 no-wmiembro (n)

§ 142-17 RE=B7 0.655 prebable miembro, Binaria Espectros-
cbpica. {p)

5 142-18 08~B0 0.87G probable miembro, Posible Binaria
Espectroscépica (p)

5 142-21 A6 0,012 no-miembro, Binaria EspectroscSpica

5 142-22 09-B0 0.994 probable miesbro, Posible Binaria
Espectyoschpica (p)

5§ 142-23 B2 0.724 probable miembro(p)

S5 142-28 B7-B8 0,533 probable miembro(p}

5 142-27 P4-FS 0.203 no-piembro (n)

5 142~A 09 0.910 probable Quienbro (p}

s1d42 BO 0.973 probable miembro, Rodeada por un nudo
en emisibn {p)

S 142-CHH1 X5-X6 0.499 no-miesbro {n)

5 142-CH+M2 X3 0,670 no miesbro (n)



Basauos  en 1o criterion anles menclonados, hemos

seleccionado entre probables mienbros v no-miembros det cunuio NGC
7480, ASOClandoles Las lelrat  UnT v TR PeSbhoc Ui sl E
Qiart Qiia . | if‘.‘; TR S VR I UL AT AN OYINR P ¥ SUR S N U S5 SIS TR S SR P [{HRN L [
este sentiaqu. AsS' por ejempluo, tas  eslrellas L lalk-CH4ME  y b
GlZ-CH+Ms, a pesar de Lehen Ul wXoeeso de cogul conparabae  con el
dgel conjunto de estrelras calienltes OB, se encusntran  localizadas
en el diagrama lull. tm ] correspongiente @  estrellas mie
frias(estas estrellas son de tipo espectral k) y muy probablemente

no pertenecen al cumulo o asociacisn OB, ver figuras(3.4 v 3.0).

3.3.2 ES VARIABLE LA EXTINCION EN NGC 7380-,5Sh? 142 7

bespuss de discernir entre probables miembros del ctuimulo.
hemos encontrado un exceso Jde color pronedio E{(B-V) = Q.70+~ 0.02
para NGC 7380. Se puede apreciar la uniiormigad de los valores
E{B-V) para cauva probavle mienpro de NGO /7380 en la tapia(3.7). &n
este sentido, w¢i mElodo de  extincisn variabide, comtnuwente
BLlAdladiUls Jraled QerlezldnLingl 20 WJeriot djes (34 I o S E AR e [EXN AR TRN S Y
total a selectiva, A /e(b-V)) nu @8 el aproplado pars el caso  de
este cdamulo. (4l respecto, ver por ejemplo el trabaio de
Turner(1974), gulen encontir? un valor de K an®malo en NGC /38U,
basado en el netodo de extincidn variable). Una conclusi<n
importante al respecto, es entonces que la extincidn a través del
cumulo es bastante homogsnea, contrariamente a lo reportado

anteriormente por otlros autores.



3.4 LA MAGNJ]_!H) ABSOLUTADE AN PSTRET LA ORSERVADAS,
El probiema de delerminar Lta magnitud  aosoluta  de

nuesbras estiellas, do podenoy: Iesoeiver pol aos caimihot posorlaen

Por un lado, podemos utilizar directamente la escalda de magni tudes
absolutas de Schmidt-haler, yva que conocemos los Lipos especLrales
de las estrellias y su clase de luwrinosidad (clase V). For otro
lado, podemos utlilizer et fndice 7 observado con el sistema de
Stromgren-Crawlford, ya que para estrellas OH, Crawford (19s8) ha
hecho calibraciones de magnitud absoiuta versus el indice 2
basado s®lamente en observaciones fotomstricas. pl encontr~ gue en
particular, para las estrellas ©, la intensidad de la linea H, es
!
un par:meiro muy sensible a la luminogicaa. Entonces podemos usar
el fndice (r para determinar Ja mpapnditud  absoluta de  nuestras
estrellas. Como co=(u—v)0—(v~b)0, es un buen parazmetro para
determinar la temperatura efectiva de las estrelilas y ¢ un buen
parimetro para luminosidad en estrelias B, una grziica [ = cn
debg ser un diagrama muy parecido al dJdiagrama observacional H-K
convencional {(magnitud absoluta -z tipo espectral). k]l diagrama /7
EEE tigne algunas ventaldas sobrae un dlagroke colol ~haphidluy. rot
ejenplo, los pars:metros (v y c, €on insensivies a la extincisn
interestelar. Sin embargo, una desventala s que, s$i algunas
estrellas presentan a las lineas de hidrdégeno "“lienadas” o©  en
emisicn |, - no es dtil para determinar ls luminosicad de esas
estrellas. kn la figura (3.8), presentamos un diagrama /7 < e, de
las estrelilas estudiadas por Crawford, consrderando promedios para
cada clase luminosa. En este diagramna se nota gque la relacisn  ae

la secuencia principal de edad cero (""Zero Age Main



suecucnce’ 4 A M DY) Cae claramente depdlu de ida relaclsn o promedio
para las estrellas de clase luminosa V. Tambi<h presentamos una
tabia ancxas a aa ripurats. i, deagnder se encuentran dous  vaiores

COT FeSpundl il el o LaBe Cdal e dler ot .

Tabla anexa. Pardmertos promedio por tipo MK

Clase Luminosa V Clase Luminosa IIX
[} o o mo 3

MK (map) {mag} {mag) " (mag) {maz) (mag) n
BO 2.606 0.055 -0.06 4 2577 0.05k -0.10 [}
BOS 2604 0.074 =0.04 6 2.583 0.069 -0.07 8
Bl 2.609 0.082 0.02 18 2.590 004 0.00 §
BlS 2633 0.092 0.12 17 2.604 0.084 0.04 10
B2 2646 0.096 0.22 48 2.605 0.080 0.10 16
B2.5 2630 0.097 023 32

3 2881 0.104 0.32 59 2.644 0.084 032 ]

2612 0.100 0.38 27

BS 2.101 0.106 042 63 2.686 0.102 048 13
B6 2716 0410 0.50 30 2.705 0.102 0.57 12
B7 2123 0.107 055 18 2707 0.108 0.55 2
33 2748 0.118 0.66 35 2.718 0.110 061 47

9 2795 0.126 0.8) 34 2.740 0110 080 7%
89.5 2827 0.134 0.97 37 2,796 0.120 056 1
AD 286) 0.154 10! 102 2422 0.1 1.03 13

vz cagrama < AT zzireilse de g sepoctre! 128
Fuvz, a2, Dagrarms o  atd etls fe g mep

tre et

Le  taktiao angus,

promedue rara cads =laze

lurirecza reprezentads er la {igura. Tomods da




ChaWlolha e yhiee 20 culno La (llltél"t:llu‘J::x entre Le) !‘ll(fl‘.,',.’
fortomstrico /7« observaoou v el correspondiente ﬁ‘a l0~-largU de  la
CnVoiveirte I DIme dada Or La CUurve ! (ZAMS) detd djagramu A ST
factla Wl Vaiaul U (“ | IR TR DO W W - F TS B - . L sailbo VoL VU e
minima)l) - [ {(observadal), para una C. [1lija. La envolvente minima es
vilida para una eslrellda no-evoluclonada en  la zAMs.  Cualquier
diferencia en [+ para c, {ija se interpreta como un o efecto de
luminosidad debidove a gue la estrella problema tiene una
luminosidad diferente (y por tanto (¥ distinta) & da que le
corresponde en la ZAMS para esa ¢, es decir, para esa temperatura
efectiva, siempre v cuando H, no esta en emisi-sn., Cowo Crawford

1

observs una dispersisn muv alta en sus diagrawmas ¢ oz <, para

eslrellas OUb, en especial para las estrelias de tipo  espgctral b
intermeaio, trats de catlibrar emp! ricamente - con la  desviacidn
M | observada en el diagrama M 7 7. Al haceriu, encuentra que no
hay correiacisn entre 2~ vy Aﬁv para esiretlas e L1pe  espectral
mis tewprano que B4, Ademizs encontrs gue un valor :Hufﬁx = i0
ajustaba muy bien a sus datos para estrellas mis tardias que B4,
En suma, para estreilas de tipo B intermedio se necesita un factor
de correcclisn aby s = v pala Ol L& gl tuy Gusoiuila
correcta, 1 utirilizamos la relacisn B o 2 derdvada por  Crawford
Iz
(ver por ejemplo la relacisn reportada por Schmidt-Kaler,198%).
Esto es, si la estrella tiene 0.4 < c, ¢ U.Y, se debe corregir el
valor Hv(f) de la calibraci®n por -1023* para obtener 1la mapnitud
absoluta courrecta. Egretv (1v/8), ha calculaooe los valores de
magnitud absoluta para estrellas con  tipos especirales mas
tenpranos que AU, utliizando tanto la calibraci-sn con “.1-, como  da
IE

calibraci®n M (tipo espectral), =~y Ja t7rmuia  de  interpolaci”n



dada pot

QLLBCE (1%/0)

M () = {4 =

— EXF{27.33134%20.8b1)42 4-0.06

(3.4)

[#3 [H1V1Y afitlirs, Cot TUT eyt

it GOl Tuy [ TSNV IN

concuerdan muy blen si Se excluve tanto a estreldlas blnarlas, como

a estreldias coh lirneas en eilisitn.

En ia tablavs.4), presentaneos los valores oblenlidados para

las magnitudes absolutas de nuestras estrellas usandoe  ambags
calibraciones y considerando cuando es el caso, logs criterios de
Crawford. En la figural(3.8), presentamos también, una comparacisn
de los.valores de magnitud absoluta M”, obtenidos para nuestras
estrellas con ambas calibraciones. kEn esta figura, mostramos los
resultados s<lamente para las eslrellas posibles miembros de NGC
7380 (designadas con la letra p), de acuerdo con nuestra discusion
anterior. " tp
-8
BE
.
-7
-6
-5 Z:,r ne
11
-4 r"\
10e3K
S BE
-3 % -
-1 ;
-1 ! 1
ise
o
1
2 bt LA )
2 1 0 =) =2 s} 4 -5 -6 -7 -B
Fig. 3. 8. Cemparacis- entre les walores eolimadse de P .
ahzclute M, er =ipestiras estrelias vusands Ve zalibraciones: de
Schmdt-Kaleraoaz ) taz sabibrasy oy e wizrdigore: oo
{ndice £ BE= Rinsria EKspectroscépica. PBE- Poslble Binarla Espectroscépica

ne= nabulosidad en emisifin asociada,



tatila EFR IR
abservardas usando 1a
calibraciones de Cra
.

Nombre M (MK)

5 142-5 ~4,41

8§ 142-6 -3.08

8 142-7 -2.75

5 142-8 ~1.33

5 142-10 -2,96

S 142-11 ~1,82

S 142-12 -3.40

s 142-13 -2.51

S 142-15 ~3,36

S 142-17 -0.87

5142-18 -4.41

5 14222 -4.16

S 142-23 ~2.51

5 142-24 -0.32

Hemos puesio
figura{(3.8),

las estrellas,

8. mag g

<

wiordC1uzey,

Mv{f)-10 B8

~=0.510
-4.330
-1.70

-2.780
-3.620
-1.440
=4.220
~1.600
-3.260
~7.760
~-4.870
-5.000
1.970

-2.830

explicitamente

algunas anotaciones(binariedad,

calibraciones

abEe ot s e fas sty gad L

B midt=kalerclasags

Observaciones:

Binaria Espectrosctpica.

Posible Binaria Espectroschpica.

AB = 0.067
Binaria EspectroscBpica.
AR = 0.011

Binaria EspectroscSpica.

Binaria EspectroscSpica.

AP » 0,179 Binaria gspectroscbpica. Nebulosidad Emisién,
Posible Blnaria EspectroscSpica.

Posible Binaria Espectroschpica, Estrella con Emisién (822.54)
AR = ~ 0,127 Nebulosidad Emisibn,

Af = 0.108

en la y en la

posible binariedad de

nebuiosidad en emisidn asocrada con las estrellas v

estrellas con Jlineas en emisi®n), que bien pueden ser las

causantes de la dispersidén observada en ia grifica.



OBSERVADAS.

Bt dda pAEUTa(3.Y), presentamnos un mapa ae

de las estrelias observadas en &l - campo —de - NGC-

sistema fotomsirico de cercano intrarrejo del Observatorio de

Pedro Martir,

c e - . »
J
- . S -
. ' .
. - i
- © e ..
. . o .
. - . .
. . vt '."'
B R .
. N ..
. .
. '.
Fig. 3. o, Carto de tde mtifionandn de laz ertrellaz
el ewstema  anfrarroge. Fetogralia 10920 timads czn
Astron®mize Nazienal,

Otzervsteric

M&rtir, B.C.

FOTOMETEI A BN EL  CERCANO  TTNERARROIO T DE T 1TAS  FSTRELLAS

raentirrcacitn

7380,

el

con el
San
~bmeronans cem
telesaipes de
San Pedre



Lo das 49 estrellab observadas ¢un g fotometria . ©“ptica.

21 {ueron observadas tambi4n cop  fotometria. en el cercanu
Infrarroio en jos frltrons Ji+= 3.2, HE*= 1.0, Ri?= 4.4 ) i =
ST S N A i TR TR & T IR VY G S NN ¥ I LI X5 S0 S S WY/ (g WY JIVE Daad 1w e [ ASWE &Y i

all.,lisgo), acopiado  al telescipio de  Z.1m Jde diamelro  deld
observatorio Astron mico Naclionad en San  redro  M:zrtar, b.G. Lo
reduccisan de nuestras  observaciones al  sistema  esct:ndar, fue
llevada a cabo wusando el paquete de reduccisn del sistema

infrarroio del Observatorio Astron®mico Nacional en Ensenada, B.C.

En la tabia(3.9), presentamos los resultados de nuestras

observaciones en el cercano intrarrcojo a las estrellas en el campo

de NGC rs38u.

Tabla 3. 9. Fotometria JHKLM de las estrsallas observadas.

Nombre J H t L m
SH=142-1 [
B14e-2 S.s4
S1a2-4 L4t
S14.2-4 7,14
1d4z-t 76w .-
ST tuoul 4
S1da-7 ---
ES TN .- -
ESERSS T
&,
SlaL-1d
blag-1% P
Dide-le Had
S14:-17 B BRI o,
sldcs-1g doos o4y Yo
ESRN H.72 Wte
, Yo B,y ]
Y.77
.89 11.22
11,3 b I U]
11,13 tu. Bl 1,78

wide-LHm]
S142-CHem2

\(.7):1.2y );(n)-].(z# \(K)-z.:p AL)=3.8u \(Ml-f..Ep
Todas lag cantidades se expresan en magnitudes.



A part