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RESUMEN

En esta tesis se presenta un estudio fotométrico en el épticos
ultravioleta cercano (sistema uvby~8 de Strdmgren) y en el infrarrojo cercanc
(sistema JHKL'M) de mas de 50 estrellas con peculiaridades en sus
distribuciones de energia espectral, asociadas al cumulo Jjoven ablerto con
formacién estelar en proceso NGC 2264. El1 44% de 1las observaciones fueron
tomadas cuasi - simultaneamente en estos dos intervalos espectrales. Los
objetos estudiados son: 1) estrellas situadas por debajo de la secuencia
principal en el diagrama color — magnitud del cumulo (gstrellas bajo secuencia
principal = EBSP); 1ii1) estrellas clasificadas espectroscépicamente como de
clase de luminosidad 1I-II1, las cuales se situan 4 - 5™ por debajo de la rama
de las gigantes en el diagrama color - magnitud (gigantes rojas gubluminosas =
GRS) : 1131) estrellas gue segun su posicidén en el diagrama color — magnitud
parecen ser significativamente subluminosas con respecto a estrellas del mismo
color (b-y) del cumulo (egstrellas subluminosas adicionales = ESA); iv)
estrellas con tipos espectrales entre B y F cuyos flujos en el infrarrojo son
aparentemente muy débiles comparados con su brillo en el visible (estrellas
deficlentes en el infrarrojo = EDIR); y v) estrellas veladas (= EV).

Se encuentra que el 70% de las estrellas de la muestra son variables &
posibles variables en el 6ptico/UV, la mitad de este subconjunto (36%) también
son variables en B y que el 14% de las estrellas de la muestra presenta
evidencia de varliabilidad en el 1IR. Se proporciona un método para obtener
temperaturas efectivas y gravedades superficiales y/6 tipos espectrales
fotométricos para estrellas observadas en el sistema uvby-8, usando
calibraciones tedéricas y/6 empiricas de los indices de color en este sistema.
Por falta de modelos adecuados, se propone una callbracidén empirica preliminar
valida para estrellas G - M 111. Combinando los tipos espectrales fotométricos
de las estrellas programa con los reportados en la literatura se adopta un
tipo espectral para cada estrella. Se determina una distancia D = 910 * 50 pc
v un enrojecimiento E(b-y) = 0705 % 0.01 a NGC 2264.

Se demuestra cuantitativamente que las EBSP se sitian sobre & arriba de
la secuencia principal en el diagrama HR, aun cuando se toma en cuenta la
contribucién a la luminosidad de un disco de acrecién activo & de una
compafiera infrarroja, lo cual indica que no son intrinsecamente subluminosas.

El fenémeno se explica en términos de extincién gris de la luz visible estelar



por particulas de polvo en promedio mayores gue las del medio interestelar,

posiblemente en un disco circunestelar pasivo visto de canto;
efecto del velado.

y/6 por el
lL.Las GRS tienen luminosidades correspondientes a estrellas
de clase de luminosidad V-I11I,

en contradiccidn con sus clases de luminosidad
espectroscépicas (I11-111).

lLas propliedades fotométricas de las GRS indican que
tienen discos de acrecidédn activos,

¥ las distribuciones de energia espectral
de algunas de ellas sugleren gue pueden tener compafieras Iinfrarrojas. Se
encuentra que ciertas ESA son objetes sin envolventes circunestelares que se

encuentran cerca de 6 en la fase evolutiva en la secuencia principal. Los
excesos en el IR observados en otras ESA pueden ser debldos a la reemisién de
la luz de la fotésfera estelar por un disco pasive visto de canto gue provoca

extincidn poco selectiva en el bptico, y/6 a
infrarrojas. No

la presencia de
trabvajo

podemos en este
posibilidades.

estrellas G -

compafieras
entre estas
la membresia a NGC 2264 de un grupo
K en la rama de las gigantes en el dlagrama color
camnuloe. No se

distingulr
Se discute

dos
sobre

de

~ magnitud del
confirma la existencia del fendmeno de deficlenclia infrarroja en

estrellas pre secuencia principal reportado por otros autores,

el contrario,

sino gue, por
se observan excesos en el IR wmoderados en algunos de estos
objetos.

El estudlo de excesos de color en el UV, IR ¥y en B para todas
estrellas estudiadas

muestra que envolventes

las
poseen
diversas.

con propledades muy
Se encuentra gue las estrellas con grandes excesos en el UV también
poseen grandes excesos en el IR, y la mayoria tiene también exceso en B,
cual puede explicarse cualitativamente

acreciédn. Sin embargo,

lo
con modelos de discos activos de
el color

(K-L.") gue se observa para algunas estrellas
veladas es mayor gque el predicho por los modelos,

alrededor de estas estirellas.

le cual puede deberse a la
presencia de compafieras infrarrojas y/% de discos ensanchados vistos de canto
de potencias AF

Para las estrellas veladas se encuentra una ley
A ™ AT0-97¥0.25 .. &1 intervalo espectral 1.65 - 3.8 um,
conslistente con la encontrada a longitudes de onda mayores para estrellas T
Tauril por otros autores. Por otra parte, existen también estrellasg con excesos
importantes en el IR y/& en B pero sin evidencia de emisidn en el UV, lo cual
descarta gue sus discos sean activos. No se encuentra correlacidn entre los
excesos en el IR y en B. En estas estrellas,

los excesos en el IR pueden
deberse a la reemisién en el IR de la luz estelar por el disco y/6 a 1la

presencia de compafieras infrarrojas,

mlentras que el exceso en @ puede ser
debido a la actividad cromosférica y/6 a vientos estelares.

2



CAPITULO 1
INTRODUCCION.

I1.A.- Envolventes Circunestelares en Estrellas Joyvenes.

El estudio de 1las propiedades de 1las envolventes gue se encuentran

alrededor de estrellas pre-secuencia principal es de gran importancia para

entender la evolucién de estos objetos. Ademas de absorber y reemitir una
fraccidé4n de la radiacidédn de la fotdsfera estelar,

las envolventes poseen a
veces rTadiacidédn propia,

loe cual modifica 1la distribucidn de

energia
espectral (DEE) observada del sistema estrella + envolvente,

en comparacién

con la esperada para una estrella normal (i.e. sin envolvente). Lo anterior

dificulta la comparacién directa de las DEE de 1las estrellas jovenes con

aguéllas predichas por modelos de evolucidén pre-secuencia principal.

Uno de
los efectos de la presencia de las envolventes es,

por ejemplo, alterar la
por lo tanto, su posicién en el

Russell (Lbol vs. Ters; diagrama HR), introduciendo
gran incertidumbre en la estimacidén de los parametros fisicos
masa)

luminosidad de las estrellas subyacentes y,
diagrama Hertzprung -

(e.g. edad,
inferidos mediante trayectorias evclutivas tedricas en este diagrama
(e.g. Cohen y Kuhi, 1979;

Kenyon y Hartmann, 1990). Esto dificulta, por 1lo
tanto,

la determinacién de cuestiones fundamentales sobre la evolucliém de un
cumulo dado, tales como el saber si
coeval, por brotes 6 continua,
extincién de 1la

la formacidén estelar en el mismo fue
y en qué escalas de tiempo se ha dado. Lla
luz estelar producida por las

envolventes asi como la
emisién propia de estas uUltimas producen,

de manera similar, dispersién en
las posiciones de las estrellas jévenes en el diagrama color

— magnitud del
cumulo, con consecuencias en

la interpretacién de la naturaleza de
ver Figura 1.1). Tal
galactico con formacién estelar
Strom et =al., 1971, 1972a;
Adams, et al., 1983).

las
es el caso del cumulo
en proceso NGC 2264 (e.g. Walker, 1956;
Warner et al., 1977,

estrellas afectadas (p. ej.

de agqui en adelante WSS;
De manera adiclonal, 1la acreciédn de material de 1la
envolvente (probablemente un disco circunestelar;

ver p. ej. Bertout, 1989,
Yy referencilas ahi citadas)

hacia 1la estrella central

puede modificar
trayectoria evolutiva de ésta

significativamente 1la en el dilagrama HR,

sin acrecidé4n de masa

comparada con

la correspondiente a evolucidn
Cohen y Kuhi,

1979; Hartmann y Kenyon, 1990).
Por otra parte, el

(e.g.

proceso mismo de disipacién de las envolventes



Figura 1.1.- Diagrama Color - Magnitud del Cumulo NGC 2264, adaptado de
Walker (19S6). Notar: 1) la dispersién en las posiciones de las estrellas,
dado un valor de (B-V), para (B-V) = 0™, ii) el grupo de objetos localizados
por debajo de la secuencia principal, y iii) el grupo de estrellas situadas

por encima de la rama de las gigantes. Algunas estrellas esté&n sefialadas por

sSu nombre.



circunestelares, al acercarse una estrella joven a su fase evolutiva en 1la
secuencia principal, puede proporcionar claves importantes para investigar
el proceso de formacién de sistemas planetarios (ver p.ej. Strom et al.,
1989, 1990; Skrutskie et al., 1990; Beckwith et al., 1990).

Las envolventes circunestelares contienen gas y polvo residuales de 1la
nube “placentaria” de la cual las estrellas se forman (ver Seccion I.B). Si
la envolvente de gas y polvo es oépticamente gruesa, ésta intercepta la
radiacién ultravioleta (UV) y visible proveniente de la fotésfera estelar,
calentando las componentes que la constituyen. De esta forma se establece un
equilibrio entre la energia absorbida de la estrella en longitudes de onda
en el visible/UV, y la reradiada por la envolvente a longitudes de onda
mayores. En consecuencia se produce un exceso de emisién en el infrarrojo
(IR) de la distribucion espectral de energia estelar observada (e.g. Poveda,
1965; Mendoza, 1966, 1968). Por otra parte, como se menclonéd antes, la
envolvente misma puede tener una luminosidad intrinseca gue se superpone a
la luminosidad de la estrella subyacente, produciendo de esta manera emisidn
adicional en el continuo y en las lineas del espectro estelar. Esta
radiacién adicional puede ser tan intensa que eclipsa a 1la fotosférica,
dando origen a un grupo de estrellas llamadas "veladas" (ver Cohen y Kuhi,
1979, y referencias ahi incluidas).

En las interpretaciones mas recientes del fenémeno (ver p. e]j. Bertout,
1989, y referencias ahi citadas), el "velado" puede tener origen en 1la
frontera entre un disco de acrecién activo gue rota en forma kepleriana
alrededor de la estrella y la fotésfera estelar, la cual rota a velocidades
considerablemente menores. Una gran parte del momentum & impulsc angular del
material circunestelar se disipa en esta frontera disco - fotésfera (llamada
"capa limite”) mediante procesos viscosos, produciendo de esta forma emisién
principalmente en la regién azul/UV del espectro y en lineas (Bertout et
al., 1988; Basrl y Bertout, 1989). El efecto de velado espectral también
puede tener origen en una cromésfera activa de gas ionizado alrededor de la
estrella (Calvet et al., 1984). Mundt (1979), por otra parte, atribuye estas
manifestaciones al efecto de una onda de choque que se produce al acretar
las estrellas YY Ori material de la envolvente por caida libre.

La presencia y el efecto de las envolventes circunestelares sobre las
estrellas jévenes se manifiesta, en consecuencia, produciendo distribucliones
de energia espectral "anémalas", es decir, distribuciones muy diferentes a

las gque presentan estrellas normales con temperaturas superficliales,



gravedades Y abundancias

quimicas
"peculiares"”.

similares a las de los ob jetos

I1.B.~ Formacioén

Estelar A
Principal.

Evolucién de Estrellas Pre-Secuencia

En esta seccidn presentamos un breve resumen del esguema general de
formacléon de estrellas y de evoluclédn pre-—-secuencia principal,

con el objeto
de entender el origen de las envolventes circunestelares.

La formacidén de estrellas en nubes moleculares y su evolucidén
pre-secuencia principal se desarrolla en cinco etapas principales (ver Shu
et al., 1987, b referencias ahi citadas), las cuales se ilustran
esquematicamente en la Figura 1.2. La primera etapa es la formacién de
nicleos densos de gas y polvo con densidades n(Hz) > 10‘ em™® , masas M =
1 Mo, tamafios R =~ 10°% pc, temperaturas T = 10 K y rotando a velocidades
bajas (2 = 1 km s 'pc” '), en nubes moleculares con n{Hz)
= 2 ~Spec y T = 10 K.

10 ~ 10* M, R
mediante la emisiédn de moléculas como NHs3,

= 102 %cm™3, M =
Los nacleos densos se detectan
CS, H2C0 y HC3N, las cuales son
trazadoras de regiones de alta densidad dentro de nubes moleculares.

una masa critica, Mer,

Existe
una nube,

que es proporcional al flujc de campo magnético en
por debajo de la cual el campo magnético puede soportar el colapso
gravitacional de la nube.

En nubes subcriticas, ésto es, cuya masa es menor
a la masa critica (Mnube < Mer), la formacidén de los niacleos ocurre a través

de la fuga lenta del soporte magnético (y turbulento) mediante el proceso de
difusién ambipolar.

Estas nubes formaran sé6lo estrellas de baja masa (M. <
2 MD). En las nubes supercriticas (Mnube > Mer), por otra parte, los nucleos
pueden formarse como consecuencia de la fragmentacién de la nube come un
todo, y daran lugar a la formacién de estrellas de alta masa (M, > 2 Mo),

La segunda fase comienza cuando un nucleo en proceso de condensaciédn se
vuelve inestable y se colapsa dinamicamente del centro hacia fuera. Esta
fase esta caracterizada por una protoestrella central Y un disco
circunestelar embebidos dentro de una envolvente de polvo y gas qgue cae
sobre ellos.

El material que cae pasa a través de un chogue de acrecidén, el
cual, Junto con 1la acreciédn dentro del disco, produce la contribuciédn
principal a la luminosidad para protoestrellas de
emergente de

baja masa. La DEE
les modelos tedricos en esta etapa concuerda con las DEE planas
6 crecientes

en el intervalo espectral A = 2 -~ 25 um encontradas en fuentes
infrarrojas en las nubes del Toro y p Oph (e.g. Adams et al., 1987, 1988;
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Figura 1.2.- Las cinco etapas de formacién estelar y evolucién pre—-secuencia
principal de estrellas de baja masa (adaptado de Shu et al., 1987, ¥y

Wilking, 1989). A la izquierda se muestran las distribuclones de energia
Ver texto.

espectral tipicas correspondientes a las ultimas cuatro fases.
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Wilking, 1989).

Conforme la protoestirella acreta materia, el deuterio eventualmente se

guemara en las regiones centrales y 1la estrella sera casi completamente

convectliva si su masa es menor gque = 2 Mo. Si la convecclidn y la rotacién

diferencial de la esirella se combinan para formar un dinamo,

la estrella
puede generar un viento estelar.

Al principio el viento chocara con el
material que cae hacla la superficle estelar. Sin embargo, el material caera
sobre el disco, permitiendo de esta
manera gque el viento escape a través de

gradualmente de manera preferencial

los polos rotacionales. En
(jets) colimados y flujos bipolares (ver
p. 3., Fukui, 1989; Uchida, 1989). Entonces la protoestrella entra a la
siguiente (tercera) etapa de evolucién: la fase de flujo bipolar.

consecuencia, se formaran chorros

A medida que el tiempo avanza,

el materlal caera de manera preferencial
cada vez mas sobre el disco gue

sobre la estrella. El1 &angulo sélido de
escape del viento crecera paulatinamente hasta

“"limpiar" los 4w esteradlanes
disponibles, y la estrella

sera por primera vez Visible en el

optico
situandose en la "linea de nacimiento”

en el diagrama HR (Stahler, 1983,

1988; ver también Cohen y Kuhi, 1979). Esta es la cuarta fase evolutiva. En

el caso de estrellas de baja masa corresponde a la fase de una estrella del

tipe T Tauril rodeada de un disco remanente. La radiacién del disco se suma a

la DEE esperada de la fuente como excesos de radiacién en el IR, UV,

édptico
v en Jlineas. La magnitud de los

excesos depende de si el
principalmente pasive y sé6lo reprocesa los fotones estelares (e.g.,
al., 1987, 1988; Kenyon y Hartmann, 1987),

disco es

Adams et

© s1 es relativamente masivo y la
tasa de acrecién de masa del disco a la estrella es alta (M =~ 10~ ' Mosafio),
Basri y Bertout, 1989). Se
esperan también discos alrededor de estrellas de masa alta.

1.e., si es activo (e.g., Bertout et al., 1988;

La guinta fase de evolucidn corresponde a la desaparicidédn del disco
nebular conforme su masa se incorpore en planetas & compafieras estelares,
bien, se disperse por el viento estelar.
masa tales objetos

&
En el caso de estrellas de baja
son probablemente las estrellas T Tauril
"desnudas" (Walter, 1987; Walter et al., 1988).
por otra parte,

“débiles” &
Las estrellas de masa alta,

aparentemente llegan a la secuencia principal todavia en la
fase de acrecién.



1.C.- Distribuciones de Energia Espectral de Objetos Estelares Jovenes.

La distribucidédn de energia espectral (DEE) de 1los gbjetos estelares
Jévenes (OEJ) puede caracterizarse por su pendiente entre A = 2 — 25 um (ver
Fig. 1.2) (Lada, 1987; ver también Adams et al., 1987, 1988; Wilking, 1989):

a=4d 1og(AFA)/ d log(A) (1.1)

Una DEE de clase I tlene a > O y es mucho mas ancha qgue la de un cuerpo
negro a una sola temperatura. Estas DEE estan asociadas con los OEJ mas
frios y obscurecidos, los cuales presentan poca ¢ ninguna emisién de una
fotésfera estelar. Los objetos de clase I se encuentran cerca de los nucleos
moleculares densos ¥y estan asoclilados frecuentemente con gas molecular de
alta velocidad (Myers et al., 1987).

Una DEE de clase Il tiene -2 < a < 0 y es caracteristica de 1las
estrellas T Tauril (e.g. Rucinskl, 1985). Aunque las DEE de clase II son
todavia mas anchas gue las de un cuerpo negro a una sola temperatura debido
a la presencia de polvo caliente cercano a la estrella, la gran componente
de polvo frio que emite en el lejano IR, evidente en las DEE de clase 1T,
estd ausente.

Una DEE con a < -2 tiene poco ¢ ningin exceso en el IR y se clasifica
como de clase 1I1I1. Estas DEE se parecen a las de cuerpos negros enrojecidos.
Las estrellas post-T Tauri, T Tauri "débiles" & "desnudas" y las estrellas
de campo muestran esta clase de DEE.

Las subclases 1ID y 1I1D se afiaden para describir DEE con doble maximo.
El primer m&ximo tiene origen en el visible lejano / cercanco IR causado por
una fotésfera enrojecida, mientras que el segundo es debido a polvo frio y
ocurre en el lejano IR (A = 10 -~ 100 um). Las DEE de clase 111D son tipicas
de estrellas luminosas asociadas con nebulosas de reflexioén.

De acuerdo al esquema tedérico presentado en la seccién I.B, las DEE de
clase I, 1ID, I1 y 111 corresponden, respectivamente, a las fases evolutlvas

segunda, tercera, cuarta y quinta (ver Figura 1.2).

1.D.- Anomalias en Estrellas Asociadas a Cumulos Jévenes.
I.D.1.- Estrellas Subluminosas.

Como se menciondé en la seccién I.A, un efecto aparente de las

envolventes circunestelares es causar anomalias en las DEE de las estrellas

subyacentes cuando las comparamos con sus homélogas normales en Terf, log g
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Yy abundancias gquimicas perteneclentes a las mismas asociaciones. Ademas de
las estrellas joévenes con excesos en el IR, en el éptico/UV y con lineas en
emision (p.ej. estrellas T Tauri & Ae/Be de Herbig; Bertout, 1989;
Appenzeller y Mundt, 1989; Finkenzeller y Mundt, 1984), se puede mencionar
la presencia de estrellas situadas significativamente por debajo de 1la
secuencia principal de edad cgero (SPEC) en el diagrama color — magnitud de
ciertos cumulos Jjévenes, estrellas también llamadas enanas subluminosas (ver
pP. ej. 1la Fig. 1.1). Nos referiremos en este trabajo a estas estrellas come
estrellas bajo secuencia principal (EBSP). Algunos cumulos jévenes dque
tienen estrellas de este tipo asociadas fisicamente son NGC 2264, Tauro -
Auriga, I Ori y las Pléyades (ver por eljemplo Poveda, 1965). Un connotado
ejemplo de este tipo de objetos es LHa25 (= W90; el prefijo "W" se refiere a
las estrellas de la lista de Walker, 1956) en NGC 2264 en la constelaclién
del Unicornioc (Monoceros), la cual es subluminosa por = 1 - 2™ en V con
respecto a sus similares de la secuencia principal en el diagrama (V, B-~V)
(ver Figs. 1.1 y 1.3). Strom et al. (1972a) han sefialado, por otra parte, a
un grupo de estrellas en NGC 2264 gue, aun cuando no estan situadas en 1la
regién debajo de la SPEC en el diagrama color — magnitud del cumulo, parecen
ser significativamente subluminosas con respecto a otras estrellas del mismo
color en el cumulo. Nos referiremos a estos objetos como estrellas
subluminosas adicionales (ESA). Ejemplos de este tipo son las estrellas
wW1les, Wi04 y WiS1 (Fig. 1.3). Adicionalmente, en este mismo cumulo
sobresalen cuatro estrellas clasificadas como estrellas K II1I-II por WSS,
que se sitvan sin embargo = 4”0 - 570 en el diagrama color - magnitud por
debajo de 1la rama donde se ubican las gilgantes usualmente, sugiriendo
envolventes circunestelares similares a las presentes en el caso de enanas
subluminosas. Estas estrellas son Wi26, W139, W184 y W217; nos referlremos a
ellas como "gigantes rojas subluminosas" (GRS) (Fig. 1.1). uUna de las metas
del presente trabajo consistira en estudiar este fenémeno de subluminosidad
(aparente) en estrellas jévenes asociadas a regiones con formacién estelar
recliente en proceso.

I.D.1a.~ Algunas Explicaciones para las Estrellas Subluminosas.
En el campo tedérico y de la evolucidén estelar, algunas explicaciones

han sido dadas en 1la literatura para el fendémeno de subluminosidad en
estrellas pre - secuencia principal. Poveda (196S) sugirié que la posicién

de las EBSP en el diagrama color - magnitud puede explicarse mediante

10



Figura 1.3.- Diagrama color - magnitud de NGC 2264 (tomado de Strom et
subluminosas

1972a).
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extincién casi gris (i.e. poco selectiva) en el visible de la luz estelar
por la envelvente circunestelar, producida por particulas de polvo grandes
(a = 1um) relativas a la longitud de onda de la luz en el visible 6
planetesimales. Si la estrella es vista a través de p. ej. un disco
circunestelar constituido por este tipo de particulas, la 1luz estelar
sufrira una gran extincidén en el visual, sin gue su color (B-V) se modifique
de manera sustancial. El efecto neto sobre el diagrama color - magnitud sera
el desplazamiento de 1la posicién de 1la estrella casl paralelo al eje
vertical (V), simulando en consecuencia una estrella subluminosa. En casos
extremos, la estrella puede situarse debajo de la secuencia principal en el
diagrama color - magnitud. Si éste es el caso, Poveda (1965) predijo 1la
existenclia de excesos significativos en el flujo infrarrojo para las
estrellas jévenes en general, y para estos objetos en particular, como
resultado de las absorciones y reemisiones multlples de los fotones visibles
¥ en el ultravicleta estelares por parte de los granos de polvo presentes en
las envolventes. Mendoza (1966, 1968) encontré observacionalmente los
excesos en el IR predichos por Poveda para las estrellas T Tauri. Strom et
al. (1972a) han sugerido este mecanismo también para aquellas estrellas
aparentemente subluminosas en el diagrama color -~ magnitud de NGC 2264.
Strom et al. (1972a) y WSS encontraron excesos significativos en el IR para
las EBSP y algunas ESA en NGC 2264, dando asi evidencia a favor de 1la
hipoétesis de extincién gris sugerida por Poveda. Por otra parte, WSS han
sefialado que el "velado" en estrellas mas tardias gque = F2 puede hacer mas

azul su color (B-V), desplazandolas por 1lo tanto hacia la izguierda en el

diagrama color — magnitud, y situdndolas en casos extremos aparentemente por
debajo de 1la secuencia principal. Estos autores suglieren el mecanismo
anterior para los casos de las EBSP W188 y V116 (el prefijo "V" se refiere a
las estrellas en la lista de Vasilevskis et al., 1965), para las cuales

espectros de muy baja dispersiédn ("scanner spectra") indican un tipo
espectral mas tardio que el que se obtiene de su color (B-V).

Conforme al esquema general de evoluclién pre — secuencia principal
(Seccién 1.B), se espera que las estrellas pre-secuencia principal sean mas
grandes y mas brillantes que sus homélogas en tipo espectral de la secuencia
principal, y por lo tanto que estén situadas por encima de 1la secuencia
principal en el diagrama HR (ver p.ej. Cohen y Kuhi, 1979; Finkenzeller y
Mundt, 1984). Por otro 1lado, si se logra demostrar la existencia de

estrellas por debajo de 1l1la secuencia principal, ésto es, de estrellas

12



intrinsecamente subluminosas, todo este marco evolutivo se cuestiona.

Ambartsumian (e.g. Ambartsumian y Mirzoyan, 1982; ver también Haro, 1989)

sugliere la posibilidad de la existencia de materia superdensa, ésto es, con

densidad mayor a la de los nucleos atémicos. La materia superdensa al decaer
produciria las eyecciones de material que se observan a todas escalas en el

universo, ¢sto es, se expanderia al evolucicnar. De esta manera se pueden

explicar un universo en expansién, la "evaporacién” de asociaciones

estelares, los vientos galacticos y estelares, los flujos moleculares,
En este esguema,

etc. .
una estrella subluminosa no es mas que un estado temprano
de una estrella pre - secuencia principal, la cual contendria todavia
cantidades importantes de materia superdensa en su Iinterlior, siendo en
consecuencia un cuerpo pequefio y poco lumincso. De ahi la importancia de su
estudio.

1.D.1b.- La Estrella W90 en NGC 2264.

La estrella ba jo secuencia principal estudiada de manera mas
sistematica por su alta luminosidad aparente es W90 en NGC 2264. A partir
del estudio de los perfiles de las lineas espectrales He y HS, Strom et al.
(1971) concluyen gue la gravedad estimada de esta forma para W90 suglere una

luminosidad mas alta gue la que se infiere de su posicidén en el diagrama

color -~ magnitud. De hecho, Strom et al. (1972b) encuentran que es posible
coleocar a W90 arriba de la secuencia principal en el diagrama HR (log Lbel
ve log Tesfr), si adoptan un tipo espectral A2 para la estrella. Sin

embargo, exXiste una gran discrepancia entre la luminosidad gue los primeros
vy 1la
que los segundos obtienen integrando la curva de distribucién de energia de
la estrella desde la banda U (A = 0.35um) hasta la banda N (A = 10.4 um), L
&8 22 Lo' La integral bajo la curva de distribucién de energia nos permite
obtener una buena estimaciéon de la luminosidad de una estrella,

autores predicen del estudio de los perfiles de lineas, L = 1000 Lo'

siempre y
cuando conozcamos la extincidédén interestelar y la distancia al objeto. En el

caso de objetos con envolventes circunestelares de polvo y gas, el método es

satisfactorio para el caso de simetria esférica & discos anchos (por disco

ancho se entiende que las dimensiones del mismo son mayores que el diidmetro

de la estrellia) vistos desde una geometria apropiada, y siempre y cuando la

envolvente no sea "activa" (i.e. irradia energia propia, de procedencia no
estelar). Cohen y Kuhi (1979) obtienen un tipo espectral B9-A0 para W90 y

una luminosidad L = 65 Lo (combinandeo espectros de baja resolucidén en 1la
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regién espectral 4270-6710 A con fotometria en el IR hasta A = 18 um, vy
extrapolando a longitud de onda infinita), 1lo cual es suficiente para
coiocarla arriba de la secuencia principal en el diagrama HR. En
contradiccién a esto ultimo, Finkenzeller y Mundt (1984) calculan L =
22 = S Lo usando datos fotométricos desde la banda U hasta la banda M
(A = 4.7 um) y extrapolando el flujo estelar a longitud de onda infinita.
Adoptando un tipo espectral B8Vpe para W90, estos autores colocan a la
estrella por deba jo de la secuencia principal -“en el diagrama HR.
Recientemente, Pérez et al. (1987, 1989) encuentran un tipo espectral B8Vpe
Yy derivan una luminosidad L = 40-54 Lo para este objeto, lo cual lo coloca
de nuevo por debajo de la secuencia principal en el diagrama HR, aunque
estos autores sefialan que esta discrepancia no es significativa si adoptan
la secuencia principal de edad gero (SPEC) calculada por VandenBergh y
Bridges (1984), en lugar de la dada por Schmidt - Kaler (1982). Cabe sefialar
aqui gque las estimaciones de Pérez et al. no incluyen observaciones en el
IR: la luminosidad de W90 se obtuvo a partir de su brillo aparente en el
visible, corregido por la extincién interestelar/circunestelar Av = 1738 que
ellos derivan, aplicando una correccién bolométrica adecuada a su tipo
espectral, y adoptando una distancia de 950 pc a NGC 2264. Es conveniente
hacer notar gue esta distancia es mayor a la consliderada en estudios previos
de 800 pc (ver p. e}. Walker, 1956]}.

Debido a las dificultades en situar entre otras a la estrella W90 en el
diagrama HR, asi como a la ausencia de un estudio sistematico del papel qgue
puedan desempefiar la extincién gris y/6 el velado en la posicidédn de las
estrellas subluminosas (EBSP, GRS, ESA) en el diagrama color - magnitud,
hemos decidido reexaminar en el presente trabajo con més detalle este
problema. En particular, no es claro si los excesos IR de 1las EBSP son
suficientes para colocarlas arriba & sobre la secuenclia principal en el
diagrama HR, aun en el caso mas favorable (reradiacidén isotrépica, geometria

esférica).

I.D.2.~ Estrellas Deficientes en el Infrarroijo.

Strom et al. (1972a) y WSS han 1llamado la atencién sobre un grupo de
estrellas, tamblién asocliadas a NGC 2264, gue sobresalen del resto por ser
deficientes en su flujo infrarrojo. Aun cuando estos objetos tienen
posiciones normales & esperadas en el diagrama color - magnitua (B-V, V),

poseen flujos en el IR aparentemente muy débiles con respecto a sus flujos
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en el visual. Estas estrellas deficientes en el infrarrojo (EDIR)
indices de color (V-K) y/dé

tienen
(V-L} muy azules con respecto a los colores para
sSus contrapartes de secuencla principal y/¢ gigantes con el mismo tipo
espectral & indice (B-V)}. Ejemplos de esta clase de objetos son V1, V2, VI8
y W11 (Fig. 1.4). WSS presentan curvas de distribucién de energia espectral
para algunas de las EDIR: en ellas sobresale el efecto de deficiencia en los
flujos infrarrojos en las bandas K y L en AA 2.2 ¥y 3.5 um con respecto a los
flujos en el visible en las bandas By V en AA 0.44 y 0.56 um (Fig. 1.5). Un
efecto similar puede verse para varias estrellas en la asociacién OB I Ori
reportadas por lLee (1968), y para las estrellas brillantes de campo & Sco y
Sirio (Iriarte, 1969). De 1la fotometria de WSS, Y due mas adelante
discutiremos (Capitulo VI), hemos encontrado gue a este grupo de EDIR
también pertenecen las estrellas W83, W109, W132, W157, W181, WiB7, WwW222 y
V2.

La existencia de EDIR es un problema sorprendente dentro de la teoria
de evolucidn estelar. Es sabido y generalmente aceptado gque una estrella
normalmente sigue en el IR una distribucidén de energia de cuerpo negro, o
tiene un exceso sobre esta 1Ultima por la presencia de envolventes
circunestelares tibias 6 callentes (ver p. e]j. Secciones I.A y I.B). En

contraposicién a ésto, Strom et al. (1972a) han sugerido que el fendmeno de

deficiencia IR en ciertos objetos pre-secuencia principal pudiera ser
resultado de una extincién anémala, producto de la mezcla de particulas de
pelve de tamafio similar a las del medio interestelar y de particulas de
polve muy grandes (a > 1 um) en sus envolventes. WSS han sefialado, sin
embargo, gue este comportamiento peculliar podria ser un resultado falso como
consecuencia de la variabilidad intrinseca de algunos de estos objetos, ya
que las observaclones en el &6ptico y en el IR, gue ellos combinan para
obtener la distribucién de energia espectral de las estrellas, no fueron
adquiridas simultaneamente. En consecuencia, estos autores sugieren realizar
este tipo de observaciones extendiéndose a longitudes de onda lo mas grande
posible, para asi esclarecer este punto. La verificaciédn observaclonal de la
existencia de estrellas deficientes en el IR ha sido una de las motivaciones

Principales del presente trabajo.

1.D.3.- El Velado en Estrellas Pre—-Secuencia Principal.

El efecto del velado en las distribuciones de energia espectral parece

ser un fendmeno muy frecuente entre las estrellas pre - secuencia principal
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Figura 1.4.- Diagrama color - color
(B-V, V-K)} de NGC 2264 (tomado de
Warner et al., 1977). Notar la

presencia de estrellas por debajo de

la relacién para estrellas de
secuencia pPrincipal y/é gigantes
(lineas sbélidas). El vector de

enrojecimiento interestelar para una
ley normal también se muestra en la
figura.

Figura 1.5.- Distribuciones de
Energia Espectral de Estrellas con
Posibles Deficiencias en el
Infrarrojo. En cada caso, se muestra
también la distribucién de energia
de una fotésfera normal
correspondiente al tipo espectral de
cada estrella, ajustada a las
observaciones en las bandas B y V
(tomada de Warner et al., 1977).



(e.g. Cohen y Kuhi, 1979). Como se menciondé antes (Seccién I.A), la emisidén
en el continuo y en lineas en la regidén azul y UV del espectro de estos
objetos puede explicarse en términos de una cromésfera activa de gas
ionizado, 6 tien mediante la disipacién de energia por procesos viscoscos en
la frontera entre un disco circunestelar acretante y la fotésfera estelar.
Rydgren et al. (1976) fueron capaces de reproducir el velado espectral, las
lineas en emisién, y una buena parte de los excesos infrarrojos observados
en 49 estrellas T-Tauri en el Toro y en p Oph, usando un modelo simple
basado en la fotésfera de una estrella tardia rodeada por una envolvente
gaseosa caliente (T = 20000 K) y épticamente delgada. Sin embargo este
modelo no puede explicar los excesos planos observados en el infrarrojo (A =
3.4 - 5 um) en estos objetos.

Por otra parte, Bertout et al. (1988) y Basri y Bertout (1989) también
son capaces de reproducir las distribuciones de energia espectral desde el
UV hasta el IR (A = 10 m) de una muestra de estrellas T Tauri extremas,
usando un modelo de disco de acrecidédn activo rodeando a las estrellas
(estrellas T Taurl extremas son las que presentan un espectro de lineas muy
fuerte en emisién, con un continuo en exceso desde el UV hasta el visible;
ver Joy, 1945, 1949; Herbig, 1962). Sin embargo, las distribuciones de
energia observadas para DR Tau, DG Tau, RY Tau y T Tau no pueden ser
reproducidas para A = 1 um por Bertout et al. con su modelo. En particular,
el modelo de disco de acrecidédn activo predice una correlaclién positiva entre
la intensidad de velado en el cont inuo UV/éptico v en lineas
espectroscépicas con el exceso IR gue presentan estos objetos Jjévenes. Sin
embargo, no es claro que dichas caracteristicas estén siempre
correlacionadas en el caso de las estrellas pre-secuencia principal: por
ejemplo, WSS por un lado, y Rydgren (1977) por el otro, no encontraron una
correlaclién convincente entre indicadores de emisién en el UV y en las
lineas de Balmer con los excesos IR observados en los objetos miembros de
NGC 2264 que estudiaron.

Muy recientemente parece haber consenso sobre la relaclén existente, en
el caso de las estrellas T Tauri, entre excesos de emisién en el IR con el
velado en la regién o6ptica del espectro (Hartigan et al., 1990) y tambieén
con la emisién en lineas indicadoras de vientos estelares como He,
[01I] A6300 y ([NII] A6731 (Cabrit et al., 1990). Estos resultados pueden
explicarse de manera unificada mediante la existencia de discos activos

alrededor de estos objetos: el exceso en el IR provendria principalmente de
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la conversién de la energia potencial gravitacional en radiacién debida a la
acrecién a través del disco, los excesos en el éptico/UV tendrian lugar en
la capa 1limite entre el disco de acrecién y la fotoésfera, ¥y la relacién
entre las lineas de emisidén y el exceso IR podria indicar que el viento

relacionado de alguna manera con Jla tasa de acrecidn de

estelar esta
{e.g. Hartmann,

material del disco a la estrella

motivacidn de la presente tesis es reexaminar las posibles
en el IR cercano y en la linea

1990). Por lo tanto, otra
correlaciones

entre los excesos de emisidn en el o6ptico/Uv,
HB8 a la luz de nuevas observaciones fotométricas en estas longitudes de

onda.

I.E.— El Cumulo Joven Abierto NGC 2264.
En esta tesis se e€ligid estudiar los fendmenos de subluminosidad, de
IR y de velado en objetos pre-secuencia principal
lL.as razones son las siguilentes:

ii)

deficliencia en el
asociados al cumulo joven abierto NGC 2264.
i) los tres tipos de anomalias estan representados entre sus miembros,

el enrojecimiento interestelar en la direccién del mismo es pequefio (E(B-V)
1987; este trabajo), lo cual

las propiedades de las
iii) existen varias

,1956; Pérez et al.,
discernir adecuadamente
sus miembros,

b 0?06. e.g. Walker
permite, en principio,

envolventes circunestelares de
determinaciones de distancia al mismo (ver la compilacidén de Pérez et al.,
1987; este trabajo), iv) Vasilevskis et al. (1965) hicieron un estudio de
movimientos propios para una muestra significativa de estrellas asociadas al
dando probabilidades de pertenencia al mismo para la mayoria de las

existen determinacliones de

al mismo (e.g.,

camulo,

estrellas consideradas en este estudio, v)

objetos asoclados
1958; Strom et al.,

(s 1") para todas las

movimientos radiales para algunos

Trumpler, 1956, citado por Walker,
1971), y vi) se dispone de posiciones muy precisas
estrellas de la lista de Walker (1956) y algunas de la de Vasilevskis et al.
1990; ver también Lapicz, 1984).

1956; Underhill,

(196S) (Lépez—-Molina et al.,

I.E.1. - Tamafio y Contenide del Cumulo.

El cumulo Jjoven abierto NGC 2264 (C 0638+099,
se localiza en la parte norte de la constelacidédn del Unicornio
Yy esta caracterizado por la presencia de nebulosas de emisidén y regiones

Una revision completa de los datos astrofisicos hasta 1979 en este
Su tamafio proyectado en el cielo

S 273, G 203+2, Mon OB1)
(Monoceros),

oscuras.
cumulo ha sido publicada por Walsh (1980).
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es de = 1.3 gradosz. Se han observado diversas especies moleculares en la
regién, entre ellas: OH, CO, CS, SO, H=S, HCN, DCN, HCO", DCO*, NHs, NzD*,
H2CO, HC3N y CH. La regidén presenta una formacidén estelar muy intensa, ya
que contiene una gran cantidad de objetos jovenes tales como estrellas
T Tauri y Aes/Be de Herbig, estrellas con Ha en emisidn, glébulos de Bok,
objetos Herbig-Haro, fuentes infrarrojas embebidas compactas, maseres de
H20, asi como regiones HII y nubes moleculares. Algunas observacliones mas
recientes revelan el descubrimiento de nuevos objetos Herbig-Haro y sus
posibles fuentes excitadoras (Cohen et al., 1985), fuentes en el cercano IR
compactas (Castelaz y Grasdalen, 1988; Mendoza et al., 1990 b}, flujos
moleculares (algunocs bipolares) (Margulis y Lada, 1986; Margulis et al.,
1988), fuentes compactas en el continuo de radio (Rodriguez y Curiel, 1989;
Mendoza et al., 1990 b), y un maser de Ha20 (Mendoza et al., 1990 b).
Asimismo, hay = 30 objetos del catalogo de fuentes puntuales del IRAS en la
regién del cumulo (Beichman et al., 1988).

En 1la Figura 1.6 se presenta un mapa de NGC 2264 en donde se han
sefialado con flechas a las estrellas gque se incluyen en esta tesis. Las
cruces marcan las posicicnes de las fuentes IRAS en la regién (ver Secciédn
I1.D). La linea sélida sefiala la emisién de CO (1 —» O) correspondiente a una
temperatura de antena de 6°K (Margulis y Lada, 1986), y la linea gquebrada
marca la frontera aproximada de la nube oscura asociada al cumulo obtenida
de la inspeccién de 1la placa roja de Palomar (e.g. Vasilevskis et al.,
1965). Se puede apreciar que la mayoria de las estrellas estudiadas en este
trabajo estan proyectadas contra 1la nube molecular. Debide a que 1la
extincidédn promedio al cumulo es pequefia, como se menciond antes, la mayoria
de las estrellas estudliadas aqui se encuentra sobre la superficie de la nube
molecular, ésto es, no estan embebidas significativamente dentro de ésta.

I.E.2.~ Edad, Masa e Historia de Formacidén Estelar.

Aunque 1la edad nuclear de NGC 2264 es = 3 x 10° arios (Walker, 1956),

existe evidencia de que la formacidén estelar en el mismo ha sido continua a

leo largo de mas de 107 afios, por una parte, y secuencial en la masa de las
estrellas formadas, por la otra (WSS ; Adams et al., 1983). Las estrellas de
menor masa comenzaron a formarse hace = 10 afios, alcanzando un maximo en la
tasa de formacién hace = 4 - 5 x 10° afos. Posteriormente, el maximo de
formacién estelar se ha desplazado sucesivamente a estrellas de masa cada

vez mayor. Por otra parte, se estima que la tasa de formacién estelar en los
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Figura 1.6.-~ Mapa del cumulo NGC 2264 (adaptado de Walker, 1956). Las
estrellas incluidas en esta tesis estan sefialadas con flechas. Las cruces
indican la posicién de las fuentes IRAS en 1la regidén. La linea sélida
representa a emisidén de CO (1 == 0) correspondiente a una temperatura de
antena de 6 K (Margulis y Lada, 1986). La linea quebrada marca la frontera
aproximada de 1la nube oscura asociada al cumulo.
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Gltimos 6 x 10° afios ha sido entre 7 x 10”°%

y 4 x 10”5 estrellas por afic
(ver Franco, 1984, y referenclias ahi citadas). Asimismo, la funcién de
luminosidad del cumulo es consistente con la funcldén de Salpeter (Adams et
al., 1983).

Crutcher et al. (1978) encuentran gue la nube molecular consiste de al
menos sels fragmentos con densidades entre 103 Y 10* cm™ 3. La masa total en
estos fragmentos es = 7 x 10° Mo' mientras que la masa total en el complejo,
derivada del tecrema virial, es de 2 -~ 3 x 10% MO (ver también Franco, 1984,
¥ referencias ahi citadas). Como la masa en estrellas es = 1000 Mo (Blaauw,

1964; Adams et al., 1983), la eficiencla de formaclidén estelar es = 2 — 4 %.

1.E.3.~ Estudios Fotométricos v Espectrofotométricos Prevics.

A continuacién mencionamos algunos estudios fotométricos y/6
espectrofotométricos extensivos recientes de la poblacidén estelar de
NGC 2264, no incluidos en la compilacién de Walsh (1980), y anteriocres al
incluido en este trabajo: espectroscopia de baja resolucién (= 7 ) en el
intervalo de 4270 - 6710 & y fotometria HKL de 37 estrellas pre-—-secuencia
principal (Cohen y Kuhi, 1979); fotometria UBVRI de 70 objetos en la regién
(Mendoza y Gomez, 1980); fotometria UBVRIJHKL cuasi-simultanea de = 15

estrellas tipo T Tauri (Rydgren y Vrba, 1981; Rydgren et al., 1982);
fotometria UBV de 138 estrellas (Sagar y Joshi, 1983); fotometria
fotografica UBY de = 300 estrellas con 17%s v = 22 (Adams et al., 1983);

fotometria UBVRIJHKIM y espectrofotometria de 22 estrellas OB en el
intervalo = 3600 - 7100 & con dispersiones de 60 y 172 X/mm (Pérez et al.,
1987); £ fotometria uvby-g8 de 21 estrellas relativamente brillantes
(v = 1275) (Pérez et al., 1989). Otros estudios que se concentran sobre
algunas estrellas peculiares de cumulo se mencionan en los capitulos
posterliores de esta tesis.

1.F.- Objetivos y Organizaclidén de la Tesis.

El objetivo de este trabajo es estudiar los fendémenos de
subluminosidad, de deficliencia IR y de velado en objetos pre - secuencia
principal asociados al cumulo joven abierto NGC 2264. Se busca verificar la
realidad de los fendémenos, cuantificarlos, estudiar posibles correlacliones
entre ellos y con la variabilidad intrinseca de estas estrellas jovenes.
Nuestra meta final es entender el estado evolutivo de dichos obJjetos

peculiares dentro del marco de evolucidén estelar pre - secuencia principal
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como lo conocemos actualmente. Con este fin se observaron en el éptico

(sistema fotométrico uvby-8 y en el IR cercano (sistema fotométrico JHKL'M)

mas de 50 estrellas peculliares en NGC 2264. Las estrellas de la muestra del

presente trabajo fueron seleccionadas principalmente de las listas de Walker

(1956), Strom et al. (1972a) y WSS, tratando de dar representatividad de los

distintos grupos de estrellas en NGC2264. [as observaciones en el 6ptico y

simultaneamente para un buen

en el cercano infrarrojo fueron tomadas cuasi-
intervalo espectral

Estas observacliones abarcan el

numero de estrellas.
desde AA 0.35 hasta 4.7 um, Yy en algunos casos fueron complementadas con
observaciones reportadas en la literatura a longitudes de onda mayores.

Al realizar el trabajo se tuvieron en cuenta dos cosas: realizar un

estudio observactional, v utilizar la infraestructura del Observatorio
Astronédmico Nacional (CAN) en San Pedro Martir {(SPM}, BCN. Reportes
(1989) y

preliminares de nuestros resultados se pueden ver en Neri et al.
y se pretenden publicar en un futuro cercano
El articulo de Mendoza et al. (1990 b)
Es conveniente

Neri y Chavarria-K. (1989),

{Neri y Chavarria, en preparacioén).
se basa en parte en observaciones hechas en este trabajo.
sefialar aqui que el estudio de las estrellas bajo secuencia principal es,

particular, una continuacién del trabajo iniciado por 1los Drs. E. E.
Haro del Instituto de Astronomia de la UNAM

1985). Actualmente el trabajo se continla con
en colaboracién con los

del IAUNAM.
En el capitulo II

en

Mendoza, C. Firmani y G.

(IAUNAM) (e.g. Mendoza et al.
observaciones espectrofotométricas tomadas con CCDs,

Drs. C. Chavarria, E. E. Mendoza y L. F. Rodriguez,

Este trabajo esta organizado de la manera sigulente.
fotométricas wuvby-8 y JHKL'M para las

observaciones
los resul tados de

se presentan las
muestra, se comparan con

estrellas de nuestra
observaclones previas reportadas en la literatura para estrellas en comin, y
se discute brevemente sobre la variabilidad de algunos de los objetos.

capitulo III se derivan los valores de temperatura efectliva y

En el
a partir

gravedad superficial de nuestras estrellas y/o su tipo espectral,
de la comparaclién de 1los indices observados en el sistema uvby-8 de
Stromgren con los predichos por
atmésferas estelares y/6 por calibraclones empiricas.

de este método usando estrellas estdndar y de campo con valores de Tesfr y
Asimismo, se comparan

calibraciones teéricas de modelos de

Se estudia la validez

log g determinados por otros métodos independientes.

los tipos espectrales obtenidos con nuestra fotometria con los reportados en

la literatura para nuestras estrellas problema. Se adopta en consecuencia un
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tipo espectral para cada estrella, el cual se espera gque represente
adecuadamente a la fotésfera estelar. Finalmente, se estiman los valores de
enrojecimiento individual, E(b-y), para estas estrellas.

En el capitulo 1V se presentan el diagrama (b-y, V) para las estrellas
de nuestra muestra, asi como una serie de diagramas color - color, en donde
se identiflican los grupos de estrellas peculiares. Se determinan, asimismo,
la distancia y el enrojecimiento interestelar promedio a NGC 2264 mediante
el ajuste de una secuencia principal en el diagrama (b-y, V) a las estrellas
B del cuamulo.

En el capitulo V se estudian las estrellas subluminosas: EBSP, GRS y
ESA. Se dliscute sobre los efectos del velado y extinciédn gris en la posiciédn
de estos objetos en el diagrama color -~ magnitud. Se calculan las
luminosidades bolométricas de las estrellas problema y se grafican en el
diagrama HR tedrico. Finalmente, se discute la membresia al cumulo de un
grupo de gligantes K en la rama asintética del diagrama color - magnitud, y
que no presentan evidencla de poseer envolventes circunestelares.

En el capitulo VI se estudia el problema de las estrellas deficientes
en el infrarrojo.

En el capitulo VII se estima el velado en todas las estrellas de
nuestra muestra: se derivan excesos en el UV, en el IR y en el indice g. Se
buscan correlaciones entre estas cantidades y se discuten los resultados a
la luz del modelo de disco activo de acrecidn. Se propone un estatus
evolutivo para los objetos en base a las propiedades de sus envolventes.

Finalmente, en el capitulo VIII se presentan las conclusiones

principales de este traba jo.
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CAPITULO II
LAS OBSERVACIONES.

I11.A.- Las Observaciones.

Se obtuvieron observaciones en el visual (sistema fotométrico uvby—-g de
Strémgren) y en el cercano infrarrojo (sistema fotométrico JHKL'M) de mas de
50 estrellas pecullares en NGC2264.
telescopio de 1.5m
{(infrarrojo) del
Martir,

Las observacliones fueron tomadas con el
“"Harold L. Johnson" (éptico)

¥y el telescopio de 2.1Z2m
Observatorio

Astronémico Nacional (OAN)
en Baja California Norte,

tres temporadas de observacildén

en San Pedro
Los datos fueron tomados durante
Febrero y Diciembre de 1988, y Marzo de
1989. Con el fin de minimlzar efectos de variabilidad al comparar conjuntos
de datos en el 6ptlico y en el IR,

cuasi-simultédneas en

México.

se hizo un esfuerzo para tomar
observacliones estas dos reglones

efecto, una fraccién significativa de

espectrales. En

las observaciones Vvisuales e

infrarrojas (el 44%) fueron tomadas dentro de un intervalo de tiempo de dos
horas.

II.A.1.—- Fotometria uvby-8.

I1.A.1a.- Eguipo Utilizado y Procedimiento de Observacion.
Para 1las observacliones en el
utiliizé el fotdmetro "danes"
Nissen (1984). E1

sistema fotométrico de Stromgren se

del OAN, el cual esta descrito en detalle por

fotémetro contiene 6 canales: 4 para

observaclones
simulténeas uvby y 2 para fotometria de 1la linea HB. Un espejo colocade
sobre el haz de luz que llega al fotdmetro permite enviar la sefial a los
cuatro canales ubvy, 6 bien, a los canales para observaciones de HB. Los
fotomultiplicadores son del tipo EMI 9789 QA y se utilizan a temperatura
ambiente.

En el caso de observaclones en las bandas uvby, el fotdémetro esta

equipado con una rejilla de dispersién de 1200 lineas/mm, ajustada a A =
5000 R en el primer orden,

la cual dispersa la luz incidente en la regioén
visible/cercano UV del espectro.

Una mascara con muescas
divide

("exit slots")
la luz dispersada en cuatro

intervalos de longlitud de onda, 1los
cuales se ajustan para que correspondan a los anchos espectrales de las

bandas uvby del sistema estandar (e. g. Stromgren, 1966). Aslimismo, el
fotémetro cuenta con filtros de interferencia para las cuatro bandas uvby y
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las dos bandas para fotometria de HS. En

consecuencia, la respuesta
espectral del equlipo esta determinada

por filtros de interferencia
estandares y, en el caso de fotometria uvby, tamblién por las muescas. Las
longitudes de onda limites de las muescas corresponden al 15 % de
transmisidén de los filtros. En la Tabla 2.1 se incluyen las longitudes de

onda efectivas, los anchos de banda a intensidad media de 1los filtros
usados, asi como las longitudes de onda limites determinadas por las
muescas.

Tabla 2.1

Banda Aere (R) ax (R) A limites de las muescas (R)
u 350S 330 3324 -~ 3686
v 4110 170 4006 - 4222
b 4685 183 4572 - 4801
b4 5488 235 5346 - 5636
n 4864 30
w 4865 137

El fotémetro posee cinco diafragmas,
31", 20", 12", 6" y 4.5" en el clelo.
se usdé el diafragma de 20"
eligié el de 12",

cuyas aperturas corresponden a

Para la mayoria de las observacilones

de apertura, aunque en algunas ocasliones se

con el objeto de evitar contaminacién por luz de estrellas
en el .cumulo cercanas a la observada.

Se siguleron los procedimientos generales de observacién mencionados

por Schuster Y Nissen (1988). Seleccionamos estrellas estandares

fotométricas secundarias uvby-8 (li.e., con V = 570) de una lista prestada

por W. Schuster. Asimismo, se puso atencidén en incluir

estandares que
cubriesen el intervalo en tlpo espectral de nuestras estrellas programa.

II.A.1b.~ Reduccidn de Datos.

La filosofia del procedimiento de reduccliédn de datos fotométricos se

puede encontrar en Mitchell (1960) y/é en Hardie (1962). En particular,

este trabajo usamos el paquete de
(Arellano - Ferro y Parrao,

en
programas de reduccidn “NABAPHOT"
1988) para la reduccidédn de los datos uvby-B, el
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cual se describe brevemente a contlnuacisén:

1) Se separan las observacliones uvby de las de HB8. A partir de este
momento las reducciones de uvby y HB se realizan de manera independiente.

11) Se calcula el promedio de las integraciones por segundo de 1la
estrella y del clelo correspondiente, y se substrae el cielo. Asimismo, se
hacen correcciones por tiempo muerto , usando los valores dados por Nissen
(1984).

1i1) Se calculan magnhitudes y/6 colores instrumentales, todavia no

corregidas por extincién atmosférica, mediante la relacidn:
m; = <2.5 log(s) (2.1),

donde S es el numero efectivo de cuentas promedlc por segundo calculada en

11).
iv) Se corrige por extincidn atmosférica de acuerdo a la ecuacién:

m=m"—kx—L—MsenH 2.2),

donde m es la magnitud (6 color) fuera de la atmésfera, m; la magnitud (&
coler) instrumental, k el coeficlente de extincién correspondiente, X 1la
masa de aire de la observacién, L y M dos constantes que toman en cuenta el
punto cero de noche a noche y 1la deflexién Iinstrumental mecanica,
respectivamente, y H el angulo horario de la observacién. En este trabajo
hemos despreciado los dos ultimos términos de la ecuacidén 2.2, y la masa de
aire se calculd mediante la relacion (Hardie, 1962):
X = sec z — 0.0018167 (sec(z) - 1) - 0.002875 (sec(z) - 1)° -
0.0008083 (sec(z) — 1)3 (2.3).

Los valores de los coeficlentes de extincidén usados para V, (b-y), m1 b4 X
fueron, respectivamente: 0.127, 0.057, 0.056 y 0.106.

v) Usando 1los valores estandares e instrumentales (corregides por
extincidén atmosférica) para las estrellas estandares observadas, se calculan
para cada noche (o6 temporada) las constantes de transformacién al sistema

estandar mediante las ecuaciones:
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(b-y) = cl+ D (b-y)

m =E + Fm + G (b-y) (2.4),
c. =H+ I c + J (b-y)

B =K+Lpg ,

donde los subindices i1 indican los valores instrumentales y las constantes

A,B,...,L son las constantes de transformacién al sistema estandar.

vi) Finalmente, se sustituyen las magnitudes instrumentales (corregidas

por extincién atmosférica) de las estrellas problema en las ecuaciones 2.4,
usando los valores de las constantes de transformacién que se encontraron en

v), con el objeto de calcular las magnitudes & colores de estos objetos en
el sistema estandar.

Se redujeron los datos noche por noche,
se encontraron diferencias significativas entre

se decididé tomar las magnitudes y-/¢ colores que

y también cada temporada como

una sola noche. Como no
estos dos procedimientos,
resultaron de reducir cada temporada com¢ una sola noche.

II.A.1lc.- Los Datos.

lL.os datos fotométricos en el sistema de Strmgren para las estrellas
En la columna (1) se da el nombre de
son las de Walker (1956) & las de
"W" é por una "V",

programa se muestran en la Tabla 2.2.

las designaciones
(1965) cuando estan precedidas por una
(3), (4), (5) y (6) se muestran las

1’ Cl Yy B. respectivamente, donde ml,

la estrella, donde

Vasilevskis et al.
En las columnas (2),

(b-y), m

respectivamente.
magnitudes en los indices V,

c1 Y B se definen como (e.g. Strmgren, 1966):
m, = (u-v) - (v-b) (2.5)
e, = (v=b) -~ (b-y) (2.6)
B =n-—-w (2.7)

fecha de observacién y, finalmente, en la

notas sobre las estrellas de la muestra,
De las estrellas patrén estimamos las

En la columna (7) se incluye 1la
columna (8) se incluyen algunas
presentadas al final de la Tabla 2.2.
incertidumbres tipicas (10) en una observacién individual come 07020, 07010,

oT015, 07020 y 0”020 en V, b-y, mi, c1 y B, respectivamente.
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Tabla 2.2. - Fotometria uvby-g8 de las Estrellas Peculiares en NGC 2264.
Estrella v (b-y) e’ A c 8‘*’  Fecha'™ Notas
1 1
(W,
1) 2) (3) (2) s) (8) (7) (8)
w33‘®’-°) 147,834 1.662  0.880 - 2.542 Feb. 8 1
11.794 1.662 0.774 - 2.517 Feb. © “
11.813 1.706 0.774 - 2.604 Feb. 10 "
11.800 1.698 0.778 - 2.598 Feb. 11 “
11.821 1.669 0.739 - 2.545 Dic. 11 "
11.791 1.673 0.747 ©0.033 2.588 Dic. 12
11.747 1.635 ©0.772 0.042 2.480 Mar. 14 2
- - -
was‘<’+ t*? g9 353 0.130 ©0.157 1.113 2.806 Feb. 7 2
- 0.155 0.136 1.216 - Dic. 14 -
9.363 0.156 0.131 1.232 2.855 Dic. 14 “
w69 8.242 0.811 0.740 0.172 2.552 Mar. 17
w73 9.379 0.520 ©0.298 0.448 2.619 Feb. 18
wr7te? 14.462 0.745 0.503 -0.970 2.342 Mar. 17 LHxl1S8, NW Mon
wro'e!? 16.024 ©0.490 -0.343 -0.576 - Dic. 14 LHx22, NX Mon
waa'®? 8.048 -0.051 0.089 0.039 - Feb. 7 2
7.949 -0.049 0.063 ©0.100 2.643 Feb. 8
7.943 -0.043 0.060 ©0.094 2.656 Feb. 13
8.026 -0.046 0.079 0.037 2.622 Feb. 15
7.986 -0.041 0.062 ©0.081 2.641 Feb. 16
-
wsa 12.011 0.381 0.173 0.423 2.561 Feb. 8 3
11.985 0.415 0.106 ©0.457 2.564 Feb. 9 "
11.997 ©0.412 ©0.143 ©0.388 2.525 Feb. 10 "
12.001 ©0.406 0.100 ©0.486 2.538 Feb. 11 "
12.005 ©0.387 0.157 0.396 2.637 Dic. 13 "
- - -

(e, (d), (&) ,
woo 12.719 ©0.174 0.018 ©0.706 2.594 Feb. 8 LHa2S
12.742 ©.151 0.023 0.686 2.560 Feb. 15
12.622 ©0.153 0.016 0.714 2.572 Feb. 16
12.604 ©0.172 -0.004 0.737 2.576 Feb. 17
12.712 ©0.160 0.012 0.866 2.613 Dic. 12
12.757 ©0.184 -0.009 0.855 2.548 Dic. 13

- - - -
wieo'®’ 10.057 ©0.097 ©0.145 1.0S1 2.842 Feb. 8
wiog ‘s’ 11.480 ©0.160 0.161 0.853 2.753 Feb. 15
(e}, (e}, (£)
w108 12.085 ©0.429 0.102 0.461 2.622 Feb. 20
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vzo ! 11.273 ©0.388 0.166 0.420 2.590 Feb. 9

11.323 0. 352 0. 220 0.374 2.596 Feb. 10
11.268 0. 402 0.139 G.421 2.596 Feb. 11

- -
viiée 14. 483 0. 468 0.126 C.564 2.747 Feb. 15
14. 384 0. 345 0.261 0.378 2.187: Feb. 16
i4. 388 0. 369 0. 206 0.441 2.732 Feb. 17
14. 402 0.536 0. 300 0.211 2.891 Dic. 11
14.285 0.413 0. 060 0. 497 2.892 Dic. 12
14.332 0.422 0.266 0.491 - Mar. 14 2
14.372 0.419 0.201 0. 360 2.368: Mar. 15 2
- - - - -
(a) Un asterisco ") deba jo de una columna indica variabllidad -
variabilidad posible segun la dispersién de datos en esa banda é indice,
El simbolo (:) 1indica una jincertidumbre mayor que las dadas en el
capitulo II (seccidn A.1lc).
(b) Feb. = Febreroc de 1988; Dic. = Diciembre de 1988; Mar. = Marzo de 1989.
(c) Estrella variable & posiblemente wvariable en el continuo segun la
comparacién de los datos promedico de la tabla y los de Pérez et al.
(1989) y/d de Strom et al. (1971).
{(d) Estrella variable en HB segun la comparacién de los datos promedio de la
tabla y los de Pérez et al. (1989) y/6 de Strom et al. (1971).
(e) Estrella variable & posiblemente variable segun Walker (1956), Warner et
al. (1977), Sagar y Joshi (1983) y/&é Pérez et al. (1989).
(f) Estrella variable en HB segun Pérez et al. (1989).
Notas:
1. No se detectd en la banda u.
2. Malas condiciones climaticas.
3

. W86 probablemente dentro del campo del diafragma.

4. Contaminacidn posible por luz de W11l2.
5. Contaminacldn posible por luz de W132 y W157.
6. Contaminacidn posible por luz de W159.
7. Contaminaclén posible por luz de W181 y Wi1i79.
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II.A.2.- Fotometria JHKL'M.

II.A.2a.- Eguipo Instrumental y Procedimiento de Observacion.
IR cercano esta descrito en detalle por

1984). Se utiliza un detector de
Al

El equipo fotométrico en el

{1983, 1984; ver también Neri,
dentro de una botella criogénica.

depdésito de

Roth et al.

InSb, enfriado con nitrégeno ligquido,
noche en los alrededores del

hacer wvacio durante toda 1la

nitrégeno ligquido, se logra que éste cambie a fase sdélida y adguiera en

consecuencia wuna temperatura de 650 K. La botella contiene 1los filtros
2", 8" y

y cuatro diafragmas cuyas aperturas corresponden a 14",

JHKL' M,
Las longitudes de onda efectivas y los anchos de banda de

4.6" en el cielo.
los filtros se presentan en la Tabla 2. 3.

Tabla 2. 3.
Banda Aere (um) aAx (um)
J 1.25 0. 32
H 1.65 0.28
K 2.2 0.35
L’ 3.8 0.7
M 4.7 0.6

La discriminacién de la sefRal astronémica con respecto a la emisién de
fondo se logra mediante la modulacidon de la luz incidente sobre el detector,

presentandole alternadamente dos haces de luz cercanos y del mismo tamafio,
donde uno contiene a la estrella y el otro al cielo adyacente. Esto se lleva
a cabo con espe jo secundario oscilante montado en el telescopio de 2.12 m,
cuya frecuencia de oscilacién puede escogerse entre S y 20 Hz, y con un
amplificador sensible a la fase sincronizado con el movimiento del espejo
secundario. La separacién en el cielo entre los dos haces (& "tiro") puede
escogerse desde 1 segundo hasta 10 minutos de arco. Asimismo, con el objeto
de cancelar los efectos de la existencia de un gradiente espacial en 1la
asi como de asimetrias en cualquier parte del sistema,

brillantez del cielo,
haz en fase ("haz

se hacen llegar al detector en forma alternada el

positivo") y el haz en antifase ("haz negativo") con la sefial de posicién
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del espejo secundario osclillante. La diferencia de 1las integraciones por
segundo del haz positivo con las del haz negativo es proporcional al brille
de la estrella gue se observa.

En este trabajo usamos los diafragmas correspondientes a 14" y 12" en
el cielo, asi como una separacién entre haces en la direccidn norte-sur de
40" y 80", la cual se fija de noche a noche.

lLas estrellas estandares en el IR gue se usaron provienen de
versién revisada de la lista de Tapia et al.

(19886).

una

11.A.2b. - Reduccidn de Datos.

La reduccidn de datos en el

IR es similar
uvby-g,

aungue se realiza de una manera mas simple.
el procedimiento (consultar Neri,

a la reduccién de datos

A continuacién esbozamos

1984):

1) Se promedian las diferencias entre las integracliones por segundoc en
haz positivo y haz negativo adyacentes para cada estrella observada. Como se
menciond antes, esta diferencia es proporcional a la sefial del objeto.

11) Se calculan las magnitudes instrumentales correspondientes,
no correglidas por extinciéon atmosférica,

i11)

todavia
usando la ecuacién 2.1.

Se calculan 1las magnitudes instrumentales fuera de la atmésfera
terrestre usando la ecuacidén 2.2, sin incluir los dos ultimos términos.
coeficlentes de extincidn que se usaron son: 0.09, 0.06, 0.11, 0.14 y 0.27

para las bandas J, H, K, L' y M, respectivamente. La masa de ailre se calcula

simplemente tomando el primer término de la ecuacién 2.3.
iv)

forma:

Los

Las ecuacliones de transformacion al sistema estandar son de 1la

. (2.8)

donde m es la magnitud en el sistema estandar,

corregida por extincidn atmosférica,
noche.

m la magnitud instrumental
vy C la constante de punto cero para la
No se toman en cuenta términos que dependan del color de la estrella.

C se calcula sustituyendo en la ecuacién 2.8 los valores para m y m, de cada
estrella estandar observada en la noche,

y tomando su promedio.
v) Finalmente,

las magnitudes en el sistema estandar de las estrellas
problema se obtienen sustituyendo sus magnlitudes instrumentales,

corregidas
por extincidédn atmosférica,

en la ecuaciédn 2.8.
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II.A.2c.- Los Datos.

lLas observaciones de las estrellas problema en el IR se presentan en la
Tabla 2.4, donde se 1incluye 1lo sigulente: columna (1), nombre de la
estrella; columnas (2), (3), (4), (5) y (6), magnitudes en las bandas J, H,
K, L’ y M, respectivamente; columna (7), fecha de observacidn; y columna
(8), algunas notas sobre las estrellas de la muestra, presentadas al final
de la Tabla 2.4. Las incertidumbres tipicas esperadas (1e) en una
observacién individual, estimadas de las estrelals patron, son o®o07, o%o7,
o%o6, 07T1s Y o725 en J, H, K, L' y M, respectivamente.

Para finalizar esta seccidén, calculamos la probabilidad de gue se
observe(n) otra(s) estrella(s) del cumulo indeseable & casualmente en el
campo del diafragma cuando se integra la sefial de alguna estrella programa.
A partir de contecs hasta V = 21™ en la parte central del campo de NGC 2264,
Adams et al. (1983) estiman que el numero de estrellas asocliadas fisicamente
al cumulc es 1083.10 en un area proyectada en el clelo de 0.25 gradosz. Esto
implica que existen = 3.34 x 10”% estrellas / seg2 de arco en la parte
central (y mas densa) del cumulo. Por lo tanto, en el diafragma de 14" de
apertura (el mayor de los que se usaron) se tendran en promedic = 0.051

estrellas. La distribucidén gque se aplica en este caso es la de Polsson con

el valor medio de 0.051 estrellas. Si 1la probabilidad de observar una
estrella al azar es pequefia (= (0.051)! 790951, 4, = 0.04820) la
probabilidad de observar dos estrellas al azar es aan menor (=
(C).OSI)2 e" 9951, 2, = 0.00124) y despreciable para nuestro caso. En

consecuencia, concluimos que la probabilidad de contaminaciédn de nuestras
observacliones en el IR, causada por estrellas en el cumulo gue se encuentren
proyectadas a lo largo de la linea de la visual de los objetos programa, es
muy baja.
I11.B.~ Comparacidén de los Datos en el Optico y en el IR Cercano gcon
Observaciones Fotométricas Previas.
Los estudios fotométricos mas extensivos del cumulo NGC 2264 en el

sistema de Strmgren son los de Strom et al. (1971) y Pérez et al. (1989), y
en el cercano IR los de WSS y Peérez et al. (1987) (ver p. ej. Gezari et al.,
1987). En consecuencia, hemos comparado nuestros datos fotométricos con los
de estos autores. En las Tablas 2.5 y 2.6 se resumen estas comparaciones, en
donde se muestran las diferencias, &c¢, entre 1los valores promedioc en el

indice ¢ de nuestros datos (Tablas 2.2 y/6 2.4) y los correspondientes
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Tabla 2.4.~ Fotometria en el IR Cercano de Estrellas Peculiares en NGC 2264.

Estrella J‘® uts? k' IR M’ Fechd® Notas
(UT)
(1) (2) (3) () (s) (6) 7) (8)
W33 7.00 - 5.53 s.38 5.65: Feb. 9
7.02 5. 89 5.s2 s.10 5.43 Feb. 10
6.90 s.90 s. 38 s.38 5.76: Feb. 11
7.10 5.89 5.56 s.22 5.16 Dic. 11
6.94 s.82 s.4a7 5.22 4.96 Dilc. 12
7.01 s.90 s.s4 5.37 - Dic. 13
7.04 5.80 5.45 5.20 5.50 Dic. 14
W36 11.07 11.04 11.04 - - Dic. 11
10.92 10. 90 11.02 - - Die. 12
wae 8.64 8.49 7.7s 6.62 6.7 Feb. 9
8.47 8. 30 7.64 6.57 - Feb. 11
W69 5.77 5,11 s.00 s.12 5.17 Mar. 15
w77 11.85 11.11 10.72  10.32: — Mar. 14
w79 13.53 12.63 11.74 - - Mar. 16
W83 8.32 8. 40 8. 39 8.6 7. 3: Feb. 9
8.31 8.47 8.65 8.7 7.7: Feb. 13
8.52 8.4a2 8.49 8.22 7.5: Feb. 15
8.74: 8.74: 8.77: _— - Feb. 17
wsa 10.79 10.28 9.79 9.21: - Feb. 10
10.78  10.22 9.80 - — Mar. 14
10.49 10.17 9.75 — - Mar. 1S
woo'? 11.66 10. 60 9.45 7.74: 7.27: Feb. 15
11.54  10.49 9.29 7.47 — Feb. 16
11.45  10.41 9.27 7.44 €.8: bic. 12
11.51 10.48 9.31 7.52 6.9: Pic. 13
wioo'? 9. s9 .18 8. 39 7.25 5.1 Feb. 9
9.39 9.29 8. 39 7.14 6.34: Feb. 11
9.57 9.18 8. 22: 7.23 7.0: pic. 13
wWioa 10.98 10.86 10.97 10.7: - Dic. 13
w109 9.38 9.42 9.48 9. 70: — pic. 13
wiio®11.00 10.33 9.82 8.3: - Feb. 20
Wii2  10.87 10.80 11.11: 9. 80: - Feb. 17
10.96 10.87 10.79 10.47: - Feb. 20
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Wi67 12.01 11.5s
W176 13.18 12.60
w177 8.29 7. 98
wi7s 7.57 7.78
Wi7e 9.92 9. 89
wi1s1 ‘%10, 26 10. 38
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10. 30 °.85

10.34 9.95

10. 30 °9.87

Wi92  12.76 1242
13.00: 12.60

12.72 12.3a4

12.81 12. 45

w206 8.75 8. 86
w212 7.86 7.91
7.86 7.93

w217  11.43 10.55
11.55  10.62

11.46 10.6s

11.42 10.49

11.39  10.47

11.39  10.46

wzzz 9.63 9.54
s.65 9.58

11.54
12.39
7.94
7.87

9.78

10. 36

10. 80:

10.23

10. 18

10. 13:
10. 53:

10.17

9.37

9.32:
9.75:

9.31

12. 26:

i2.22

9.74
2.60
9.85
9.71

12.81
12.50
12.35

.95
.01

.99
.99
.89
.84
.82
.79

.55
.58

VY VOV OwY W~

8.67
8.71

9.36:

10.2:
12.7:

81:

san om o
o
(o]
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Mar.
Mar.
Dic.
Mar.

Feb.

Feb.
Feb.
Feb.
Feb.

Feb.
Feb.
Feb.
Feb.

Feb.
Feb.
Feb.
Feb.

Feb.
Feb.

Dic.
Dic.
Diec.
Dic.

Feb.
Feb.
Feb.
Dic.

Mar.

Dic.
Dic.

Feb.
Feb.
Feb.
Dic.
Dic.
Dic.

Dic.
Dic.

1S

is

13

17

16

17
is
20

16
17
i8
20

11
17
20

i1
20

11
12
i3
14

13
15
16
11

17

12
13

13
1s
16
11
13
14

12
13



w229 6.62 6.02 s.89 s. 77 6.7: Feb. 13
6.77 6.22 5.99 s.94 6.1: Feb. 15
- 6.21 S.94 5. 71 - Feb. 20
w237 6.96 6. 30 6.12 6.35 - Feb. 13
7.12 6.61 6.59 6.10 5. 4: Feb. 15
6.8S 6.15 6.00 6.05 §.55 Feb. 17
w238 8. 11 7.43 7.29 7.24 6.6: Feb. 20
w239 7.63 6. 89 - 6.59 6. 4: Feb. 20
Vi 11.49 11.12 11.07 9.6: - Feb. 10
11.49 11.09: 11.21: - - Feb. 11
11. 44 11.14 11.04 - - Feb. 13
vz 11.91 11. 46 11.29 9.7: - Feb. 9
11.85 11.43 11.31 10. 6: - Feb. 10
11.73 11.54: 11.76: - - Feb. 11
vis™ 12 1s 11.96 11.89 11.6S: - Feb. 10
12.12 11.86: 11.70: - - Feb. 11
12.26 11.99 11.87 - - Feb. 13
12.17 11.94 11.91 - - pic. 12
12.18 11.91 11.87 - - Dic. 13
12.10 11.88 11.96 - - Dic. 14
vzo 10. 21 9.87 9. 77 9. 3: - Feb. 9
10.21 9.84 9.75  10.3: - Feb. 10
10. 02 9.89: 9. 63: 9.87: 6.89: Feb. 11
viie 12.98 12.21 11.78 - — Feb. 12
13. 08 12.15 11.79 -~ Feb. 1S
12.80 12.10 11.61 . 3: - Feb. 16
12.89 12.27 11.93: - - Dic. 12
12.86 12.04 11.70 - - bic. 13
12.59: 11.90 11.61 -— - Dic. 15
vizs 10.93  10.42 10.37 8.61: - Dic. 14
(a) El simbolo (:) 4indica una Incertidumbre mayor que las dadas

capitule II (seccién A.2c).
Dic.= Diciembre de 1988; Mar.= Marzo de 1989.

= 0%3.

en el

(b) Feb. = Febrero de 1988;

(c) Estrella posiblemente varlable en el IR segin los datos de la tabla.
(d) [K (este trabajo) -~ K (Warner et al., 1977)}]|

Notas:

1. Malas condiciones climaticas.
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i.

reportados por estos autores, para las estrellas en comun:
8c = <c>(este trabajo) -~ <c>(otros autores) (2.9).
Asimismo, en las Tablas 2.5 y 2.6 se presenta la desviacién estandar de 1la
media para &c:
-1r72
<> = 0o / n (2.10),

donde o es la desviacidn estandar de 8c y n el numero de estrellas en comun.

II.B.1.- Observaciones en el Optico.
De la Tabla 2.5 se encuentra que no hay diferencias sistematicas entre

los datos uvby-8 de este trabajo y los de Pérez et al. (1989). No incluimos
a W33 en el calculo de 5c1 a causa de la gran discrepancia entre nuestro
valor de c y el dado por Pérez et al. para esta estrella. Esta es una

1
estrella wvarlable conocida (c.f. Sagar y Joshi, 1983). Por otra parte,

aunque parece existir una diferencia sistematica entre nuestras
observaciones y las de Strom et al. (1971) en V y m . creemos dque esta
discrepancia no afectara significativamente nuestros resul tados Yy

conclusiones, como se vera mas adelante.

II.B.2. - Observaciones en el IR.
De 1la Tabla 2.6 podemos ver que, dentro de nuestras incertidumbres
observacionales y excepto por el indice (K-L"'), no parecen exlistir

diferenclas sistematicas significativas entre nuestros datos y los de WSS &
los de Pérez et al. (1987). La gran discrepancia en (K-L) encontrada entre
nuestras observaciones y los datos de WSS (8(K-L) = 0730) puede abatirse
parclialmente si qultamos de la muestra en comin a las estrellas deficientes
en el infrarrojo (EDIR) (ver Capitulo VI}: en este caso encontramos 8(K-L) =
oT12 * 0.09 para 15 estrellas en comin. Sugerimos gque esta diferencia
residual puede deberse en parte a las longitudes de onda efectivas
diferentes entre nosotros y WSS: nuestro filtro L’ tiene Ao = 3.8 uym y el
filtro L de WSS tiene Ao = 3.5 pum. Por otro lado, las callibraciocnes de los
sistemas fotométricos han sufrido modificaclones de entonces a la fecha. La
buena concordancia entre los valores de (K-L) de Pérez et al. (1987) y los

de este trabajo apoyan estos argumentos.
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Tabla 2.5.—- Comparacidén de Datos UVBY-8

sv 3(b-y) s(m) s(c,) s(8) n's?
Este trabajo - oTos7 o015 -0T023 o®o14 -o”oos8 25
Strom et al.
(1971) *0. 027 *0. 004 +0. 005 +0.014 +0. 007
Este trabajo - -0T001 o®oo9 -07001 o" 007 -o7001 13
Pérez et al. ca) &) N
(1989) +0.016 "% *0. 007 *0. 022 *0. 023(h +0. 009
(a) &8V =V (este trabajo) — y (Pérez et al.).
(b) Se excluyd la estrella W33 (= V1i0).
{(c) Numero de estrellas en comun.
Tabla 2.6.~ Comparaciédn de Datos JHKL'M
8K n'® s0J-x) n® smE-K) ' sx-LIn'*’s(x-M) o
Este trabajo - o”oo0 39 0”07 28 -0T03 38 o730 21 - -
Warner et al. >
(1977) *0. 05 +0.03 *0.03 +0. 10
Este trabajo - 0705 13 -0%0os 13 -0T04a 13 o®o3 s'¥ o0.27 2
Pérez et al. (o)
(1987) +0.03 *0.02 *0.03 +0. 10 +07s50
(a) Numero de estrellas en comun.
(b) Notar que [L'] (este trabajo) = 3.8 um, ([L’] (Pérez) = 3.8 um y
[L]1(Warner) = 3.5 pm.
(c) &S(K-L) = 0.12 #*# 0.09 si1 se excluyen las Estrellas Deficientes en
el Infrarrojo (EDIR) (ver texto).
(d) Se excluyd la estrella W1i81 ya que su color (K-L) es incierto tanto en
este trabajo como en el de Pérez et al.
(e} Magnitudes 1lnclertas de Pérez et al.

y de este traba jo.



I11.C.~ Variabilidad.

Se buscd encontrar variablilidad en el éptico y en el IR cercano de

estrellas Jovenes comprendidas en nuestra muestra a partir de 1) la
dispersién de nuestros datos reportados en las Tablas 2.2 y 2.4, y 1i) de 1la
comparaclén de nuestros valores fotométricos promedio para algunas estrellas
con los correspondientes publicados por Strom et al. (1971) y/é por Pérez et

al. (1989) en el S6ptico, y por WSS y/6 por Pérez et al. (1987) en el IR.

I1.C.1.- ¥Variabilidad en el Optico.

Las estrellas que tienen una dispersidén de indices uvby-8 mayores que
30, donde ¢ es la incertidumbre tipica individual estimada a partir de las
observacliones de las estrellas patrén (ver Seccidn II.A.1lc), estan marcadas
con un asterisco debajo de la columna gue corresponde al indice variable, en
la Tabla 2.2. Encontramos evidencia de que wuna fraccién grande de 1las
estrellas programa son varlables en el continuo éptico y UV, y de que la
mayoria de este subconjunto también son variables en el indice B. Los casos
mas extremos son W110, wilze6, wWi39, wié1l, W1i84 y W217, las cuales son
estrellas veladas (consultar Cohen y Kuhi, 1979; este trabajo). En la Tabla
2.2 hemos sefalado también aquellas estrellas gque resultan ser variables al
comparar nuestras observacliones con las de otros autores, después de
correglr estas ultimas con las diferencias sistematicas de la Tabla 2.5.
Asimismo, hemos indicado en la tabla a las estrellas que han sido reportadas
como variables en la literatura. Estrellas gque son posiblemente varlables en
el continuo y no reportadas como tales en otros estudios son: W84, W104,
W159, W192, W206, WwW237, Vi, V2, V20 y V1ii6; de manera similar, estrellas
posiblemente variables en £ y no reportadas previamente en la 1literatura
como tales son: W33, W84, W159, W192, w224, V1, V18 y Vl1ie.

De la muestra de S0 estrellas incluldas en este estudio, concluimos gque
35 (i.e. 70 %) son variables 6 presentan indicios de variabilidad en uvby, y
que = la mitad de estas variables (18, i.e. 36 %) presenta también evidencia
de variabilidad en B.

II.C.2.~- VYariabilidad en el Cercano Infrarroljo.

A partir de la dispersioén de nuestros datos en la Tabla 2.4 parece que
Wi64 (V360 Mon) es también variable en el cercano infrarrojo. Como las
observaclones en este intervalo espectral no son muy precisas a la fecha, se

necesitan nuevas observaciones utilizando fotometria diferencial de esta

42



K

L]
4

estrella para confirmar definitivamente su variabilidad. No encontramos
diferencias apreciables entre los valores promedio de la Tabla 2.4 y los de
Pérez et al. (1987). Por otra parte, existen sels estrellas de nuestra
muestra con magnitudes K que difieren por mas de 073 con las reportadas por
WSS: W90, W100, W110, W181, W188 y V1S8S. Para tres de ellas la diferencia es
mayor que o®4: wW9Oo, W1l10 Yy Wi1i88. Wi188 esta = 15" al sur de la estrella
relativamente brillante W187, y sus magnitudes pueden estar contaminadas por
la luz de esta estrella. WI0 es una variable conocida en el 6ptico. Por otra
parte, W20 y W110 son estrellas que presentan lineas en emisién. Ademas,
estos tres objetos son subluminosos (W90 y W188 son EBSP, y W110 es ESA),
tienen excesos en el infrarrojo cercano grandes y también en el UV (ver
caps. V y VII), por lo tanto su variablilidad en el infrarrojo podria estar
asociada a sus envolventes circunestelares. Se requiere de nuevas
observaciones mas preclsas de estos objetos para confirmar su variabilidad
en el IR. En caso afirmativo, de nuestro estudlo se concluiria que al menos

7 de las estrellas de la muestra (i.e. 14 %) son variables en el IR cercano.

11.D. - Asoclacién con Fuentes Puntuales del Catalogo IRAS.

Para terminar este capitulo, se buscaron contrapartes en el Catalogo de
Fuentes Puntuales del "Satélite Astronémico Infrarrojo" ("Infrared
Astronomical Satellite, IRAS) para todas las estrellas de la muestra, con el
propdésito de dibujar sus distribuciones de energia espectral incluyendo el
intervalo de 1longitudes de onda mas amplio posible. Se consultdé también el
catalogo de Gezari et al. (1987). Se encontraron = 30 fuentes puntuales en
el campo de NGC 2264 (ver Fig. 1.6). Las posiciones de las estrellas de 1la
muestra (Lépez-Molina et al., 1990) fueron comparadas con las de las fuentes
puntuales de IRAS. A excepcidn de las estrellas W237 y W90, que discutiremos
abajo, todos los objetos estudiados en este trabajo se situan a mas de 20"
del borde del elipsocide de posicién de cualgquiera de las fuentes puntuales
IRAS en la regién.

Aunque W237 se situa dentro de la elipse de posicién de la fuente IRAS
06395+093S, las notas del catdlogo IRAS indican que la emisién de esta
fuente se debe muy probablemente a la presencia de "“cirrus galdcticos” en la
regién. Por lo tanto, inferimos que no existe asoclacién fisica de la fuente
IRAS con la estrella. Asimismo, la estrella W90 se localiza en el cielo a
solamente = 15" fuera del borde de la elipse de posicién de la fuente IRAS
06379+0950. Como las posiclones dadas por Lépez— Molina et al. son muy
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precisas (el error es menor que = 0.54") también se excluye la posibilidad
de gue se encuentren asocladas fisicamente.
En consecuencia, ninguna de las estrellas de nuestra muestra esta

asoclada fisicamente a alguna fuente puntual del Catalogo IRAS.



CAPITULO III

DETERMINACION DE LOS PARAMETROS FISICOS Y/0 TIPOS
ESPECTRAILES PARA LAS ESTRELILAS PROBLEMA.
II1.A.— Introduccion

Con el fin de estudiar las anomalias en las distribuciones de energia
espectral de ob jetos Jovenes, atribuidas usualmente a envolventes
clircunestelares, es necesario discriminar entre la emisién de la estrella y
la de su envolvente. Por lo tanto, se deben conocer las propledades fislicas
principales de la atmésfera de la estrella subyacente (por ejemplo: Terrs,
log &. IM/7H1). Para este propdésito el sistema fotométrico uvby—-8 es
particularmente util, ya que: 1) esta calibrado con modelos teédricos de
atmésferas estelares en el intervalo 4000 = Terr = S0000 K (e.g. Mihalas,
1972; Relyea y Kurucz, 1978; Bell y Gustafsson, 1978; VandenBergh y Bell,
198S5S; Lester et al., 1986; Bell, 1988; Kurucz, 1988; Lester y Kurucz, 1988),
¥ 11) existen en la literatura varias calibraciones empiricas de los indices
de Strdmgren con el tipo espectral, Tefr, log g, y/¢ [(M/H] para estrellas de
tipos espectrales entre B y M (e.g. Crawford, 1975, 1978, 1979a, 1979b;
Olsen, 1984, 1988; Saxner y Hammarbdck, 1985; Magain, 1987; Gray, 1988; este
trabajo).

En consecuencia, a partir de los indices de Strémgren se pueden inferir
las principales propiedades fislcas estelares si comparamos los indices
observados con los correspondientes obtenlidos de las calibraciones tedricas
y/é empiricas. Esto permite obtener valores adecuados de Terr, log 8 ¥y
[M/H], 6 equivalentemente el tipo espectral y la clase de luminosidad
(fotométricos), para las estrellas (no veladas) observadas en este sistema.
En efecto, Chavarria et al. (1988) estudiaron la naturaleza de la estrella
Ae/Be de Herblig VV Serpentis apoyandose en este método. Otros trabajos en
esta misma direccidén son los siguientes: Pérez et al. (1989), Chavarria—K.
et al. (1989a,b), Moreno et al. (1989), Neri et al. (1989) y Neri vy
Chavarria-K. (1989).

Sin embargo, las estrellas gque presentan emisién significativa en el

continuo 6ptico/UV superpuesto a la emisidén estelar (i.e., las estrellas

"veladas") presentan colores andémalos en los dlagramas color - color para
estrellas normales (ver Mendoza et al., 1990a; este trabajo), lo cual
dificulta la obtencién de sus parametros fisicos mediante este
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procedimiento. Por 1lo tanto, en estos casos lo correcto es determinar su

tipo espectral mediante espectroscopia directamente.

I1I.B. - Parametros Fisicos y/& Tipos Espectrales.

En el presente trabajo usamos diversas calibraciones tedricas y
empiricas del sistema uvby para determinar los parametros Tersr y log g, Y76
los tipos espectrales correspondientes, de las estrellas de nuestra muestra
(que llamaremos “fotométricos"). El mé todo se discutira en detalle
posteriormente en este capitulo (Seccidén III.D). En esta Seccidédn presentamos
los resultados de ese estudio.

Debido a gue los indices de Stromgren pueden estar afectados por
emisién no fotosférica, es convenlente también wusar tipos espectrales
determinados espectroscépicamente de las estrellas problema, ademas de los
fotométricos. Hay gque sefialar gque el tipo espectral de estas estrellas
Jévenes puede variar con el tiempo y con la longitud de onda en gque se
estudia hasta por una clase espectroscépica. En consecuencla, 1los tipos
espectrales fotométricos obtenidos aqui son comparados con tipos espectrales
de la literatura. Esto nos facilita adoptar un tipo espectral mas confiable
para cada una de las estrellas. El procedimiento para selecclonar este tipo
espectral "adoptado" y su ilncertidumbre asociada se explica en la Seccioéon
III.E.

Nuestros resultados se presentan en la Tabla 3.1. En la columna (1) se
incluye el nombre de la estrella. Los valores de Terr y log g fotométricos
se presentan en las columnas (2) y (3), respectivamente, y el tipo espectral
fotométrico correspondiente en la columna (4). Se usé la calibracién de
Schmidt — Kaler (1982) para transformar los valores de Terf y log g en tipos
espectrales y clases luminosas. El (los) método(s) particular(es) que se
usaron para obtener los parametros fotométricos se da(n) en la columna (S).
Los tipos espectrales tipicos para las estrellas problema encontrados en 1la
literatura se incluyen en la columna (6). En la columna (7) se presenta el
tipo espectral adoptado para cada objeto. En la columna (8) se incluye un
numero que indica la calidad del tipo espectral adoptado: los nimeros 1, 2 vy
3 indican, respectivamente, que la incertidumbre asociada a éste es menor &6
igual que 1, 2 y 3 subclases espectrales; el numero 4 1indica que 1la

incertidumbre podria ser mayor que 3 subclases espectrales.
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— Parametros Fisicos para estrellas peculiares en NGC2264.

Tabla 3.1.
TE‘®’ TE TE ot

Est. Ten_ log & (Fot) Método (11t) (adop) E(b-y)

w33 MOIV: K1y 2 gt MO1IV 4 0.722

w46 8030 3.40 ASIII bym A3V“)(’ ‘f’ 2 ASIII 2 0.060
ASITI'*? Asf

w&9 K6IV-V mc(emp) K3 II- 111“" K41V 2 ©.078
K3-4 1II-1IVv°¢

w73 GSIII mc (emp) GsII1(p?)‘*)Gg2-siv'”’ @GsiII 1 ~0.015

w77 K6V: by0s4 Ka ‘s’ KSv 3 o©.o088

w79 G7V: by084 continuo ‘®’ x7v 4 -0.314

W83 23540 4.10 B2V mc(tem) Bav ) @ pgorvt® B2V 1 ©.065

wsa 6430 4.30 FS5V mc(int) GOV-(“.GOV(Z). Fg's’ Gov 1 ©.032

W90 11600 4.00 B8V byec st?‘ 5, B9—-A9(?)' (e AOQV 2 0.204

mc(tem) A2p " ., Bav'?
W100 9320 4.15 AlV bym Aoy? A;zv“" AlV 2 ©0.081
, B8V

W104 8050 4.10 A6V bym s1v®, Fo-as‘® A6V 2 0.0s2

w108 6720 4.40 F3V mc(int) F7ve (11 ‘2’(;‘-‘)9 F7v 2 o0.168
GOIII-IVp

W109 15760 4.00 BSV mc(tem) Bev %) pav @ &) BSV 2 ©.040

w110 K3v: byos84 K3v 4 ©.003

W1l2 10840 4.20 B9V mc(tem)  Aov 2 B9V 1 0.045

wize K6V: by0O84 k511 ,k3'® KSIV 3 ©.005

Wi31 32000 3.75 09V mc(byc)  O7V(f) ‘”(997“’ osv 1 ©0.049
OSIII(f)

W132 12580 3.85 B7V mc(tem) Bgv@ @ B7V 1 ©.062

w139 GSIV-V mc(emp) G8V: ‘@ kor11®’ k3‘® G9IV 3  e.221

WiS1 6090 4.20 GOV mc(int) Fsv® gz2® Gov 3 -0.030

W1S7 12740 3.95 B7V mc(tem) Bgy (@@ B7V 1 0.049

W158 7340 3.40 A9III byc AT- FOIV—Vp(:;’ A9III 3 @©.122

FOV =, AS-FO

a7



e ]

b s

Wis9
wWisl
Wié3
wWié4
wWiés
w166
wie7

W177

wWi78

w179

wisi

Wis4
wis7
w189
wisz
w193
w206

w212

w217
w222
w224

w229

w237
w238
w239

10590

6490

8570

5900

25000

11330

12400

12900

6320
8260

13100

19270

8430

5870

4.50

2.25

3.95

4. 35
4.20

3.00

3.60

3. 60

3.90

B9V
K7v:
FSII
G1lIII

A4V

GlIII

G1iv

B1V

B9V

B8V

Kiv:
B7V
FSV:
Fév
ASV

B7III

B21vV

K3v:
AQ1IV

GlivV-V

K31V

K31v-Vv
KSI1IV

K2II1

mc(tem)
by084

me(int)
mc (emp )

bym

mc(emp)

mc{int)
mc (emp)

mc (azul)

mc(tem)

mc{tem)

byO84
mc(tem)
byC79
mc(int)
bym

byc

mc(tem)

by084
bym

mc (emp)
mc(int)

mc {(emp)

mc(emp)
mc (emp)

mc(emp)

AOV(Z) » (4)

K_,(6)

) 6)

G8V .F8

s) 2) (&< 3]
’

AS A2V

Ae/Be {10)

» A3

Fov-111 ‘Y’

BZ(G).P?}’S(I)

B2111'%’, B3V ®’

(4)

AOn °, v
B9. SVE’?

2), (8)

(a)

Bg—AOIV;y , B9-AO

Bgv(z) . £

K3I11® k38

B8 (4,)58‘,(2) . (8)

(1) ) (3)

Fov . F2v ,F5

Foz (@

A7IIIP'Y

(3]

Bsnts):

F88)‘,(2)
B7V

4) 1)
B2.5v‘* , B2¥
B3v§2) 'BZIV(S)

K3-51v-111°% k2'®

ASIVY, a2v (@ A3

Fsv(z)

k211-111Y k2111 'V’

K1-2I1I/1V

K2I11-111'%,Gor111 ™

k2-3111¢7

K1I1I-1v‘™

48

V(3)

B9V
K7v
FSII
G21IV
A4V
AOV
G1III

G1Vv

B1ivV

B9V

B8V

K21V
B7V
FS5v
FéeVv
ASV

B71V

B21vV

K31V
A31IV

G1IV-V

K2IiII

KOIII
K2-31I1

K2I1I

3

1

1

©.079
©.062
0. 450
0. 027
0.043
0. 958
-0. 040

0.034

0.041

0. 059

0. 035

—0. 064
0. 048
0.079
0.032
0.036

0.023

0. 035

-0.074
0.063

0.043

0.012

©.282
0. 039

0. 006



I R

i

vi G1IV-V mclemp) Fav'® G1IV-V 3 -0.008

vz G3IV-V mclemp) F7v™® G3IV-Vv 3 0.034

vis Fav byc F3v 3 o0.0s2

vz2o GOIV-V mc(int) Fsv® GOIV-V 3 0.036

Viié 5850 3.90 G111V mc (emp) F-72'®, Go-g2'® G1IV 1 0.044
mc(int)

Notas:

Referencias a Tipos Espectrales.

(1)

Pérez et al. (1989).

(2) Young (1978).

(3) Warner et al. (1977).

(4) Walker (1956).

(S) Strom et al. (1972a).

(6) Cohen y Kuhi (1979).

(7) Cilaria (1985).

(8) Pérez et al. (1987).

(9) Mermilliod (1976)

(10) Mendoza et al. (1990b).

{(a) Los : indican mayor incertidumbre.

(b) Calidad del Tipo Espectral Adoptade. Ver taxto.
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111.C.- Enrofecimiento de las Estrellas de la Muestra. -

En la columna (9) de la Tabla 3.1 se muestran los excesos de color
E(b-y) para nuestras estrellas programa, los cuales se calcularon como se
describe a continuacién.

Para estrellas mas tempranas gue = GO, el exceso de color E(b-y) se
obtuvo restando al color (b-y) observado el color (b—y)o obtenido de los
modelos de Kurucz (1988) y correspondiente al tipo espectral adoptado
(Columna (7) de la Tabla 3.1). Para las estrellas mas tardias se tomd el
color intrinseco (b—y)o dado por Olsen (1984) en el caso de estrellas de la
secuencia principal, y el de nuestra callbracién empirica preliminar para
las estrellas gigantes (que se discutira mas adelante). LLos colores
intrinsecos se 1interpolaron cuande fue necesario. En algunos casos muy
particulares (b—y)° se calculdé usando las fdrmulas de desenrojecimiento
iterativas de Crawford (1979b). Estos casos se mencionaran posteriormente.

111.D.- Derivacién de Tipos Espectrales Fotométricos.

III.D.1.— Correccion por Extincién Interestelar.

Con el fin de obtener los parametros fisicos de nuestras estrellas
problema, es necesario corregir las observaciones por extincién
interestelar. El enrojecimiento interestelar a NGC 2264 es pequefio (E(B-V)
o706 - o™os, e.g. Walker, 1956, Sagar and Joshi, 1983, Pérez et al., 1987;
E(b~y) = oToa, e. g Strom et al., 1971, Pérez et al., 1989, este trabajo;
E(V-R) = 0705, Mendoza y Gémez, 1980), aun cuando parece no ser uniforme a
lo largo de la cara del cumulo debido posiblemente a la presencia de nubes
de polvo (e.g. Young, 1978; Sagar y Joshi, 1983; este trabajo). AGn mas, 1la
ley de extincidén podria ser andmala en la direccidén de ciertas estrellas,
como lo muestran Pérez et al. (1987), quienes encuentran diferencias en el
valor de R con respecto al wvalor normal para varlias estrellas OB en
NGC 2264. Estos autores usan el método de ensayo y error de Tjie A Djie et
al. (1984), en el cual la distribucién de energia espectral observada de 1la
estrella en el visual se forza para que coincida con la distribucién
apropliada para su tipo espectral de los modelos de Kurucz (1979),
selecclonande de esta manera el valor adecuado de R.

Existen fédrmulas y/6 rutinas para desenrojecer los indices de Strdmgren
de las estrellas para distintos intervalos espectrales, clases de
luminosidad y metalicidades (e.g. Crawford, 1975, 1978, 1979a, b; Gray,
1988; Olsen, 1988). Para un intervalo espectral dado, estas férmulas y/6
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rutinas utilizan el valor observado de algun (algunos) indice(s) (usualmente
B, el cual no estad afectado por enrojecimiento interestelar)., Junto con
relaclones estandares entre éste (éstos) v los colores intrinsecos
apropiadas al intervalo espectral en cuestién,

intrinsecos de los demas indices.

para derivar asi los wvalores
En la Seccién I1I1.D.6 se describe en mayor
detalle este procedimiento para algunas estrellas particulares. Sin embargo,

las rutlnas cubren sélo el intervalo espectral =« B - G2, la mayoria de ellas

slendo validas unicamente para estrellas = F - G2. Debido a gue una buena
fraccidén de las estrellas incluldas en este trabajo tienen tipos espectrales
G — K, hemos decididec adoptar un procedimiento distinto al de las férmulas

y/6 rutinas anteriores para desenrojecer los colores observados, el cual se
describe a continuacién.

111.D.2.- El Diagrama le‘lh lgall‘

Se escogldé principalmente el diagrama color - color ([mll, [cal)’ de
aqui en adelante mc, para obtener los valores de Teff, log g, Y76 el tipo
espectral para las estrellas problema, por consliderarlo el mas adecuado a
nuestros propésitos, como podra aprecliarse en el presente inciso. De manera
analoga al método del parametro Q (Johnson y Morgan, 1953; ver también

Chavarria et al., 1987) se definen estos indices como:
[ml] =m - a (b-y) (3.1)
el = e, - a (b-y) (3.2),
donde a = E(mi)/E(b—y) (3.3)
v «, = E(cl)/E(b—y) (3.4)
son cocientes de enrojecimiento, los cuales estan dadeos por la ley de

extincién interestelar adoptada. En estas ecuaciones m, ¢,y (b-y)} son los

colores observados de la estrella y E(m‘), E(cl) vy E(b-y) son los excesos de
celor en cada indice.
De las ecuaciones (3.1) a (3.4) se puede demostrar que:

m 1 =m, - a (b-y),

[cll =cy — & (b—y)o.
donde (b—y)o,mo y €, seon los 4indices intrinsecos de la estrella. Por 1le
tanto, [mll y [c1] no dependen de la cantidad de extincién interestelar y/é
eircunestelar a las estrellas programa, si se conoce la ley de

enrojecimiento interestelar en la direccién de las mismas, ésto es, sl se
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conocen los valores de los coclentes de enrojecimiento « y e_. En este
trabajo se adoptan o« = -0.30 ¥y @« = 0.20 (e.g. Crawford y Mandwewala,
1976), los cuales corresponden a una ley normal de enro jecimiento
interestelar. La ventaja del método es gue se pueden construir diagramas mc
de modelos de atmésferas y/é estrellas de campo poco enrojecidas, y de
nuestros [mll Y [°1] observados derivar los principales parametros fisicos
de las estrellas programa.

Debe hacerse notar gue a causa del bajo enrojecimiento promedio al
cumulo, aun sl la extincidédn a algunas estrellas en NGC 2264 es anormal, no
introducimos errores grandes en la derivacidén de los parametros estelares
por este método. Para estrellas problema con alta extincién clrcunestelar (6
internube local) anormal, los errores seran naturalmente mayores, pero los
parametros fisicos asi obtenidos seran un buen principio para entender 1la
naturaleza de estas estrellas y de sus envolventes. En efecto, para la
mayoria de los casos de estrellas O-B de nuestra muestra, los tipos
espectrales fotométricos concuerdan dentro de una subclase con los
reportados por Pérez et al. (1989), gulenes usaron espectrogramas de barrido
& ("scanner®") para derivar sus tipos espectrales (ver Tabla 3.1). En
consecuencia, esperamos obtener mediante este procedimiento estimaciones de
Tefr y log g aceptables para estrellas no veladas.

Para incluir a las estrellas programa en el dilagrama mc se calcularon
los valores promedio de los indices observados y presentados en la Tabla
2.2. Se presentan dos diagramas mc: 1) en la Fig. 3.1a el correspondiente a
las estrellas tempranas e intermedias, Junto con colores de modelos tedricos
de atmésferas estelares (ver Seccién I1II.D.2a), y 1i) en la Fig. 3.1b el
correspondiente a las estrellas tardias, Junto con colores de relacliones

empiricas (ver Seccidén III1.D.2b).

III.D.2a.- Estrellas Tempranas e Intermedias.

En la Figura 3.1la se presentan también las curvas de temperatura
efectiva constante (lineas sélidas) y 1las curvas de gravedad constante
(lineas quebradas), basadas en varios modelos de atmésferas, como se indica
a continuacién. La "malla azul" (0.01 = [ml] = 0.03) esta construida con los
modelos fuera de equllibrio terméddinamico local (ETL) de Mihalas (1972), y
la "malla temprana" (0.02 = [mll = 0.22) y la "malla intermedia" (0.1 = [mi]
% 0.4) a partir de los modelos de Kurucz (1988). En estos ultimos modelos

Kurucz incorpera un nuevo tratamiento para la conveccidn. Nuestras
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Figura 3.1a.- Diagrama ([m], [c1]) para 1las estrellas tempranas e

intermedias de NGC 2264 tipos espectrales 0 - G tempranas). Las lineas
s6lidas conectan los colores sintéticos de modelos de atmésferas estelares
para un valor de temperatura efectiva constante Ters (K), en funcién de 1la
gravedad superficial log 8 (cgs). Las lineas quebradas conectan los colores
tedricos en funciédn de Teff, para un valor de gravedad superficial dado. La
malla azul ({m1] = 0.03) fue construida con los modelos fuera de ETL de
Mihalas (1972), y las mallas temprana (0.03 = [m1] = 0.2) e intermedia
(0.2 = [m1] = 0.4) con los modelos de Kurucz (1988). Las flechas sefialan 1la
direccién de la posicién de las estrellas gque se localizan fuera del diagrama.
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Figura 3.1b.- Diagrama (Imil, f{c1]) empirico para las estrellas tardias
de la muestra (G - M). Las lineas sélidas representan las trayectorias de
estrellas de secuencia principal (tomada de Olsen, 1984), y de gigantes (este
trabajo). Las lineas quebradas conectan a las subclases espectrales en ambas

secuencias. Las flechas sefialan la direccién de la posicién de las estrellas
que se localizan fuera del diagrama.
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comparaciones en el sistema uvby-8 de estos modelos con los anteriores de
Relyea y Kurucz (1978), muestran gue los modelos mas recientes de Kurucz
reproducen me jor los valores de gravedad para estrellas estandar y de campo,
mientras gue 1los modelos anteriores reproducen mejor los valores para la
temperatura efectiva, como se discute mé&s adelante. Se adoptaron los modelos
correspondientes a abundancias solares, va que Barry et al. (1979)
obtuvieron una metalicidad promedio relativa a la soclar, {FesHl = -0.15,
para una muestra de estrellas F y G en NGC 2264, a partir del analisis de

espectros de resolucién moderada.

I11.D.2b. - Estrellas Tardias. Calculo de la Calibracién Empirica para
Estrellas Gigantes.

En la Figura 3.1b se presentan la calibracién empirica de colores
intrinsecos [ml] v [cll para estrellas G, K y M de la secuencia principal
(Olsen, 1984), valida para 0.31 = [mll s 170, vy aguélla para las gigantes
calculada por nhosotros para este trabajo (luminosidad 1I11). Esta ultima se
obtuvo de 1la manera siguiente: (1) se seleccionaron gigantes G - M sin
enrojecimiento & poco enrojecidas en cada subclase espectral del "Bright
Star Catalogue” (Hoffleit y Jaschek, 1982; de agui en adelante BSC) que
ademas tuvieran fotometria uvby-8 en el catalogo de Hauck y Mermilliod
(1980; de aqui en adelante CHM), y (ii) se tomarcon los promedios de los
indices de las estrellas en cada subclase espectral y se trazdé una linea
suave a través de ellos. La calibracién empirica para estrellas glgantes es

valida en el intervalo 0.33 = [mil = 1.05.

Con el fin de evaluar la precisiéon del método anterior, hemos comparado
los valores de temperatura efectiva y de gravedad que se derivan para
estrellas a partir de su posicién en el diagrama mc, con los gue se obtilenen
mediante determinaciones mas directas. Asimismo, también se comparan los
valores de Teff y log g, determinados mediante el diagrama mc, con aquéllos
que se encuentran a través de 1la calibracién entre Tesrr y log g vs. tipo
espectral de Schmidt—-Kaler (1982), para estrellas de campo con tipos
espectrales bien determinados (del BSC) y fotometria uvby-8 (en el CHM).
Estos andlisis y sus resultados se detallan a continuacién.

(i) Malla Azul.~ Los valores de Terr y log g que se obtienen de la
posicién de las estrellas en 1la malla azul (ver Fig. 3.1a) no fueron
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comparados con los valores observados para estrellas O de campeo, debldo a la

falta de estrellas en el BSC con tipos espectrales precisos en este

intervalo de temperaturas. Sélo una estrella, W178, cae en esta malla, 1lo

cual da un argumento observacional a la posibilidad de
sufre efectos fuera de ETL. Se

que esta estrella
sugieren mas observaciones uvby-8 gque
permitan una determinaciédn independiente de ésto.

(11) Malla temprana.- Las temperaturas efectivas obtenidas de la malla
temprana se compararon con las determinadas por Code (1975) y Code et al.
(1976) para un conjunto de estrellas B-A III-V. Estos autores determinan
flujos totales integrando las distribuciones de flujo observadas,

Yy combinan
estos resultados con diametros angulares observados,

con el fin de encontrar

las temperaturas efectivas de estos objetos. Ocho estrellas de la muestra de

Code et al. caen en el dominio de la malla temprana. Los datos fotométrlcos
con el objeto de colocarlas en dicha

fueron los gue adoptaron para las mismas Relyea y Kurucz (1978). La

uvby-8 usados para estas estrellas,
malla,

Figura 3.2 muestra la relacién entre las temperaturas efectivas determinadas

por estos dos métodos [Terr{Code) vs. Terr(malla temprana)l. La linea de

pendiente unidad se muestra con propésitos de comparacién. Es claro gue las

temperaturas efectivas obtenidas mediante la malla temprana concuerdan muy

bien con las determinadas por Code et al. De manera similar, la Figura 3.3

muestra la comparacién para gravedades [log g(Code)

vs. log g(malla
temprana)l). En este caso 1la

concordancia no es tan buena. Sin embargo,
debido al hecho de gque, por una parte,

el nGUmero de puntos en la Fig. 3.3 es
insuficiente, vy

las estrellas difieren mencs de 0.3 dex de la 1linea de

pendiente unidad (exceptuando &« Gru y o« Oph: signos "x"}, por 1la otra, no

haremos ninguna correccidtn a los valores de log g obtenidos mediante
malla temprana. En consecuencia,

la
estimamos que las incertidumbres para Teff
Y log g determinadas de 1la malla temprana son = 500 K y 0.3 dex,
respectivamente. La comparacién usando estrellas de campo con tipo espectral

bien determinado en el BSC y con fotometria Stromgren en el CHM apoya la

discusién anterior. Los valores de los parametros fisicos obtenidos mediante

el diagrama mc y la malla temprana se indican con "mc{(tem)"

en la Tabla 3.1,
columna (S).

(1i5) Malla Intermedia. Estirellas de Gravedad Alta.- Los valores de
temperatura efectiva y gravedad que se obtienen mediante la malla intermedia
fueron comparados con los obtenidos por Nissen (1981) y Gehren (1981), para

una muestra de estrellas F y G tempranas seleccionadas por Saxner y
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Hammarbiéck (1985). Estas estrellas tienen gravedad alta, ésto es, log g =
3.5 dex. Para este mismo grupo de estrellas también se estimd, de manera
independiente, el valor de Tesrr usando sus tipos espectrales y clases de
luminosidad tomados del BSC y la calibracién de Schmidt-Kaler (1982, SK82)
entre tipo espectral y clase luminosa vs. Ters y log g. Los valores para
Tesrs de Nissen y Gehren (N+G) coinciden muy bien con los determinados a
partir de su tipo espectiral del BSC. En la Figura 3.4 se grafican estos
Yltimos contra los gque se determinan de la malla intermedia (int). Se
encuentra la sigulente relacién lineal:
Tef £ (SK82) = 0.91 Teff(int) + 773 (3.8),
con un coeficlente de correlacién r = 0.89, la cual esta representada por la
linea en la Fig. 3.4. De manera similar, en la Figura 3.5 se muestran los
valores de log g obtenidos con la malla intermedia contra agquéllos de Nissen
y Gehren. El1l mejor ajuste (lineal) a los datos estd dado por la ecuacidn:
log g(N+G) = 0.24 log g(int) + 3.34 (3.6},
cuyo coeficiente de correlacidén es r = 0.68.

Las estrellas BS B848 y BS 740 (signos "x") fueron omitidas en el
ajuste ya que se encuentran considerablemente fuera de la relaciédn. Por lo
tanto, en el intervalo 5500 = Teff s 7500 K los valores obtenidos con 1la
ayuda de la malla intermedia fueron corregidos usando las ecuaciones (3.5) y
(3.6). A partir de la dispersiétn de puntos en las Figuras 3.4 y 3.5
estimamos las Iincertidumbres introducidas por este método como = 300 K y 0.2
dex en temperatura efectiva y gravedad, respectivamente. Los parametros
estelares gque se obtuvieron con este método se indican con “"mc(int)” en la
columna (5) de la Tabla 3.1.

La comparacién gque resulta de usar estrellas de campo con tipos
espectrales dados en el BSC y fotometria uvby en el CHM, indica gque los

valores obtenidos con la malla intermedia deben corregirse por = + 250 K y

+ 0.6 dex en temperatura efectiva Y gravedad, respectivamente. Este
resultade es consistente con las correcciones gque se derivan de las
ecuaciones (3.5) y (3.6). En efecto, y por ejemplo, una estrella con
(Teff, log g) = (6000, 3.5) segun la malla intermedia, tendra (Teff, log g)

= (6237, 4.18) segin las ecuaciones (3.5) y (3.86), y (6250, 4.1) si
aplicamos las correcciones que resultan de la comparacién con las estrellas
de campo.

Las calibracliones teéricas de Relyea y Kurucz (1978) y de VandenBergh y

Bell (1985) para este intervalo de temperaturas también fueron estudiadas de

ss8




manera idéntica a las de Kurucz (1988). Se encuentra gue las temperaturas
efectivas y gravedades obtenidas del diagrama mc con los modelos de Relyea y
Kurucz, y con los modelos de VandenBergh y Bell, deben ser corregidos por =
+ 190 K y + 0.7 dex, y por = + 370 K y + 0.75 dex, respectivamente.

Del analisis anterior concluimos que los modelos de Relyea y Kurucz
(1978) dan los mejores resultados para la temperatura, y 1los de Kurucz
(1988) para la gravedad, si se utiliza el diagrama mc para determinar estas
cantidades en los intervales 5500 = Teff =% 7500 K y 3.5 = log g = 4.5 dex.

(iv) Malla Intermedia. Estrellas de Gravedad Baija.~- A diferencia del
caso de las estrellas intermedias de gravedad alta, para estrellas

intermedias de gravedad baja (i.e., log 8 = 3.0, y 5500 = Terr = 7500 K) los
valores de temperatura efectiva y de gravedad obtenidos directamente de la
malla intermedia se corrigieron afiadiendo 460 K y 0.12 dex, respectivamente.
Estas correcciones resultaron de 1la comparacién de 1los valores de los
pardmetros obtenidos usando la malla intermedia, con los gque resultan a
partir de la calibracién de Schmidt - Kaler (1982) para estrellas F y G
gigantes con tipo espectral en el BSC y fotometria Strdmgren en el CHM, de
manera similar al procedimiento seguido para las estrellas gravitativas en
el mismo intervalo de temperaturas. W163 es la uUnica estrella de nuestra
muestra gue cae en este dominio. Estimamos los errores mediante este
procedimiento como = 300 K y 0.7 dex en Terr y log g, respectivamente.

(v) Estrellas Tardias.- Para estrellas frias, 1i.e. estrellas en el
intervalo 0.3 = [m1] = 1.2, no encontramos modelos de atmésferas precisos
y/6 extensivos para construir una malla util usando los colores [mll bY [clL
En efecto, en los modelos de VandenBergh y Bell (1985) el indice [c1] se
vuelve insensible a luminosidad para estrellas con 5000 = Terr = 5500 K, y
crece sl la gravedad de la estrella aumenta en el intervalo 4500 = Tefr =
S000 K. Estos resultados no son apoyados por las observaciones (ver Fig.
3.1b). Segun la calibracién empirica, el indice [c1] es todavia ligeramente
sensible a la gravedad para estrellas G - K, aungue en menor medida que para
el caso de las estrellas intermedias {(ver Fig. 3.1a), y en el sentido en que
las estrellas de mayor gravedad tienen valores de [cll menores. En efecto,
las calibraciones empiricas presentadas en 1la Fig. 3.1b indican que las
estrellas de la secuencia principal tienen valores de [cll menores gque las
gigantes, para un valor dado de [mj]. Asimismo, [cil también se vuelve
insensible a la gravedad segin los modelos de Bell y Gustafsson (1978), los

cuales son validos para estrellas mas tardias gque = KO con log g = 3. Por
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otra parte, no existe continuidad entre las mallas construidas con 1los
modelos de Bell y Gustafsson y las de VandenBergh y Bell en el plano mc. En
consecuencia, se decidid utilizar las secuencias principal y de las gigantes
empiricas para encontrar los tipos espectrales de las estrellas programa con
[’"1] = 0730 en el diagrama mc (ver Fig. 3.1b). Los tipos espectirales que
resultan de esta manera se incluyen en la columna (4) de la Tabla 3.1. Las
estrellas para las cuales se siguid este procedimiento se indican con

"mc(emp)” en la columna (5) de la Tabla 3.1.

I11I.D. 4.~ Estrellas en la Regioén Bivaluada del DRiagrama _LLn_ml_]_, Ei_]_l.

En la Figura 3.1a se puede ver a un grupo de estrellas (W46, W222,
WieS, Wi193, Wi04 y W1i58) gue caen sobre ¢ muy cerca de la regidén bivaluada
en el diagrama mc centrada alrededor de [mll = 0.20 y [01] = .90, donde las
mallas temprana e intermedia se superponen y se doblan. Este problema se
debe a la ambiguedad del indice c, en el intervalo 7500 = Terf = 10000 (ver
p. ej. diagramas en el trabajo de Relyea y Kurucz, 1978). Cuatro estrellas
del trabajo de Code (1975) y Code et al. (1976), todas ellas con Tersr =
8000 K ¥y log g8 = 3.5, también caen en la misma regién del diagrama. La
posicidédn de las estrellas de Code en la malla intermedia indica temperaturas
Yy gravedades muy ba jas para ellas, por lo tanto se sugiere que las estrellas
de nuestra muestra gue caen en la regién bivaluada son también estrellas A
de secuencia principal. Hemos investigado mas a fondeo este problema
graficando en el dlagrama mc estrellas A y F de campo con tipos espectrales
del BSC y fotometria uvby en el CHM. Se encuentra que, en efecto, las
estrellas A V y 111 son las que caen sobre & cerca de la regidén bivaluada,
mientras gque las estrellas F V se localizan abajo de ella, en la regioén
inferior izquierda de la malla intermedia . Por lo tanto, se decidlé también
usar el diagrama ((b-—y)o, [mil) para encontrar las temperaturas y gravedades
de las estrellas gque se localizan en esta regién particular del diagrama mc.

LLa Figura 3.6 muestra el diagrama ((b—y)o, [mI]) para las estrellas
programa (circulos) y para las cuatro estrellas de Code (signos "x")
situadas en © cerca de la regién bivaluada en el diagrama mc. El1 color
(b—y)o de 1las estrellas problema se calculd restando el enrojecimiento
promedio al cumulo E(b-y) = 07040 al color (b-y) promedio observado de estos
objetos. El1 valor de E(b-y) usado es un compromiso entre los valores de
Pérez et al. (1989) y el obtenido en este trabajo (Capitulo IV). El indice

(b—y)o calculado de esta forma debe ser conslderado como un limite superior
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Figura 3. 4. - Cowmparacién entre los valores de Teff que se obtienen de
la malla intermedia (Fig 3.1b) para un conjunto de estrellas seleccionadas
por Saxner y Hammarbick (1985), y 1los valores gue se obtienen de la

calibracién entre tipo espectral y Tesr de Schmidt-Kaler (1982) para las

mismas. La linea sélida representa el ajuste por minimos cuadrados a los
puntos. .
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Figura 3.5.- Comparacién entre los valores de log g que se obtlenen de la
3.1b) para el mismo conjunto de estrellas incluidas en

malla intermedia (Fig.

la Fig. 3.4, y los valores que Nissen (1981) asi como Gehren (1981) encuentran
para las mismas. lLas cruces muestran las posiciones de BS 8848 y BS 740. La
linea sélida representa el ajuste por minimos cuadrados a los puntos, en donde

estas dos estrellas fueron excluidas.
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Eigura 3.6. - Diagrama (b-y, [m1]) para las estrellas que se sitian en &
cerca de la regioéon bivaluada en el diagrama ([(mi), [c1]) ([ci] = 1.0 y
[m1) =~ 0.18, ver Fig. 3.1a). Las lineas sélidas y quebradas representan los
colores sintéticos de los modelos de Kurucz (1988) para atmésferas estelares
con el mismo valor de temperatura efectiva y de gravedad superficial,
respectivamente. Las cruces muestran las posiciones para las estrellas de Code
(1975) y de Code et al. (1976) con temperatura efectiva similar a la de las
estrella problema. Entre paréntesis se presentan los valores de (Terr, log g)

de las estrellas de Code.



del valor verdadero, ya gue no se 1intentd hacer correciones debidas a la
extincidén circunestelar 6 interestelar local. En el caso de las estrellas de
Code el color (b-—y)o es el valor adoptado para las mismas por Relyea y
Kurucz (1978). Basados en la posicién de las estrellas de Code en el
diagrama {(b—y)o. [mll), decidimos aplicar correcciones de —-120 K y -0.4 dex
a los valores de temperatura efectiva y de gravedad, respectivamente, gue se
obtienen para las estrellas problema segun su posicién en este diagrama. Los
caracteres "bym"” en la columna (5) de la Tabla 3.1 se refieren a este
procedimiento. Las incertidumbres asociadas al mismo son = 400 K y 0.5 dex

en Terr y log g, respectivamente.

En las Figuras 3.l1a y b se pueden distinguir varias estrellas que se
localizan fuera de 1los dominios de las mallas tedricas y/6 empirica, por
debajo y a 1la lzgulerda de ellas. Algunas 1incluso quedan fuera de las
figuras y su posicidén se indica con flechas. Estos objetos tienen colores
[Cxl y/o [mll muy azules. Proponemos que la posicién de estas estrellas en
el diagrama mc esta afectada por emisién en la regién azul -~ ultravioleta
del espectro, particularmente en la banda u (A = 0.35 um), i.e., son
estrellas veladas. La emisién estelar en los filtros v, b y y puede también
estar contaminada de mayor a menor grado, respectivamente, por emisién de 1la
envolvente. En consecuencia, hemos estimado en estos casos tipos espectrales
aproximados usando el color (b-y) observado y corregido por la extincién
promedioc al cumulo, y usando la relacién entre (b—y)O vs. tipo espectral de
Crawford (1979b) para estrellas A — F V, 6 la de Olsen (1984) para estrellas

G - MV, ya que este indice es el menos contaminado por la emisién de 1la
envolvente. lLos objetos para los cuales se siguidé este procedimiento se
indican con "byC79" 6 "byOB4", respectivamente, en la Columna (5) de 1la
Tabla 3.1.

II1I.D.6.~ Cascog Particulares.
A continuacidén discutimos en detalle el procedimiento que se utili=zé

para algunas estrellas particulares.

W131 cae fuera (a la izquierda y abajo) de las mallas temprana y azul
en la Fig. 3.1a. Los parametros incluidos en la Tabla 3.1 se obtuvieron a
partir de su posicién en el diagrama (b—y)° vs. [c1], donde el valor de
(b-y)o se obtuvo aplicando las férmulas iterativas de desenrojecimiento de
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Crawford (1979b) para estrellas B. En estas rutinas, el indice ci observado
se usa para obtener un valor preliminar (b-y)’ mediante la relacién estandar
entre e, ¥ (b-y) que Crawford proporciona. Se calcula entonces una primera
estimacién del exceso de color E(b-y)' (= (b-y) - (b-y}'), la cual permite
corregir el color c, observado usando la relacién E(C1) = 0.2 E(b-y). E1
valor corregido de c, permite obtener una nueva estimacién de (b-y) a traveés
de la relacién de Crawford mencionada antes. Se necesitan s6lo unas cuantas
fteraclones para que el procedimiento converja y asi obtener los valores
desenrojecidos de estos indices. Se obtiene de este modo Terr = 32000 K y
log g = 3.75 para W131.

lLLa posicién de W90 en el diagrama mc (Fig. 3.1a) sugiere Tersr =
11000 K, aunque la estrella se localiza un poco a la izquierda de la malla
temprana. El diagrama (b—y)1 vs. [c1] sugiere, por otra parte, Terr =
12200 K y log g8 = 4.0 para este objeto, en donde el valor de (b—y)° se
obtuvo de la rutina de desenrojecimiento de Crawford (1979b) para estrellas
B. Se adopta en este trabajo Tersr = 11600 K ¥y log g = 4.0 para WSO.

W206 esta situada en una region no sensible a gravedad en el diagrama
me (Fig. 3.1a). Por lo tanto sus parametros fisicos resultaron del promedio
de los valores gue se obtienen de los diagramas (b—y)o vs. [cil y (b—y)o vs.
[mll. donde (b—y)o se obtuvo usando las férmulas de desenrojecimiento de
Crawford (1979b) para estrellas B. Se obtiene para esta estrella Tesrsr =
13100 K y log g = 3.00.

W158 estad localizada en la regién intermedia de gravedad baja y cerca
de la regién bivaluada en el diagrama mc, por lo tanto los parametros que se

adoptan agui para la estrella se obtuvieron de su posicién en el diagrama

(b—y)o vs. [c]]. El color (b—y)o se calculé usando las relaciones de
desenro jecimiento de Crawford {(1979b) para estrellas A. No usamos el
diagrama (b—y)° vs. [mll para esta estrella, ya que este diagrama resulta no

ser sensible a gravedad para estrellas mas tardias que tipo espectral B.
Encontramos para W1S8 Terf = 7340 K y log g = 3. 40.

V116 esta situada en el diagrama mc en una regidén entre la malla
intermedia y la calibracioéon empirica (Figs. 3.1a y b). La posicién en la
malla intermedia sugiere Terf = 5750 K y log g = 4 (extrapolando ligeramente
vy aplicando las correcciones de las ecuacicones 3.5 y 3.6), mientras que 1la
calibracién empirica suglere un tipo espectral GOIV para este objeto (Terr =
5940 K, log g = 3.7). En consecuencia se adopté Terr = 5850 K y log g =
3.90.
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Finalmente, la estrella variable W33 (ver Seccidn 11.B.1) cae

significativamente a 1la derecha y fuera del dominio de 1la calibracién

empirica en el diagrama mc Segun nuestras observaciones: ([mil, [c‘]) =
(1.283, -D.296) (Fig. 3.1b). Usando 1lcs datos uvby de Pérez et al. (1989)
para este objeto, ([mI]. [c’]) = (1.088, 0.14%), se infiere que su tipo
espectral es K - M a partir de su pesicién en el diagrama mc. Mendoza y

Gomez (1980) sugieren gue este objeto es una estrella de carbdn, debido al

hecho de que ocupa una posicidn similar al de estas estrellas en el diagrama

(B-V, V-R). La posicidén de W33 en el diagrama wmc segun nuestros datos y/6

los de Pérez et al. seria consistente con esta interpretacién, ya que el

blogqueo por lineas de metales en la Pbanda v preduciria un valor muy grande
del indice m,

3.1 (MO1V)

El tipo especiral gue se propone para la estrella en la Tabla

resulta de minimizar sus excesos de color, usando los colores

intrinsecos de una estrella tardia (ver Capituleo VII). La Figura 3.7 muestira

la distribucidén de energia espectral de la estrella,

desenrojecida por el
valor dado en la Tabla 3.1,

¥ la de una fotdésfera normal MOIV. Se puede
aprecliar que ambas distribuciones de energia son muy parecidas, lo cual
apoya el tipo espectral MOIV adoptado para la estrella en este trabajo.
otra parte, la posicidon de W33 en los dliagramas color -

Cap. IV) muestra gue no

Por
color en el IR {(ver
posee excesos de emisidén en esta regién espectral,

lo cual indica que esta estrella no es un objeto pre - secuencia principal.

Asimismo, su posicién en dichos diagramas es consistente

con un tipo
espectral K - M con 4 - S® de extincién en el

visual. Corrigiendo su

posicién en el diagrama color magnitud (Fig. 4.1) por este valor de 1la

extinclén se encuentra gue este objeto tendria wuna clase de luminosidad

I1I-I1I, lo cual esta en desacuerdo con sus tipos especirales fotométrico y

espectroscépicos (ver Tabla 3.1). En consecuencia, sugerimos gque W33 es
posiblemente una estrella de campo, a pesar de la alta probabilidad de
pertenencia a NGC2264 (p = 0.98) gue Vasilevskis et al. (1965) obtienen para

la misma, a partir de su estudic de movimientos propios en este cumulo.

I11.E.- Discusién y Conclusiones.

En este capitulo hemos presentado un método para obtener los valores de

(Ters, log g) y/% tipos espectrales fotométricos para estrellas = 07 — MO, a

partir de observaclones en el sistema uvby-B. Este procedimiento es vaAlido

para estrellas que no presentan emisién en el continuo

6ptico/Uv
significativa de origen no—estelar (i.e.

para estrella ne veladas). A partir
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Figura 3.7.- Distribucién de Energia Espectral de W33. La linea sélida
representa la distribucion de la estrella corregida por extincion

interestelar. La linea guebrada muestra la distribucién de una fotdésfera MOLIV
ajustada al mismo valor en el filtro "y" que el de la estrella. fas barras de

error al pie de la figura corresponden a nuestras incertidumbres tipicas en
cada banda.
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de 1la comparacién con 1los valores de estos parametros con los gue se
obtienen mediante otras determinaciones independientes, creemos gue las

incertidumbres en los tipos espectrales fotométricos son menores & iguales

que 1 y 2 subclases espectrales, respectivamente, para estrellas = 07 - A4 y
= A4 - GO. Para estrellas GO - MO, se usan las calibraciones empiricas para
obtener su tipo espectral, cuya incertidumbre puede ser mayor que las

mencionadas antes.

El sistema uvby-8 permite identificar con facilidad a las estrellas
veladas, las cuales caen fuera del diagrama mc (ver también Mendoza et al.,
1990a). Los tipos espectrales fotométricos determinados para estas estrellas
son sistematicamente mas tempranos que los espectroscépicos {(ver Tabla 3.1).
Para las estrellas veladas se did mayor peso a estos ultimos.

De 1la Tabla 3.1 se puede apreciar, sin embargo, gue aun los tipos
espectrales de 1la literatura para algunas estrellas no veladas difieren
considerablemente entre si. En estos casos el tipo espectral fotométrico
puede ayudar a disminuir las discrepancias, por lo cual se adoptd un tipo
espectral compromiso entre el fotométrico y los de la literatura.

En conclusién, hemos clasificado los tipos espectrales adoptados en
cuatro categorias, dependiendo de su incertidumbre (Columna (8), Tabla 3.1).
La categoria 1 corresponde a estrellas cuyo tipo espectral adoptado tlene
una incertidumbre menor 6 igual a una subclase espectral.: aqui se
encuentran la mayoria de las estrellas tempranas O — B (18 estrellas, i.e.
el 35% de l1la muestra). En la categoria 2 hemos incluido objetos cuyo tipo
espectral adoptado puede tener una incertidumbre de hasta dos subclases
espectrales; agqui encontramos a la mayoria de las estrellas lntermedias

(A - F) de 1la muestra (15 objetos: 29%). La categoria 3 corresponde a
objetos con tipo espectral incierto hasta tres subclases espectrales: 1la
mayoria de las estrellas tardias (G - M) y algunas estrellas veladas (15

estrellas: 29%Z). Finalmente, las estrellas cuya incertidumbre en el tipo
espectral adoptado puede ser mayor que tres subclases espectirales pertenecen
a la categoria 4. Las estrellas miembros de este grupo son: el objeto
peculiar W33, las estrellas veladas W79 y W110, y la estrella muy enrojecida
W1l66.

Comao trabajo futuro se pretende hacer clasificaciones espectrales
detalladas en el rojo y en el azul de las estrellas de la muestra, en
especial de aquéllas en las categorias 3 y 4, para refinar sus tipos

espectrales.
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CAPITULO IV
DIAGRAMA COLOR MAGNITUD Y DIAGRAMAS COLOR COLOR PARA LAS
ESTRELIAS PECULIARES EN NGC 2264.

En este capitule se presentan y discuten el diagrama color—-magnitud
(b-y, V) para todas las estrellas observadas en NGC 2264, asi comec una serie
de diagramas color—-color para los diversos grupos de estrellas peculiares
del cumulo. Para cada estrella (6 punto en los diagramas) se usaron los

valores promedio de los datos fotométricos de las Tablas 2.2 y 2.4.

IV. A -Diagrama Color — Magnitud.

IV.A.1.- E]l Diagrama.

En la Figura 4.1 se muestra el diagrama (b-y, V) para todas las
estrellas observadas en NGC 2264. Se afiadieron a la figura las estrellas
Wi88 y W44, cuya posicidédn corresponde a los valores del indice B-V
reportados por Walker (1956) y transformados a b-y, usando el diagrama (B-V,
b-y) de Crawford y Barnes (1970). Aungue estas estrellas no pudieron ser
observadas por nosotros en el sistema de Stromgren, se tlenen datos en el
infrarrojo de ellas (W188: este trabajo; W44: WSS), por 1lo cual fueron
afiadidas al diagrama para reforzar la muestra de estrellas bajo secuencia
principal (ver Cap. V).

La secuencia principal de edad cero (SPEC) qgue se muestra en esta
figura se obtuvo juntando la calibracién de (b-y) vs. Mv de Crawford (1i979b)
para estrellas B, A y F, con la dada por Olsen (1984) para las enanas G, K y
M. Las secuencias para estrellas FO — KS de clases de luminosidad III y 11,
segin las calibracliones de Mv vs. (B-V) de Schmidt - Kaler (1982), también
se incluyen en la Figura 4.1. El indice (B-~V) se tranformé al indice (b-y),
como se explicé anteriormente. Las secuencias fueron desplazadas por 10701 v
0705 a lo largo de los ejes V y (b-y) en la Fig. 4.1, respectivamente, 1lo
cual resulta de ajustar la secuencia principal a las estrellas B del cumulo
(ver Seccidn IV.A.2). El vector de enrojecimiento para una ley normal con

Av = 1® también se muestra en la figura.
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Figura 4.1.- Diagrama Color- Magni tud (b-y, V) de las estrellas

peculiares asocliadas a NGC 2264. También se muestran la secuencia principal
(secuencia de edad cero = SPEC) Yy las de clases de luminosidad IV, TIII y II.
Se han demarcado varios Brupos en el diagrama: estrellas glgantes rojas (GR,
+), estrellas gigantes rojas subluminosas (GRS, triangulos vacios), estrellas
bajo secuencia principal (EBSP, cuadrados vacios) y las regiones de estrellas
A-F y del tipo T Tauri. Los circulos vacios indican la posicién de las
estrellas subluminosas adiclonales (ESA).
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IV.A. 2. - Méduleo de Distancia, Distancia ¥y Enrojecimiento Promedio a
NGC 2264.
AJustando la secuencia principal de Crawford a la definida por las
estrellas B (W178 a W159) (Fig. 4.1) encontramos un médulo de distancia:

M.D. = o780 % 0.11 (4.1),
el cual corresponde a una distancia a NGC 2264 de:

D = 910 = 50 pc (4.2),
Y un enrojecimiento promedio:

E(b-y) = 0705 * 0.01 (4.3).

Estas determinaciones se obtuvieron de la siguiente manera:

(1) Se calcularon individualmente los médulos de distancia aparentes de
las estrellas B del cumule (né corregidos por extincién interestelar),
restando a las magnitudes visuales promedio de estas estrellas (calculadas
de la Tabla 2.2) las magnitudes absclutas visuales correspondientes a sus
tipos espectrales espectroscoépicoes. Estos Ultimos se tomaron de la
literatura (Pérez et al. 1987, 1989; Young, 1978; ver Tabla 3.1). La
calibracion Mv vs. tipo espectral de Schmidt—- Kaler (1982) fue usada con
este propésito. El promedio de estos valores resulta ser:

M.D. + A = 10701 % 0.10,
donde Av es la absorcidn promedio en el visual a NGC 2264.

{(ii) La secuencia principal de Crawford, colcocada a este valor en el
eje vertical (V), fue desplazada a 1lo largo del eje horizontal en el
diagrama color - magnitud hasta que se ajustara a las posiciones de las
estrellas B del cumulo. E1 desplazamiento resultante fue de

E(b-y) = oTos = o0.01,
el cual representa el valor promedio del enrojecimiento al cumulo.

(iii) Adoptando una 1ley de enrojecimiento normal a NGC 2264 y el
cociente de enrojecimientos E(b-y)/E(B-V}) = 0.74 (Crawford y Mandwewala,
1976), se encuentra Av = o%21 = 0.01, con lo cual se obtiene finalmente M. D,

Cabe sefialar que en la determinacién de distancia se han ignorado los
posibles efectos evolutivos post — secuencia principal de las estrellas B,
ésto es, se ha supuesto gque se encuentran sobre la secuencia principal del
diagrama color - magnitud. El1 valor para el enrojecimiento promedio a
NGC 2264, gue se deriva en este trabajo, concuerda con el obtenido por Pérez
et al. (1989): E(b-y) = 07031 * 0.009, y la distancia promedio encontrada
resulta ser el compromiso entre las determinaciones de Mendoza y Goémez
(1980; 875 pc) y de Pérez et al. (1989; 950 = 75 pc).
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IV.A.3.- Grupos de Estrellas en el Diagrama Color — Magnitud.

En la Figura 4.1 podemos identiflicar a tres de los grupos de estrellas
peculiares gue se menclionaron en el Capitulo I:

(1) Las estrellas que se sitian debajo de la secuencia principal, EBSP,
que se grafican como cuadrados vacios.

{ii) lLas cuatro estrellas de tipo espectral K y clase de luminosidad
I1II-II segin WSS, gue se localizan = s® por debajo de la rama de las
gigantes (las GRS), marcadas con triangulos vacios.

(iii) Las estrellas gque, aun cuando no caen por debajo de la secuencia
principal, son significativamente subluminosas con respecto a estrellas del
mismo color (i.e. las ESA, circulos vacios).

También se muestra en el diagrama el dominio de las estrellas T-Tauri,
la regién de estrellas A-F del cumulo, y un grupo de gigantes G-K "normales®
(signos +) (ver p. ej. Walker, 1956).

Comparando la Fig. 4.1 con los diagramas color - magnitud de Walker
(1956) y de Strom et al. (1972b) (Figs. 1.1 y 1.3, respectivamente), se
puede ver que: (1) 1las EBSP W90, Wi92 y W79 estadn mas proéximas a 1la
secuencia principal en nuestro diagrama que en el de Walker, (ii1) V1ié y
W161l se encuentran por encima de la secuencia principal en nuestro diagrama,
mientras gue se localizan por debajo de ella en los diagramas de Strom et
al. y de Walker, respectivamente, (iii) W167 se situa por debajo de la
secuencia principal en nuestro diagrama y por arriba de ésta en el de
Walker.

Estas discrepancias persisten aun cuando transformamos 1los colores
(B-V) de 1las estrellas a (b-y), usando las graficas color - color de
Crawford y Barnes (1970). Sugerimos gque las diferencias mencionadas se
deben, al menos en parte, a dos causas:

(a) La variabilidad intrinseca de estos objJetos. En efecto, la bien

conocida estrella variable W90 (c.f. Walker, 1956; Strom et al., 1971,
Mendoza y Gémez, 1980; Sagar y Joshi, 1983; Rydgren y Vrba, 1987; Pérez et
al., 1987, 1989; este trabajo) es actualmente mas brillante (V = 12?7, ver

Tabla 2.2) gque cuando fue observada por Walker (V = 1370), mientras que W167
es ahora mas débil (V = 1472 vs. 14T0). Ademas, las estrellas W79 y Wiél
(las cuales estan fuertemente veladas, ver Capitulo VII) tienen un indice
mas rojo segun nuestras observaciones gue en las de Walker, una vez que se
transforma el indice (B-V) de Walker a (b-y): (b-y)(este trabajo) = 0.490 y
0.866 para W79 y Wi61, respectivamente, y (b-y)(Walker) = 0.327 y 0.423.
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(k) Las distintas distancias adoptadas a NGC 2264. Es conveniente hacer
notar que el médulo de distancia adoptado en este trabajo (M.D. = 978) es
o®3 mayor al adoptado por Walker y por Strom et al., ¥y por lo tanto, la
secuencia principal en el diagrama coclor - magnitud de este trabajo se
encuentra desplazado por esta cantidad en el eje V, hacia magnitudes mas
débjiles, con respecto a la secuenclia principal usada por estos autores. Esto
es, las estrellas gque se encuentren a menos de 073 por debajo de 1la
secuencia principal de estos autores, se situaran sobre 6 por encima de la

misma en nuestro diagrama (p. ej. Viié).

I1V.B. - Diagramas Coclor - Color.

IV.B.1. - Estrellas Subluminosas y Gigantes Normales.
(1) Diagrama {(b-y, V-K).- En la Figura 4.2 se presenta el diagrama

(b-y, V-K) para las EBSP (cuadrados vacios), las GRS (triangulos vacios),
las ESA (circulos vacios) y las gigantes (signos +). Se muestra la relacién
correspondiente para estrellas de la secuencia principal, donde los indices
(b-y) fueron tomados de las calibraciones de Crawford (1979b) (estrellas
B — F; (b-y) = 0.36) y de Olsen (1984) (estrellas G ~ K; (b-y) = 0.36), y
los colores (V-K) de Johnson (1966) (linea sdélida) y de Koornneef (1983)
{linea quebrada). Asimismo, se muestra el vector de enrojecimiento para una
ley normal con Av = 17, Se incluye a la estrella W161 como miembro de las
EBSP en este diagrama (y también en las Figuras 4.3 a 4.5), ya que, aunque
no se localiza por debajo de la secuencia principal en nuestro diagrama
color - magnitud (Fig. 4.1), la estrella se situa por debajo de ésta en el
diagrama color — magnitud de Walker (1956; ver Fig. 1.1 y Seccién IV.A).

En la Fig. 4.2 se puede apreciar que todas las EBSP, las GRS y las ESA
wWies, viie, W164 y W110 se localizan por encima de 1la relacidén para
estrellas de la secuencia principal, ésto es, tilenen excesos de emisién en
la banda K para su color (b-y). Lo anterior indica 1la presencia de
envolventes circunestelares en estas estrellas. Por otra parte, las ESA
wWi04, V18 y W151, la EBSP W192 y todas las gigantes ocupan posiclones
normales en el diagrama, indicando que no poseen excesos de emislén en el IR
con respecto a sus flujos en el o6éptico.

(1i) Diagramas Color — Ceclor en el Infrarrojo.—- En las Figuras 4.3, 4.4
Y 4.5 se muestran los diagramas (H-K, J-H), (K-L', H-X) y (L'-M, K-L’)},
respectivamente, para las estrellas subluminosas y las gigantes "normales".

Las barras denotan las incertidumbres tipicas en nuestras observaciones. Se
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Figura 4.2.- Diagrama (b-y, v—-K) para las estrellas bajo secuencia
principal (EBSP, cuadrados vacios), gigantes rojas subluminosas (GRS,
triangulos vacios), estrellas subluminosas adicionales (ESA, circulos vacios)
y smigantes rojas (GR, +). Se muestra la relacién para estrellas de 1la

secuencia principal usando los colores (b-y) de Crawford (1979b; b-y = o™36) vy
de Olsen (1984; b-y = 0.-36), Junto con los colores (V-K) de Johnson (1966;
linea sé6lida) y los de Koornneef (1983; linea quebrada). Se incluye también el
vector de enrojecimiente para una ley normal con Av= 1™
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incluye también en cada figura la 1linea correspondientes a la emisién de
cuerpo negro, las secuencias principal y de gigantes de Koornneef (1983) y
el vector de enrojecimiento para una ley normal con Av = 5®. Los cuadrados
llenos representan los colores de fotédsferas (cuerpos negros) a temperaturas
de 4000°%k (Figs. 4.3 y 4.4) y de 3000°%k (Fig. 4.5). LlLas 1lineas discontinuas
que conectan la fotésfera con la linea de cuerpo negro, en cada figura,
muestran las trayectorias correspondientes a la emisién combinada de la
fotésfera y una envolvente circunestelar de polvo a temperatura f1lja, donde
la contribucién de la envolvente al flujo observado total, p, crece de cero

al clen por ciente. E1l1 valor de p esta dado por:

<
1

p=qT;/(qT;+T) (4.4),

donde T: Y T2 son las temperaturas de la fotdosfera y de la envolvente,
respectivamente, y g es un factor de escala para calcular el indice de color
(ecuacién 4.5) deblido a la presencia de la emisién de la envolvente. El1
valor de q se calcula en funcién de p para 'I‘:l Y Tz dados. Los valores
adoptados para TZ son 500, 800, 1000 y ISOOOK. Las lineas qguebradas con
puntos corresponden (de izgquierda a derecha) a valores de p de 0.2, 0.4,
0.6, 0.8 y 0.9 ,en la Figura 4.3, y de 0.2, 0.4, 0.6 y 0.8, en las Fliguras
4.4 y 4.5. Los colores de la emisién comblnada del sistema estrella -

envolvente se calcularon mediante la ecuacidn:

(D‘«;]"D‘z]) = (4.5)
-2.5 log ([B;\I(TIJ + qg th(Tz)] 7 [BAZ(T:L) + q sz(Tan) + C.‘2
donde BA:(TJ) es la funcién de Planck evaluada en la longitud de onda A‘ v

en la temperatura TJ, y la constante Clz esta dada por:

C12 = —-2.5 log [BAZ(T) / BA1 (T)] (4.6),
con T = 1000001(. Se usaron las longitudes de onda de San Pedro Martir (ver
Tabla 2. 3).

lL.a Figura 4.3 revela la presencia de excesos de emlsidén significativos
en la bandas H y K, con respecto al flujo en la banda J, para la mayoria de
las estrellas subluminosas (EBSP, SRG y ESA), qulienes se encuentran a la

derecha de las relaciones para estrellas de la secuencia principal y/6
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Diagrama infrarrojo (H-K, J-H) para las EBSP (cuadrados
ESA (circulos vacios) y GR (+). También se
lLas secuencias para estrellas de

la linea correspondiente a

Figura 4.3.—

vacios), GRS (triangulos vacios),
muestra la posicidén de la estrella W33 (x).

secuencia principal y gigantes de Koornneef (1983),
de cuerpos negros a distintas temperaturas y el vector de
Las barras

los colores
enrojecimiento para una ley normal con Av = 5™ también se incluyen.
muestran incertidumbres tipicas en las observaciones. Las lineas guebradas
conectan los colores resultantes de la superposiclién de una fotésfera con T
4000 K (cuadrado lleno) con cuerpos negros a distintas temperaturas en donde

crece de cero al

la contribucién a la luminosidad total de los ultimos, p.
Las lineas quebradas con puntos corresponden, de izquierda a
0.8 ¥y 0.9 {(ver ecuacién

cien por cliento.
derecha, a valores del parametro p de 0.2, 0.4, 0.6,

4.4). El diagrama y los subsigulentes en las Figuras 4.4 y 4.5 se calcularon
con las 1longitudes de onda efectivas del sistema infrarrojo de San Pedro
Martir.
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Figura 4.4. - Diagrama (K-L’, H-K) para las estrellas bajo secuencia
principal, gigantes roJjas subluminosas, estrellas subluminosas adiclionales,
gigantes rojas y la estrella W33. Los simbolos y 1lineas tienen el mismo
significado gque en la Figura 4.3. Los valores de p representados son, de

izquierda a derecha, 0.2, 0.4, 0.6 ¥y 0.8.
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4.5.- Diagrama

(L’-M, K-L') para las estrellas bajo secuencila
principal, gigantes rojas subluminosas,
gigantes rojas y la estrella W33.

estrellas subluminosas adiclionales,
Los simbolos y 1lineas tienen el mismo
significado gque en la Figura 4.3,

excepto por el hecho de gque se ha camblado
la Terr de la fotésfera de 4000 a 3000 K. lLeos valores de p representados son
los mismos de la Fig. 4.4.
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gigantes en el diagrama. En los cascos de las estrellas W90, W44, W79, W1i0 y

W165, 1las temperaturas del polvo de 1las envo.ventes gue se infieren se

encuentran en el intervalo = 1300 - ITOOOK. Asimismo, la fracclén de energia

la energia total del sistema
para W90, = 604 para W79, = 40%

emitida por 1la envolvente, en relacién a
estrella - envolvente, es de = T0%

para
W1i1l0 y Wa4, vy = 20% para W1leS.

Por otra parte, las gigantes ocupan
pesiciones para estrellas normales en la figura.

De manera similar, 1la Figura 4.4 indica excesos importantes en las

en relacién a la banda H, para las EBSP WwWiel,
para las GRS W139, Wig84 y W217,

bandas K y L', W90 y wisz,
asi como para las ESA W16S5, Wlé4 y W110. lLas
temperaturas de las envolventes inferldas del diagrama varian entre = 500 y
1500°K. La emisién de las mismas es de = 60%

= de la emisién total del sistema
estrella

— envolvente en el caso de W90, y Se encuentra entre el 20 y el 40%
para las otras estrellas que muestran excesos de emisién en el diagrama.
demas estrellas ocupan posiciones normales en la figura.

Finalmente,

Las

la Figura 4.5 muestra gue las estrellas W90 y Wié4,
como las GRS W184, W139

bandas L' y M,

asi
Y W217 también muestran excesos de emisién en las
en relacién al flujo en la banda K.

temperatura de color de la envolvente es = 1000°K. Y Su emisidn representa =

En el caso de W90 la

el S0% de la emisidén total del sistema. Las temperaturas gue se infieren

para las otras estrellas son menores (T = 300°K).

En conclusién, los diagramas color - color en el infrarrojo muestran

gue la mayoria de las estrellas subluminosas poseen excesos de emisiédn en

el infrarrojo cercano. Sin embargo, las distintas temperaturas para el polvo

que se derivan de los distintos diagramas indica que las envolventes no

emiten como un cuerpo negro a una sola temperatura. Por ejemplo, en el caso

para la envolvente disminuye
conforme aumenta la longitud de onda de observaciédn: de T = 1500°K en la

Fig. 4.2 a T = 1000°K en 1la Fig. 4.5. Por otra parte, las gigantes no
presentan ninguna indlicacién de la presencia de polvo circunestelar.

de W90, la temperatura de color inferida

IV.B.2.-Estrellas Deficientes en el Infrarrojo.
(1) Rilagrama (b-vy, V-K).

En la Figura 4.6 mostramos el diagrama (b-y,
V-K) para las estrellas deficientes en el

infrarrojo. La relacidén que se
incluye para estrellas de

la secuencia principal se formé de distintas
calibraciones entre tipo espectral y los indices de color (b-y) 6 (V-K) de

la literatura. La linea sélida fue construida usande la callibracién entre
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tipo espectral vs. (b-y) de Crawford (1979b) y aquélla entre tipo espectral

vy (V~K) de Koornneef (1983). Similarmente, la linea guebrada resulta de las

—-—
calibraciones entre tipo espectral vs. (b-y) y tipo espectral vs. (V-K) deg %
Crawford (1979b) y de Johnson (1966), respectivamente. Finalmente, la linea ;g
guebrada con puntos se formé con las calibraciones de Olsen (1984} entre% =
tipo espectral y (b-y), y de Koornneef (1983) entre tipo espectral y (V-K). __ ==
En la Figura 4.6 también se muestra el vector de enrojecimiento para una ley %zi -
normal con Av = 17 =
Se puede apreciar en este diagrama que, dentro de nuestras -éc %
incertidumbres observacionales, no existe evidencia de que el indice (V-K) :s

sea significativamente menor que el predicho por la relacién para estrellas

de la secuencia principal (comparar con la Fig. 1.4). En efecto,

la posiciédn
de los objetos en el diagrama es

consistente con sus
(Tabla 3.1) y con el enrojecimiento

E(b-y) = 0705 (Seccién IV.A.2).

tipos espectrales
interestelar promedio al cumulo
En consecuencia, nuestras observaciones no
apoyan la existencia de estrellas con flujos en el infrarrojo

"deficientes"
en relacién a sus flujos en el visible.
(ii1) Diagramas Color = Color en el Infrarrojo.— En las Figuras 4.7 y

4.8 se muestran los diagramas (H~-K, J-H) y (K-L, H-K), respectivamente, para
las estrellas deficientes en el IR (EDIR) reportadas por WSS. En ambas

figuras hemos graflicado tanto las observaciones de este trabajo

(circulos
vacios) como las publicadas por WSS

(circulos llenos), con propdsitos de

comparacién. lLas barras representan las incertidumbres esperadas en nuestros
datos. WSS dan incertidumbres promedio de 0709, 0711 y 0728 en (J-K), (H-K)
y (K-L) para sus datos, respectivamente. En ambas figuras también se
muestran las secuenclas principal

y de estrellas gigantes de Koornneef

(1983), y el vector de enrojecimiento para una ley normal con Av

= 1™

Se puede ver en la Figura 4.7 que las EDIR ocupan posiciones normales
en este diagrama segun las observaciones de WSS y las nuestras, dentro de
las incertidumbres observacionales. La estrella W212, sin embargo,

una deficiencia en K segun los datos de WSS,
nuestras observacliones.

presenta
lo cual no se encuentra en

Finalmente, de 1la grafica (K~L, H-K} (Fig. 4.8) es aparente que las

estrellas muestran colores (K-L) muy azules para sus tipos espectrales segun

los datos de WSS, aun tomando en cuenta sus ilncertidumbres observacionales.

En efecto, todas ellas caen significativamente a la 1i1zqulierda de

las
relaciones para estrellas de la secuencia principal y/6 gigantes,

sugiriendo
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Figurg 4.6. - Diagrama (b-y, V~K) para las estrellas deficientes en flujo
en el infrarrojo. Se muestra la relacién para estrellas de la secuencia
principal de varias fuentes en la literatura (ver texto). Las barras indican
las incertidumbres individuales de las observaciones. Se incluye asimismo la

trayectoria del vector de enrojecimiento para una ley normal.
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Figurg 4.7.- Diagrama (H-K, J-H) para las (EDIR). Los circulos llenos
muestran las observaciones de Warner, Strom y Strom (1977), ¥y los circulos
vacios las nuestras, para el mismo conjunto de estrellas. Tamdbién se incluyen
las secuencias para estrellas de secuencia principal y gigantes de Koornneef
(1983), barras de incertidumbre tipicas de nuestros datos y el vector de
enrojecimiento para una ley normal con Av = 1=,

T T T =T
0.5 | T ]
¥
=z P e -
77 32 wuz Nveo,™
- -
oL - 87" — .
( ee3 b ool
N o we L2 e e e o — . _ /
~ Vg /
~l e, znz;/
-0.5 —1 i s 1
-1 -0.%5 C 0.5

(K-L)

Figura 4.8.- Diagrama (K-L, H-K) para las estrellas deficientes en flujo
en el infrarrojo. Los simbelos y lineas son anadlogos a los de la Figura 4.7.
Se han demarcado las observaciones de Warner et al. (1977) (circulos llenos) y
las de este trabajo (circulos vacios), por separado.

81



gue estos objetos tendrian una deficiencia en la banda L en comparacién con
sus flujos en H y K. Por otra parte, nuestras observaciones difieren
sistemdticamente de las de estos autores: el centroide de nuestros datos se
localiza = 1™ hacia el rojo en (X~L) del centroide de los datos de WSS. Aun
cuando nuestras observaciones de una sola medicidédn & estrella son grandes
(las barras de error en la figura), el error del centroide es mucho menor
(= n_llz, donde n es el numero de estrellas), por lo tanto, nuestras
observaciones no confirman la deficiencia en L aparente en los datos de WSS.

En el Capitulo VI se discute con mas detalle este punto.
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CAPITULO V
ESTRELLAS SUBLUMINOSAS.

En este capitulo se estudian

subluminosas en el diagrama color—magnitud de NGC 2264,

Figura 4.1: las estrellas bajo—-secuencia principal
gigantes rojas

las estrellas que son aparentemente
mostrado en 1la

(EBSP), las estrellas

aquellas estrellas que,
pertenecen a ninguno de los dos grupos anteriores,

subluminosas (GRS) vy aunque no

son significativamente
subluminosas comparadas con estrellas del mismo color asociadas a NGC 2264
{estrellas subluminosas adicionales: ESA). En particular, se analizara el
posible papel que desempefian la extinciédn debida a granos de polvo grandes
(a =2 1um)} en 1las envolventes circunestelares de estos objetos, por una

componente de gas ionizado de 1la envolvente

por la otra, como los causantes de la posicién de
estos objetos en el diagrama color-magnitud.

parte, y la emisidén de 1la
préximo a la estrella,

V. A. - ESTRELLAS BAJO SECUENCIA PRINCIPAL (FBSP).

En el diagrama color—-magnitud mostrado en 1la Fig.

4.1 se distingue,
entre otros,

un grupo de estrellas localizadas por debajo de la secuencia

principal. Mliembros de este grupo son las estrellas W90,

w192, W1ie7, W79,
Wi88 y W44. Hemos incluido también en este grupeo a la estrella W161 ya que,

aun cuando no se situa por debajo de la secuencia principal de nuestro
diagrama color - magnitud,

se encuentra por debajo de ella en el diagrama de
Walker (1956) (ver Fig. 1.1).

V.A.1.—- Parametros Fisicos.

En la Tabla S.1 se muestran algunas propiedades de las estrellas tipo
EBSP. La descripcién de las columnas es como sigue.

Col. (1): nombre de la
estrella. Col. (2):

tipo espectral adoptado (Tabla 3.1). Cols. (3) y (4):
magnitudes V y K promedio, respectivamente (ver Tablas 2.2 y 2.4). Col. (S):
la magnitud aparente visual gue corresponde a la magnitud observada K de la

estrella, Vx = K + (V-—K)o. donde (\’—K)o es el coler intrinseco de la

estrella correspondiente a su tipo espectral. Col. (6):

luminocsidad
bolométrica, L

correspondiente a la distancia a NGC 2264 adoptada en este

P
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Tabla S.1.—- Estrellas Bajo Secuencia Principal (EBSP)

(a)
Est. (:go ) v K V‘ L1 Lz Anax Notas
P (L) (L ) (um)
© )

w90 AoV 12.693 9.33 9.33 146 58® 20 1Ha2S,c.d,e,f.g. h

w192 Fev 13.787 12. 44 13.49 2.8 3.0 3.8 f.h

w167 G11I1 14.223 11.54 13.59 2.7 2.9 2.23 f,h

W79 K7V 16. 024 11.74 14.84 1.8 1.4 2.23 NXMon, LHa22,c,d,h, 1

wisge Kev 1s.96'9’ 12.23 1s.28 1.0 1.0 2.23 h,k,1

waa K7V 16.30 11.80" 14.90 1.7 1.1 2.2 KvyMon,LH«10,d,h,1

wWi61 K7V 15.007 10.72" 13.82 4.5 3.0 3.4 LxMon,LHaS1,d,f.h, 1

(a) TE(adoptado)} de la Tabla 3.1.

(b) Las magnitudes en 10 y 20um (Rydgren y Vrba, 1987) se incluyeron en el
cadlculo de L2. Si se incluyen las observaciones a 8.4, 11 y 18 um de
Cohen (1973) la luminosidad de la estrella es L = 135 lo

(c) Ha en emisiédn (Young, 1978).

(d) Estrella con lineas en emisién (Cohen y Kuhi, 1979).

{e) HB en emisioén (Pérez et al., 1989).

(f} HB en emisién (Capitulo VII).

(g) Exceso en el UV moderado (Capitulo VII).

(h) Exceso en el IR cercano (Capitulo VII).

(1) Exceso en el UV intenso (Capitulo VII).

(J) Datos UBV de Walker (1956).

(k)
(1)
(m)

Estrella velada (Warner et al. 1977).
Datos JHKL de Warner et al. (1977).
Datos JHKL de Rydgren y Vrba (1981).
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trabajo, y due resulta de sumar a VK la correcciétn bolométrica apropiada al
tipo espectral de la estrella. Col. (7): luminosidad bolométrica, Lz. gque se
obtiene integrando la curva de distribucién de energia espectral derivada de
la fotometria corregida por extincidén interestelar del objeto, y usando 1la
distancia d =

= longitud de onda mas

algunas notas u observaciones

Una explicacién detallada de las cantidades
inclujidas en las columnas (5) a (8) se da mas adelante,

Los valores de Terfr,

910 pc adoptada para el cumulo. Col. (8):
grande usada en el calculo de Lz Columna (9):
sobre las estrellas problema.

en esta seccidn.
g Y/6 tipo espectral para W90,

log
dados en la Tabla 3.1 sugieren gque estos objetos,

Wi92 y Wi67

Y en general todas las
estrellas bajo secuencia principal, no son

intrinsecamente subluminosos,
sino estrellas de clase luminosa V-I111.

V.A.2.—- Célculeo de Luminosidades Bolométricas.

Si la posicidén de las estrellas subluminosas en diagrama color-magnitud

se debe a extincidén aproximadamente gris en el visible de la luz estelar por
una envolvente circunestelar de polvo, entonces ésta debe calentarse y
reemitir la radiacién absorbida en el infrarrojo (ver el trabajo clasico de
Poveda, 1965, al respecto). La mayor parte de 1la luz de éstos objetos
Jo6venes gue llega al observador esta concentrada en la regidn infrarroja del
espectro (Mendoza 1966, 1968; Strom et

al., 1972a). Por 1lo tanto, si
estimamos la luminosidad de estas estrellas y las situamos en el diagrama HR
(Tess, Lbol), podremos entonces probar

s en verdad son
subluminosas,

é bien pertenecen a la secuencia principal,

intrinsecamente
estrellas tipo T Tauril / Herbig Ae/Be.

& al grupo de
Por otra parte, si la envolvente
misma posee una luminosidad propia,

entonces la luminosidad calculada para

el sistema estrella / envolvente seréd un limite superior a la luminosidad
estelar (ver p.ej. las revisiones sobre estrellas tipo T Tauri de Bertout,
1989, & la de Appenzeller y Mundt, 1989). Asimlismo, eS convenlente sefialar
gque la emisién de la envolvente,

"velado", superpuesta a la de
la estrella puede producir un color compuesto (b-y) & (B-V) muy azul para la

estrella si ésta es de tipo espectral
WSS), simulando

es decir el

F2 6 mas tardio (consultar p.

ej. a
en consecuencia a una

y pudiendo
secuencia principal en el
El efecto principal del velado en este diagrama es

desplazar a la estrella hacia la izgquierda del lugar gque le corresponde por
su tipo espectral,

estrella mas temprana
colocarla en casos exXtiremos por debajo de 1la

diagrama color—-magnitud.

con pece camblo en su magnitud en la banda V.

85




Con el fin de evaluar estas hipdtesis, en el presente trabajo se
calcula la luminosidad bolométrica de las estrellas bajo secuencia principal
mediante dos métodos, gue se describen a continuacioén:

(1) Se obtiene una magnitud aparente desenrojecida por la extincién
promedio al cumulo, VK (columna (5), Tabla 5.1), al sumar a la magnitud
observada promedio K (columna (4), Tabla 5.1) el color intrinseco (V—K)o
correspondiente al tipo espectral adoptado (Col. (2)). Se usé con este fin
la calibracién entre tipo espectral y (V-K)o de Koornneef (1983). Como
hipétesis de trabajo para este cialculo se supone que la magnitud K, en una
primera aproximacién, no esta afectada por enrojecimiento interestelar /
circunestelar. Esta suposicién se rediscute posteriormente en este inciso. A
continuacién se calcula la magnitud bolométrica aparente, m_, afiadiendo a VK
la correccidén bolométrica apropiada al tipo espectral adoptado. Las
correcciones bolométricas se tomaron de la calibracién con el tipo espectral
de Schmidt-Kaler (1982). Notemos gue, en una primera aproximacién, la
correccién bolométrica es poco sensible a la clase de luminosidad de la

estrella. Posteriormente, se transforma 1la magnitud bolométrica aparente,

mb, a magnitud bolométrica absoluta, Mb, afiadiéndole el médulo de distancia
M.D. = 978 encontrado en este trabajo. Finalmente, se calcula la luminosidad
bolométrica, L1 (Col. (6), Tabla 5.1), mediante la ecuacidn :

Mb = -2.5 log(Ll/Lo) + 4.64,
donde 4.64 es la magnitud bolométrica abscluta del sol adoptada aqui. La
valldez del método se discutira mas adelante en este inciso.

(ii) Se calcula el flujo bolométrico aparente del objeto que llega a
cada centimetro cuadrado de 1la Tierra, al integrar bajo 1l1la curva de
distribucién de energia espectral observada h% corregida por el
enrojecimiento interestelar de cada objeto suponiendo una ley de extincién
normal (Col. (9), Tabla 3.1), extrapolada a longitudes de onda infinitas
mediante un cuerpo negro cuyo maximo de emisién corresponda a la longitud de
onda mas larga en gue se observé al objeto. Esta longitud de onda se incluye
en la columna (8) de la tabla 5.1. Se usé la ecuacidn de extrapolacién a A =
@ de Chavarria-K. (1981). Posteriormente, se deriva la luminosidad
bolométrica abscluta de cada objeto multiplicando por 4nd2, donde d = 910 pc
es la distancla al cumulo y dividiendo por la luminosidad bolométrica del

. En este calculo se usan los datos

sel (L = 3.90 x 10°® erg s
fotométricos promedio de las Tablas 2.2 y 2.4, complementados con

observaciones a longitudes de onda mayores reportadas en la literatura, con
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el fin de abarcar al intervalo de longitudes de onda mas grande posible, en
particular aquel intervalo espectral donde el sistema estrella / envolvente
emite preferentemente (Mendoza, 1966, 1968). Se usaron los valores de E(b-y)
de la Tabla 3.1 para desenrcjecer las observaciones de W90, Wig92 y Wiél, y
se adoptd E{(b-y) = 0 para Wi67 y W79, ya que E(b-y) < O en estos casos
(Tabla 3.1). Para WIS88 y W44 1los valores de (B-V) son 0.51 y O0.59,
respectivamente (Walker, 1956), los cuales corresponden a valores de (b-y)
de 0.330 y 0.376 (ver Cap. 1IV). Usando los tipos espectrales adoptados para
estos objetos (Col. (2), Tabla 5.1) junto con los colores intrinsecos (b-y)
de Olsen (1984), se encuentra gque E(b-y) es -0.405 y -0.432 para W188 y W44,
respectivamente, por 1lo cual también se adopta E(b-y) = O para estas
estrellas. La luminosidad resultante, Lz' se incluye en la columna (7) de la
Tabla 5.1.

La incertidumbre en L1 depende principalmente de los errores en 1la
magnitud K (Seccién II.A.2c) y en el tipo espectral adoptado para cada
estrella (Tabla 5.1), asi como de 1la distancia derivada para el cumulo
(ecuacién 4.2). Estimamos un error de = 20% en Lx' Por otra parte, 1la
incertidumbre en L2 depende principalmente de los errores en la distancia al
cumulo y en la fotometria de cada estrella, de las correcciones a las
observaciones por extincién interestelar y, en particular, del error en la
magnitud en la longitud de onda mas larga usada para la extrapolacidédn del
flujo estelar a A = » (ver Fig. 5.2). Estimamos que el error en L2 es = 25%
para las EBSP.

A continuacién discutimos la validez y limitaciones de ambos métodos en
la evaluacién de las luminosidades de los objetos problema. El1 método (i)
presupone el hecho de que el brillo en la banda K sea un lndicador adecuado
del brillo estelar (para estrellas extinguidas normalmente esta suposicién
es razonable, ya gue la banda K esta mucho menos afectada gque el visible).
Esto es correcto si la banda K (A = 2.2 um) no estda contaminada por
reemisién circunestelar de la radiacién estelar, & bien, por emisién de una
envolvente activa (es decir, con brillo propio, ver también discusiédn
adelante). En el caso contrario, cuando la reemisién circunestelar y/6 la
emisién propia de la envolvente en la banda K dominan a la radiacién estelar
en esta longitud de onda, VK serd sobreestimada y en consecuencia también
Ll.

El método (ii) proporcionara una estimacidén adecuada de la luminosidad

total L, de una estrella siempre y cuando su envolvente circunestelar de
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polvo tenga simetria esférica, 6 bien si la estrella es vista a través de un
disco/toroide circunestelar de canto, con un espesor mayor © igual al
diadmetro estelar. En ambos casos la radiacién estelar en el visible sera
blogueada por la envolvente/disco, calentando 1las particulas de pelvo
contenidas en ésta, las cuales a su vez reemitiréan segin la ley de
Stefan—-Boltzmann a longitudes de onda mayores (en el infrarrojo). Tanto el
trabajo tedrico como la evidencia observacional recientes en relacidén a
estrellas pre - secuencia principal sugleren una estructura de disco en
lugar de una envolvente esférica alrededor de estos objetos (ver p.ej. las
revisiones de Rodriguez, 1989; Bertout, 1989; Appenzeller y Mundt, 1989).
Por lo tanto, en este trabajo supondremos una simetria no esférica.

Por otra parte, si el disco no estd visto de canto, se sobreestimara la
luminosidad estelar por ambos métodos descritos aqui, ya gue se sumaran en
direccién del observador la emisién estelar directa y la 1luz estelar
reradiada por el disco. Si el disco es activo, se tendra adicionalmente la
contribucién de éste a la luminosidad total del sistema (ver Bertout et al.,
1988). Por otra parte, nétese gue la luminosidad del sistema estrella «+
envolvente, Lz, sera subestimada si1 estos objetos tienen excesos de emisién
importantes, en relacién a la emisién del cuerpo nhegro usado en la
extrapolacién a A = ®», a longitudes de onda mayores que las incluildas en el
céalculo de L2 {(usualmente sélo hasta las bandas K 6 L', i.e., 2.2 &6 3.8 um).

Aunque algunos modelons tedricos de estrellas T Tauri suponen discos
circunestelares necesariamente planos por el efecto de gravedad de 1la
estrella central en direccién z y la baja temperatura observada (e.g. Adams
et al., 1987, 1988; Bertout et al., 1988), es claro que estos discos muy
delgados con respecto al diametro del objeto central no pueden eclipsar
eficientemente a la estrella y, por lo tanto, no pueden expllicar por simple
extincidén andmala la posicién en el diagrama color—-magnitud de las estrellas
bajo secuencia principal no veladas de manera significativa, como es el caso
de W90 (ver mas adelante). En consecuencia, es posible gue en estos casos
las estrellas estén vistas de canto a través de sus discos circunestelares
anchos 6 "ensanchados" (los "flared disks" de Kenyon y Hartmann, 1987). De
hecho, ésta es la explicaciédn mads plausible dada en la literatura para el
caso de W90 (Strom et al., 1972b; Rydgren y Vrba, 1987; este trabajo) y
también para otras estrellas subluminosas discutidas en este trabajo.

De la Tabla S.1 puede verse que L1 es aproximadamente igual a L2 en los
casos de Wig92, Wi67 y W188, mientras gue L1 es mayor que L2 para W79, Wa4,
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W161 y W90. Esto puede interpretarse en el sentido de que en estos ultimos

ocbjetos la reemisién/emisiédn propia de la envolvente a A
sobre la emisién estelar. En

= 2.2 am domina
consecuencia, creemos gque L

sera una
estimacién mas apropiada de la luminosidad estelar L_.

V.A.3.- Discos Alrededor de Estrellas Joévenes.

Es posible estimar de los modelos tedricos de discos
alrededor de estrellas pre secuencia principal
al., 1988; Basri y Bertout, 1989;

Adams, Lada ¥y
Shu, 1987, 1988) el factor, ch‘/L’. mediante el cual se sobreestima a la
luminosidad estelar debido a la presencia del disco.

que se observa del

luminosidad estelar.

circunestelares

(ver por ejemplo: Bertout et
Xenyon y Hartmann, 1987;

Lob es la luminosidad
anr® J'F;b'dh) y L, 1la
Este factor depende del angulo de inclinacién del ejje
de simetria del disco (el cual coincide con el
estrella)

sistema estrella/disco (=

eje de rotacidén de la
con respecto a la linea de la visual entre el observador y el
sistema, 1, y de la tasa de acrecidédn de material hacia la superficie estelar
proveniente del disco, M. Sea ]_.n la luminosidad intrinseca del disco,
entonces la luminosidad intrinseca del sistema estrella/disco sera:

L =1L, + LD (5.1),
sin embargo, para el caso de un disco extendiéndose hasta 1la fotésfera
estelar la luminosidad observada dependera de los efectos de ocultaciédn y
calentamiento mutuos entre la estrella y el disco. Sean L:b' Y L;b' la
luminosidad observada de la estrella y del disco, respectivamente, entonces

sSe tiene que para un disco plano (Adams, lLada y Shu, 1988):

LIP%(3) = g (1) (L, + £,L)/(1 — £) (5.2)
obs — -
L%%(1) = 2 g (1) cos 1 [L + £ (L, + £ LY/01 N (5.3)
_ obs cbs
Lo = L7 + 1] (5.4),

donde gD(i) es el factor

geométrico por el cual
estrella por el disco

el ocultamlento de 1la
disminuye el flujo estelar, g,|(i1) es el factor

geométrico por el cual el ocultamiento del disco por la estrella disminuye

el flujo del disco, fD es la fraccién de

interceptada por el disco, f
disco interceptada por

luminosidad efectiva estelar

es la fraccién de luminosidad intrinseca del
la estrella, vy fR es la fraccién de luminosidad

reprocesada por el la estrella. En

disco interceptada por pPrimera
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aproximacién podemos despreciar los factores de calentamiento de la estrella
por el disco (i.e., f_ = fR = 0) y el ocultamiento del disco por la estrella
(ésto es, g, (i) = 1). En consecuencia, 1las ecuaciones (5.2) y (5.3) se

convierten, respectivamente, en:

L™ (1) = g (1) L, (5.5)
obs —
[ S (1) = 2 cos (1) [LD + fDL.] (5.6).

En el limlte cuando el radio del disco es mucho mayor que el radio estelar,
R » R, se tiene que (ver Adams, Lada y Shu, 1988):

D
g, = (1 + cos 1)r/2 (5.7), ¥y
fD = 1/4. (5.8)
En consecuencia, la luminosidad observada del sistema sera (de las

ecuaciones 5.4 a 5.8):

Lob./L. = (1/2 + cos i) + 2 cos i (LD/L.) (5.9).
En el caso de un disco pasivo plano visto de cara (LD =0, 1 = 0%) e1
factor de sobreestimacién es LohB/L. = 1.5 (de la ecuacién 5.9; ver Adams et

al., 1987).

Kenyon y Hartmann (1987) consideran la posibilidad de gue los discos se
ensanchen a grandes distancias de la estrella. En estos modelos la altura
del disco est& dada por:

—_ z=
H(r) = H (r/R,) (5.10),
donde Ho es la mitad del ancho del disco en r = R, con valores en el
intervalo 0.05 - 0.1 R,, ¥y el exponente z tlene valores en el intervalo 9/8

a S5/74. En consecuencia, el disco intercepta una fraccién mayor del flujo

estelar que en el caso de modelos de discos planos, a saber, fD ]
0.30 - 0.45. Por lo tanto, para un disco pasivo visto de cara (LD =0, 1 =
0°) se encuentra Lob./L- = 1.6 — 1.9 (ver ecuaciones 5.5 a 5.7).

En consecuencia, para discos pasivos (planos 6 ensanchados) la

luminosidad observada maxima del sistema estrella + disco, para el caso mas
desfavorable (es decir, i = Oo), serd 1.9 veces mayor que la luminosidad

estelar. Sin embargo, si el disco es activo (LD * 0) el factor L° '/L. puede

b
ser ain mayor (ver ecuacidén 5.6).

Bertout et al. (1988) han elaborado modelos de discos planos activos
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alrededor de estrellas T — Tauri. En sus modelos la materia del disce rota a
velocidades keplerianas (= 250 km s Jﬁsto arriba de la fotésfera estelar.
Como este material es acretado por la estrella, debe frenarse a la velocidad
de rotacion fotosfeérica (= 20 km s ') en un anillo 6 "capa limite"
("boundary 1layer") ecuatorial, {rontera entre el disco y la estrella, de

extensioén radial 8r = 0.02 R_,. La mitad de la luminosidad de acrecién,

Lace = GM_M/R, (s.11),

proporcionada por la conversién de energia potencial gravitacional en
radiacién electromagnética mediante procesos viscosos, es radiada por
material en el disco que llega en 6érbitas keplerianas hasta la capa limite,
y se emite principalmente en el infrarrojo. Aqui M, y R, son el radio y 1la
masa de la estrella, y G la constante de gravitacién universal (ver p. ej.
Pringle, 1981; Frank et al., 1985). la otra mitad de 1la luminosidad de
acrecién se emite en la capa limite misma, donde la materia es acretada por
la estrella y plerde su energia cinética mediante colisiones obllicuas
débiles. la capa limite emite principalmente en la regién ultraviocleta -
azul del espectro. En consecuencia, la luminosidad total de origen
no-estelar, es decir, la luminosidad intrinseca del disco LD (incluyendo 1la

luminosidad de la capa limite) es Lacec. Para valores tipicos de una estrella

T Tauri, M, = 1M°, R, = 3Ro. Tesrs = 4000 K (e.g. Bertout et al., 1988), se
encuentra que LD = 0.5, 1 vy 2 L. para tasas de acreciodon de masa M = 1x10_7.
2x10'7 Yy 4x10_7 Mo/aﬁo, respectivamente (ver ecuacidén 5.11). Por 1lo tanto,
sf 1 = 0° se tendra Lob‘/L. = 2.5, 3.5 y 5.5 para los valores de M
anteriores, respectivamente (ver ecuacién 5.9). Si hacemos ahora i = 60? se
tendra Lob'/L_ = 1.5, 2 vy 3, para los mismos casos de M anteriores,
respectivamente. En consecuencia, la luminosidad observada del sistema

estrella + disco puede exceder a la Jluminosidad estelar hasta por un factor
de = 5.5 (i.e., AL = log(Lob./L.) = 0.74 dex) en los casos mas desfavorables
de discos activos planos vistos de cara con tasas de acrecidén de masa hasta
de = 4x1077 M /afio.

V.A.4.- Diagrama HR.
En la Figura 5.1 se muestra el diagrama HR, Lbol vs. Teff, para los
grupos de estrellas peculiares en NGC 2264, en donde 1las estrellas bajo

secuencia principal se grafican como cuadrados vacios, las gigantes rojas
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Figura 5,1.—~ Diagrama Hertzprung—-Russell HR, Lboi vVsS. Tesff, para las

estrellas aparentemente subluminosas en NGC 2264:
(triangulos vacios) y ESA (circulos vacios). También se indican las posiclones
de las GR (+). Se grafica el valor de la temperatura efectiva correspondiente
al tipo espectral adoptado para cada objeto (ver Tabla 3.1) y la luminosidad

bolométrica integrada, Lz (ver Tablas 5.1 a S5.4). Para mayores explicaciones
consultar el texto.
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subluminosas como triangulos abliertos, las estrellas subluminosas
adicionales como circulos abiertos y las gigantes rojas como cruces. Las
secuencias para estrellas de secuencia principal de edad cero (SPEC) y de
clases de luminosidad IV, 111 y II de las calibraciones de Schmidt-Kaler
(1982) se incluyen también en el diagrama. Ademas de los valores de las
temperaturas efectivas gue corresponden a los tipos espectrales de las EBSP
adoptados de la Tabla S.1 (Cecl. (2})), para algunas estrellas también se
grafican en ja figura los valores de Terf correspondientes a tipos
espectrales mas tempranos (ver discusién de los casos individuales en la
Seccién V.A.6). Asimismo, la luminosidad gque se grafica es L2 (Col. (7)),
Tabla S.1) debido a que pensamoes Qgue representa mejor la luminosidad
observada del sistema estrella + envolvente que I_1 (ver Seccidn V.A.2), y en
el caso de W90 también se muestra un limite superior a L (ver notas en 1la
Tabla S.1). Se puede apreciar que es posible colocar a las estrellas bajo
secuencia principal del diagrama color—-magnitud (Fig. 4.1) sobre 6 arriba de
la SPEC del diagrama HR, usando el valor de Terr adoptado para ellas
(posiciones a la derecha en la Fig. 5.1) y el valor de La’ Esto muestra gque

las EBSP no son intrinsecamente subluminosas.

V.A.5.—- Distribuciones de Energia Espectral.

En la Figura 5.2 se muestran las curvas de distribucién de energia
espectral para las EBSP (lineas sélidas). Los flujos en cada banda fueron
desenro jecidos usando una ley de extincién interestelar normal, escalada con
los valores del enrojecimiento E(b-y) de 1la Tabla 3.1. Se adopté E(b-y) = 0O
para las estrellas con E(b-y) < O. lLas calibraciones utilizadas para
convertir 1las magnitudes desenrojecidas observadas a flujos absolutos
fueron: (1) 1la de Lamla (1982), para las observaciones en el sistema de
Stromgren de este trabajo, y también para las observaciones UBVJHKL y a A =
8 um reportadas en la llteratura {(éstas se indican en las notas de la Tabla
5.1); y (ii1) la de Neri (1984) para las observaciones en el sistema JHKL'M
de este trabajo. Asimismo, en la Figura 5.2 se muestran con 1lineas
discontinuas las distribuciones de energia espectral para las fotédsferas
correspondientes al tipo espectral adoptado para cada estrella (Col. (2) de
la Tabla 5.1}, ajustadas al mismo flujo en 1la banda y. Los colores
intrinsecos adoptados para las fotdésferas se tomaron de modelos de
atmésferas 6 de calibraciones empiricas, como se explica en detalle en el

Capitule VII. Las barras de error al pie de 1la figura indican las
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Distribuciones de energia espectral de las estrellas bajo
Para cada estrella se muestra también la
la fotosfera correspondiente al tipo
espectral adoptado para la estrella, ajustada al mismo flujo en la banda "y"
(lineas quebradas). Las curvas para los distintos objetos han sido desplazadas
arbitrariamente a lo largo del eje vertical. Las barras de error al ple de la
figura muestran los errores tipicos de nuestras observaciones en cada banda
(Cap. II). En esta figura, asi como en las Figs. 5.4, 5.5, 5.6 y 7.1, las
barras de error sobre las distribuciones de energia de las estrellas
representan observacliones con incertidumbres mayores que las sefialadas como
tipicas en este trabajo, é bien, corresponden a las reportadas para
observaciones de otros autores. Asimismo, las flechas indican limites
superiores a los flujos.

Figura 5.2. -
secuencia principal (lineas sélidas).
distribucién de energia espectral de
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incertidumbres tipicas de nuestras observaciones (ver Cap. 11). Asimismo, se
incluyen 1las barras de incertidumbre a 10 y 20 um sobre 1la curva de
distribucién de W20 dadas por Rydgren y Vrba (1987).

De 1las curvas de distribucidén de energia espectral para las EBSP,
mostradas en 1la Figura 5.2, se encuentra lo siguiente:

(i) Con excepcidén de W192, todas las EBSP tienen excesos de emisidén en
el IR (A ® 1 um): las distribuciones de energia para W90 y W79 crecen en el
IR, en el primer caso esta tendencia se extiende desde A = 1 um hasta =
20 um; para W44 la curva es plana (d(log(AFA)]/d(log A} = constante) en el
intervalo en A de 1.2 a 2.2 um; y las curvas de distribuciédn de energia
espectral tienen un maximo en A & 1.6 um para Wi88 y Wiél, y en A = 1.2 um
para Wiée7.

(i1) A excepcidn de W167 y Wi92, las EBSP poseen también excesos de
emisidon en la regidén opticasUV del espectro: W79 muestra el exceso mayor en
el UV del grupo de estrellas, Wi161l, W44 y W188 presentan excesos importantes
en esta regién espectral, y W90 tiene un exceso moderado.

(1i31) La distribucién de energia es muy parecida a la de una fotdsfera
normal (F6V) en el caso de W192.

Los indices espectrales (a; ver ecuacién 1.1) de las distribuciones de
energia espectral (DDE) de las EBSP son:

(1) a = 0.5 para W90 en el intervalo AA = 1.25 - 20 um. La DEE de W90
presenta minimos locales en 1.25 y 4.7 um, y un médximo local en 10 um. Este
altimo se debe muy probablemente a emisién de silicatos, como puede
apreciarse de las observaciones de Rydgren y Vrba (1987) a 8.4, 9.6, 11.2 y
12.6 um. En el esquema de clasificacion de lLada (1987) (Seccién I1.C), 1la
estrella tendria una DEE de clase I. Sin embargo, es necesario aclarar gue
el sistema de clasificacién sélo es valido para estrellas de baja masa.

(i1) a = O para W79 y W44 en el intervalo AA = 1.25 - 2.2 um, lo cual
indicaria gque sus DEE son de clase II. Debe hacerse notar, sin embargo, gue
el sistema de Lada es valido para el intervalo espectral AA = 2 — 25 um.

(131i) a = -1.7 para Wi6él en el intervalo AA = 2.2 - 3.4 um, lo cual
implica gque su DEE es de clase 11.

(iv) a = -2.2, ~-2.5 y -2.6 para W188, W167 y W192, respectivamente, en
el intervalo AA = 1.65 — 2.2 um. Estas pendientes son muy parecidas a las de
un cuerpo negro (a = -3); en consecuencia, las DEE de estos objetos serian
de clase III. Sin embargo, las DEE de Wi88 y W167 son mé&s anchas que la de

un cuerpo negro a una sola temperatura. Esto podria indicar la presencia de

95

It T

LI A T AR



compafieras infrarrojas para estas estrellas, con maximos de emisién en = 1.6
Yy 1.25 um, respectivamente. Para investigar esta posibilidad se necesitan
observacliones en el intervalo espectral AA = 0.5 - 1 um para poder discernir
las DEE de los dos posibles cuerpos negros, y también seria muy importante
realizar en el futuro v con telescopios mas grandes observaciones
interferométricas en el cercano IR de alta resoclucidén espacial, como 1las
lievadas a cabo para estrellas tipo T Tauri por Chelli et al. (1988, 1991).
Sin embargo, es conveniente sefialar gue aun si la 1luminosidad de 1la
componente "éptica" fuera sélo la mitad de la del posible/hipotético sistema

binario, W167 y W188 permanecerian todavia por arriba de la secuencia
pPrincipal en el diagrama HR (Fig. 5.1). En efecto, la posicidn de las
estrellas en dicho diagrama se desplazaria sblo = 0.3 dex hacia

luminosidades menores, para los tipos espectrales adoptados (Tabla S.1).

V.A.6. - Los Casos Individuales.

Ahora discutimos en detalle cada miembro del grupo de estrellas bajo
secuencia principal.

(i) WS0.- Esta estrella estd sdlo marginalmente por debajo de 1la
secuencia principal en el diagrama color-magnitud (Fig. 4.1); sin embargo,
corrigiendo su posiciébn en dicho diagrama por su enrojecimiento (E(b-y) =
0™206, Tabla 3.1), la estrella se coloca efectivamente =~ 1" por debajo de
ella. Este objeto posee una distribucidén de energia espectral gque crece
rapidamente en el infrarrojo (véanse Figs. 4.3, 4.4, 4.5 y 5.2). La
tendencia se prolonga al menos hasta A = 20 um (Rydgren y Vrba, 1987). Por
lo tanto, la evaluacién de su luminosidad depende criticamente de las
observaciones a estas longitudes de onda. En efecto, L = 58 Lo usando las
observaciones a 10 y 20um de Rydgren y Vrba (1987). Aqui no incluimos las
magnitudes de Cochen (1973) a 8.4, 11 y 18 um, por considerarlas de inferior
calidad (p. ej. la magnitud para A = 8.4 um es sélo un limite superior). Por
lo tanto, creemos que el valor de la luminosidad calculado al incluir 1las
magnitudes a 10 y 20 um de Rydgren y Vrba es el mas adecuado para W90. Para
el tipo espectral adoptado en este trabajo (AOV) y L = S8 Lo' la estrella
cae sobre 6 arriba de la SPEC en la Fig. 5.1 (la posicién a la derecha en el
diagrama para la estrella; obsérvese que se ha marcado también en la figura
el limite superior correspondiente a L = 135 Lo en caso de incluir los datos
de Cohen, 1973). Esta conclusién no se afecta si se usa el valor de
extincién interestelar local de Cohen y Kuhi (1979) de E(b-y) = 07153. Por
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otra parte, es conveniente mencionar aqui que si se adopta un tipo espectral
m&s temprano para este objeto (p. ej. B8), la estrella permaneceria todavia
por debajo de la secuencia principal en el diagrama HR. En efecto, la
posicién izquierda en la Fig. 5.1 para W90 corresponde a nuestro tipo
espectral fotométrico B8V (ver Tabla 3.1) y L2 = 58 Lo' Creemos que este
Mltimo tipo espectral es consecuencia de su moderado exceso azul - UV, el
cual contamina los indices “v" y "u" y por lo tanto [mll v [Cxl' simulando
una estrella mas temprana.

Aungue W90 tiene exceso de emisidén en el UV, el brillo en el IR domina
su luminosidad (Cap. VII, ver también Fig. 5.2), por lo cual no creemos gque
ésta contenga contribucidon propla significativa de su envelvente y, por 1lo
tanto, L2 no puede estar fuertemente sobreestimada por este efecto. En apoyo

a le anterior encontramos que el color observado (b-y) parece no estar

afectado por velado vy, en consecuenclia, su posicién en el diagrama
color-magnitud no puede explicarse por "azulamiento" de este indice. Por 1lo
tanto, la explicacién de su posiciédn bajo secuencia principal en dicho
dlagrama resulta en forma natural si suponemos que la estrella esta siendo
vista a través de wun disco ancho de canto, practicamente pasivo, con
particulas de polvo grandes, las cuales producen extincién gris en 1la

radiacién visible de la estrella. La radiacié$n absorbida por las particulas
de polvo contenidas en el disco y reemitida en el IR explica la distribucidén
de energia espectral creciente en estas longitudes de onda. Este resultado
fue sugerido también previamente por Strom et al. (1972b) y Rydgren y Vrba
(1987).

(11i) Wi92.~ Esta estrella se encuentra marginalmente por debajo de 1la
secuencia principal en el diagrama color—-magnitud (Fig. 4.1), Y. al
contrario de W90, esta poco enrojecida: E(b-y) = 07032. Su posicién en el
diagrama (H-K, J-H) de la Fig. 4.3 es consistente con su tipo espectral
adoptado, F6éV. En el diagrama (K-L', H-K) de la Fig. 4.4 W192 parece tener
un exceso de emisién en L', aungue esta aseveracién es incierta por los
errores de las medliciones en dicha banda. Son necesarias mas mediciones de
la estrella en L° y en M para confirmar 1la presencia de una envolvente
tibia. Por otra parte, W192 posee un ligero exceso en K con respecto a V de
aproximadamente 072 y no presenta excesos en el UV (Fig. 7.4, Cap. VII).
Esto nos permite aseverar con cierta confiabilidad que la estrella no tiene
un disco activo que pueda afectar su luminosidad de manera significativa.

Por 1lo tanto, sugerimos gque la luminosidad L2 se debe a la estrella
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la distribucién de energia espectral de W192 (Fig. 5.2; hasta

solamente.
en apoyo a lo

A = 2.2 pum) no revela excesos de emisidén en el UV ni en el IR,

anterior. Sus excescos moderados de flujo en el IR son suficientes para

colocarla sobre la SPEC en la Fig. 5.1. En conclusidén, sugerimes gue este

objeto es una estrella normal muy cerca de alcanzar su fase evolutiva en la
secuencia principal.

(1ii) Wi1ie7.- La situacién de esta estrella es similar en algunos
aspectos a la de W192: marginalmente por debajo de la secuencia principal en
poco enrojecida y sin excesos UV Importantes.
(H-K, J-H} (ver Fig. 4.3) no revela la
sin

el diagrama color-magnitud,
Asimismo, su posicién en el diagrama

presencia de una envolvente circunestelar en estas longitudes de onda;

embargo, esta estrella posee exceso en K con respecto a V de = 171 (ver

también Fig. 7.5, Cap. VII y Fig. 4.2). W167 se localiza por arriba de la
SPEC en el diagrama HR (Fig. 5.1). lLa hipdétesis de extincién gris

(presumiblemente en un disco ancho visto de canto), también puede servir

para explicar a este objeto, de manera similar al caso de W90. Deseamos

enfatizar el hecho de que W167 es un caso marginal de EBSP. Por otra parte,

la clase de lumincosidad fotométrica II1 dada para esta estrella en este

trabajo (Tablas 3.1 y 5.1) no coincide con la gue esperamos de su posicién

en el diagrama HR (Fig. S$.1), del cual se deduce una luminosidad menor. E1l

error es dual: i) la estrella es débil y tardia (mayor incertidumbre en

[cll), ¥y 1i) la gravedad gue se deduce de la posicidén de la estrella en el

diagrama ([mil. [°1]) es mas incierta, ya gue el diagrama es poco sensible a

gravedad para estrellas mas tardias que GO (ver Figura 3.1b).

(iv) W79.- Esta estrella se localiza =~ 077 por debajo de la secuencia

principal en el diagrama (b-y, V) de 1la Figura 4.1. Los excesos IR y UV de

esta estrella son de los mas grandes observados en las estrellas de nuestra
Figuras 4.2, 4.3, 5.2 y Capitulo VII). Su espectro fue
(1979), lo que consideramos

muestra (ver
clasificado como continuo puro por Cohen y Kuhi

un indicador de velado fuerte. Se han incluldo dos posiciones para este

5.1) correspondientes a tipos espectrales G7

objeto en el diagrama HR (Fig.
El primero resulta

Yy K7 (posiciones izquierda y derecha, respectivamente).

de su color observado (b-y), y el segundo es un tipo espectral gque

consideramos en este trabajo como adecuado para una estrella sin lineas en

absorcién en su espectro. En este sentido cabe sefialar gque Strom et al.

(1988) adoptan MO como tipo espectral promedio para este tipo de estrellas

(i.e., estrellas sin lineas en absorcién en sus espectros). Para ambos tipos
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espectrales, G7 y K7, la estrella se situa arriba de la SPEC, aun cuando

sélo se observé en el infrarrojo hasta la banda K. Para el tipo espectral

K7V la estrella permanece sobre la SPEC, aun si corregimos su luminosidad

observada por el factor de 5.5 (i.e., AL = 0.74 dex) gue resulta de suponer

un disco activo extremo y visto de cara. Por lo tanto,

espectral para W79. En conclusion,

se adoptd este tipo

sugerimos gue la posicién de este objeto
deba jo de la secuencia principal en el diagrama color-

principalmente al efecto de '"azulamiento"

magnitud es debida
de su color (b-y). En apoyc a lo
anterior, para el tipo espectral aqui adoptado se
“negativo” E(b-y) = -0%31,

encuentra un exceso

lo que sugiere emisidén continua selectiva, es
decir "velado" (ver Tabla 3.1).

(v) W188. - El analisis de esta estrella incluye séloc las magnitudes

fotogréaficas en B y V de Walker (1956) y nuesiras observaciones en J, H y K.

En el diagrama color - magnitud (Fig. 4.1) W188 se encuentra = 2”5 por
deba jo de la secuencia principal. Como no obtuvimos observaciones en el UV
de este objeto por su cercania a una estrella brillante,

el efecto del velado con datos fotométricos.

no podemos evaluar

Sin embargo, el tipo espectral

K5—-K7 gue reportan WSS sugiere que esta estrella estd velada, ya que su tipo

espectral obtenido a partir solamente del color (B-V) es F6.
el diagrama (H-K, J-H)

Su posicién en
(Fig. 4.3) es conslistente con el tipo espectral KS5-Ké

dentro de 1las incertidumbres observacionales, y no revela la presencia de

una enveolvente de polvo. Asimismo, suponiendo este tipo espectral se

encuentra un exceso en K con respecto a V de = 075, (ver también Figs. 4.2 y
5.2). Esto podria ser, en parte, consecuencia de variabilidad en V debido a

que las observaciones en el éptico y en el infrarrojo fueron tomadas en

épocas distintas. Por 1lo tanto, es necesario tomar observaciones cuasil -

simultaneas de este objeto en el éptico e IR cercano. En analogia al caso de

W79 se muestran dos posiciones en el diagrama HR para W188 (Fig. 5.1),
correspondientes a los tipos espectrales F6 y K6

{(posiciones izquierda y
derecha, respectivamente).

En el segundo caso la estrella se sitga arriba de

la SPEC y, porconsiguiente, adoptamos este tipo espectral (lo cual implica

E(b-y) = -o™a). Al igual gue en el caso de W79, esta estrella permanece

arriba de la secuencia principal si corregimos por el factor extremo de 5.5

del cociente Lob‘/L. debido a una envolvente activa extrema.

W44. — Las observaciones en gue se apoya esta discusién son las de

Walker (1956) en el sistema UBV y las de WSS en el infrarrojo cercano (JHK).

Por lo tanto, nuestras conclusiones pueden estar afectadas por 1la no
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simultaneidad de las observaciones en los distintos intervales espectrales.
W44 se localiza = 275 por debajo de la secuencia principal en el diagrama
color — magnitud (Fig. 4.1). Esta estrella presenta un espectro sin lineas
de absorcidédn (Cohen y Kuhi, 1979), lo cual sugiere la presencia de un disco
activo alrededor de la misma, y excesos en el UV y en el IR (Cap. VII; Figs.
4.2 y 4.3). Su caso es similar al de W79. La curva de distribucién de
energia de W44 revela claramente la presencia de dichos excesos de emisién
{(Figura 5.2). Si adoptamos para W44 el tipo espectral K7 gue consideramos
caracteristico para una estrella gue no presenta lineas en absorcidén en su
espectro, el exceso UV gue resulta no es tan extremo como en el caso de W79,
mlentras que el exceso en K con respecto a V es mayor. En el diagrama HR
mostramos las posiciones para tipos espectrales GO (correspondiente a su
color “azulado" (B-V)) v K7 (posiciones jizguierda y derecha,
respectivamente). Al igual que en el caso de W79, W44 se localiza arriba de
la SPEC para el tipo espectral K7 aun tomando en cuenta el factor de
sobreestimacidén de 5.5 para Lob‘/L., producido por un disco activo extremo
visto de cara. Para este tipo espectral E(b-y) = -0T43.

(vii) W161.- Esta estrella definitivamente se encuentra arriba de la
secuencia principal en nuestro diagrama color-magnitud (Fig. 4.1). Creemos
que la discrepancia con la posicién debajo de la secuencia principal que
Walker (1956) reporta para este objeto (ver Fig. 1.1), se debe a los errores
de cancelacidn de la emisiédn del fondo espacialmente variable que este
vltimo autor menciona. En la discusion gque sigue se usédé la fotometria IR de
Rydgren y Vrba (1981), 1la cual no es simultidnea con la fotometria en el
6ptico de este itrabajo. Esta estrella tiene excesos en el IR segin su
posicidn en los diagramas color-color {(H-K, J-H) y (K-L’, H-K) (Figs. 4.3 y
4.4), lo cual sugliere la presencia de una envolvente de polvo épticamente
gruesa con T = 2500 K. Ademas posee exceso en K con respecto a V y exceso en
el UV para el tipo espectral adoptado K7 (ver Tabla 3.1 y Figuras 4.2, S.2 y
7.4, asi como el Capitulo VII). Aungque es una estrella velada (Cap. VII), el
tipo espectral K7 que se obtiene de su color (b-y) es el mismo gue obtienen
Cohen y Kuhi (1979) mediante un espectro de baja dispersiédn (ver Tabla 3.1).
Por lo tanto concluimos que su color (b-y) no esta contaminado
significativamente por el velado. El1 grado de velado es cilertamente menor
que para €l caso de W79. Al igual que en el caso de las estrellas de su
grupo discutidas anteriormente (EBSP), Wiéel se localiza también

significativamente por arriba de la SPEC en el diagrama HR (Fig. 5.1).
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V.A.7.—- Masas y Edades Evolutivas.
en esta seccidn hacemos una estimacién de

Con propésitos de completez,
la masa y de la edad de las EBSP a partir de su posicién en el diagrama HR.

En las Secciones V.B.4 y V.C.5 se presentan analisis similares para las GRS
sin embargo, gue estas

y ESA, respectivamente. Es necesario sefialar,
estimaciones deben ser tomadas con precaucién, ya gue el valor de Lz para
su posicién en el diagrama) puede estar
y/6 de

estos objetos (y, en consecuencia,
un disco activo

significativamente por
como se ha discutido anteriormente.

diagrama HR para
como lineas
(1983) para estrellas

(1979) para masas

afectado la emisién de
compafieras infrarrojas,
En la Figura 5.3 se reproduce el
subluminosas, en donde se han superpuesto
trayectorias evolutivas tedricas de VandenBerg et al.
con masa M = 1.2S5 Mo. y las publicadas por Cohen y Kuhi
Las lineas guebradas y las lineas gquebradas con puntos representan
entre 10% y 107 afies. Los distintos

las estrellas
sélidas las

mayores.
las isocronas tedéricas para edades, t,
simbolos parta las estrellas en la figura son los mismos usados en la Figura
5.1.
ILas masas y edades que se infieren para las EBSP de la Fig. 5.3 son las
siguientes:
tipo espectral adoptado

(i) We90. -~

(AOV) y L = 58 L (Tabla S5.1),
obs o
camulo

afios. Esta edad es menor gue la edad nuclear del
Walker, 1956), por lo tanto, W90 es un objeto pre - secuencia principal.
(11) Wi9®2 y W167.- Las masas de W192 y Wié7 son M = 1.3 y 1.4 M.
respectivamente, y sus edades t = 107 y = 107 afios, lo cual indica gue estas
estrellas estan en & muy cerca de su fase evolutiva en la secuencia

De la posicién correspondiente al
2.5 ~3M, vyt ~1.5x 10°

(3 x 10° afios;

se obtiene M =

las posiciones de estos

cuenta
(Tabla S.1; 1las

principal.
(i1i) W44, W72 y Wiss. -
objetos correspondientes a sus tipos espectrales adoptados
posiciones a la derecha en la Fig. 5.3), se encuentra que las
orden de 1 M° en los tres casos. Como estas estrellas estan
vIii), su luwninosidad puede estar fuertemente
posible presencia de discos activos a su alrededor,

evolutiva que se infiere de su posicidén en el diagrama HR puede subestimarse
1990). En consecuencia, de

Tomando en
masas son del
veladas (Cap.

debido a la

sobreestimada
cual la edad

por 1lo

considerablemente (ver p. ej. Kenyon y Hartmann,
la Fig. 5.3 estimamos limites inferiores para la edad de estas estrellas:
t = 1, para W79, W44 y Wi1i88. Tomando el

2 yv 3 =x10°% afios, respectivamente,
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Figura 5. 3. - Diagrama HR para las estrellas aparentemente subluminosas en
NGC 2264. Los simbolos para las estrellas son los mismos que en la Fig. 5.1.
Se presentan como lineas sélidas las trayectorias evolutivas pre - secuencia
principal de Cohen y kuhi (1979) para masas M = 3, 2.25 Yy 1.5 Mo (A, B y C,
respectivamente), y de VandenBergh (1983) para M = 1, 0.8 y 0.6 Mo (D, E y F,
respectivamente). Las lineas quebradas y las 1lineas quebradas con untos
corresponden a l1socronas tedricas para edades de 0.1, 0.3, 1, 3 y 10x 10  afios
(a, b, ¢, d ¥y e, respectivamente).
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factor extremo de sobreestimacidn de la luminosidad estelar (L° /L = 5.5;

bs -
Seccién V.A.3) se encuentra gue la edad de estos objetos podria aumentar

hasta t = 107 afios. Por otra parte, no se espera un error grande en la

determinacién de la masa de estas estrellas causado por el efecto anterior,
vya gue las trayectorias evolutivas en esta parte del diagrama HR
practicamente verticales.

son

(iv) Wi161l.—- Esta es la estrella mas Jjoven del grupo de las EBSP. Su
posicién en el diagrama HR (Fig. S5.3) indica una masa M = 1 Mo. Como Wi1é61
también esta velada (Cap. viiy, la luminosidad estelar puede ser
considerablemente menor que la luminosidad observada, y consecuentemente, la
edad inferida del diagrama HR puede ser menor gue la edad verdadera de la
estrella. Por lo tanto, estimamos que la edad de Wi6l es mayor que 3 x 105.

pudiendo ser hasta un orden de magnitud mayor. Al igual gque en los casos

anteriores, el error en la masa determinada de la poslicién en el diagrama HR

no debe ser importante.

V.A.8.—- Extincién Gris en el Optico para W90 y Otras Estrellas en
NGC 2264.

En esta seccidon presentamos algunas observaciones a favor de la
hipétesis de extincién gris en el visible para W90 y
Joévenes.

otras estrellas

Sitko et al. (1984) encuentran evidencia de extincién cuasi -
R = 7, en W90, W46 y Wi00, a partir de un estudio espectroscépico en el UV
en el intervalo AA 1150 - 3200 A,

gris,

combinado con datos en el 6ptico de estas

estrellas. Este valor del cociente de extincidén total a selectiva es
significativamente mayor gque el correspondiente al medio interestelar
normal, R = 3.1 (e.g. Savage y Mathis, 1979). Estos autores pueden

reproducir la curva de extincién de W90, desde el UV hasta el cercano IR,

con una distribuciédn de particulas con tamafios mayores que los

correspondientes a granos tipicos del medio interrestelar. En efecto, estos
autores encuentran una distribucién de particulas, N = a"&s,

won

a

con tamafios
entre 0.04 y 0.5 um para la envolvente circunestelar, y con tamafios
entre 0.01 y 0.25 um para el medio lnterestelar normal.

Por otra parte, Pérez et al. (1987, 1989)
R =5.2 (6 bien, Ry

encuentran un valor de
= Av 7/ E{b-y) = 7.21) para W90, que resulta de forzar 1la
distribucién de energia espectral en el 6ptico de esta estrella de tal

manera gque coincida con aquélla de los modelos de Kurucz (1979) gue le
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corresponde segun su tipo espectral adoptado 08V. Segun estos autores, otras
estrellas en NGC 2264 cuya extincion en el éptico es menos selectiva gque la
del medio interestelar normal (R = 4) son: W36, W50, W83, W88, W1i07, Wi3s6,
W206, W231, y W86. Es interesante hacer notar gue todas estas estrellas son
de tipo espectral tempranoc (B - A), al igual que el caso de W90. Este podria
ser consecuencia del hecho de gue la presidn de radiacidén de estas estrellas
mas luminosas empuja en las cercanias de la estrella con mas facilidad a las
particulas peqguefias que a las de mayor tamafio, enriqueciendo en sus
envolventes circunestelares la proporcién de particulas grandes con relaciédn
a las pequefias en comparacidén con las reglones mas alejadas de la estrella
(e.g. Strom et al., 1972a).

Por ultimo, es conveniente seflalar que, a partir de observaciones a
1.3 mm de objetos estelares jévenes, Beckwith et al. (1990) encuentran
evidencia de que las particulas en discos circunestelares son ma&s grandes
que las del medio interestelar. En este medio préximo a la estrella las
particulas de polvo crecen en su dimensidén fractal (i.e., el crecimiento de
los granos no es esfercoidal), creando estructuras similares a las particulas
interplanetarias colectadas en la estratdsfera.

V.A.9.~ Conclusiones.

En esta seccidon hemos demostrado cuantitativamente gue es posible
situar a las estrellas que aparecen debajo de la secuencia principal en el
diagrama color-magnitud, por arriba de ésta en el diagrama HR si se integran
sus curvas de distribucién de energia espectral sobre el intervalo de
longitudes de onda mas amplio posible.

Debideo al hecho de no mostrar excesos de emisién importantes en el UV,
indicativo de la ausencia de un disco de acrecién significativamente activo
a su alrededor, y al gran exceso en el IR que presenta, la estrella W90 (y
marginalmente W167) parece estar siendo vista a través de un disco
circunestelar ancho y practicamente pasivo de canto. El disco posee
particulas grandes de polvo gue producen extincidén gris en la radiacioén
visible de 1la estrella cuyo efecto es disminuir el flujo aparente en el
visible, sin modificar apreclablemente el color (b-y) & (B-V), y por 1lo
tanto aparece localizada por debajo de la secuencia principal en el diagrama
color-magnitud. La radiacién absorbida por los discos es reemitida en el IR.

Por otra parte, en las estrellas tardias wWaq, W79 b4 wigs el

“"azulamlento" del indice (b-y) & (B-V) causado por emisiétn de gas caliente
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jonizado de 1la envolvente, posiblemente por un disco active {aunque las

observaciones no excluyen una cromosfera profunda), es el mecanismo mas

plausible para explicar su posicién debajo de la secuencia principal en el
diagrama coleor—-magnitud. Este efecto de velado simula estrellas méas
tempranas en dicho diagrama y consecuentemente las sitda por debajo de la
secuencia principal al hacerlas '"mas calientes" para wun brillo dado. Sin
embargo, hemos encontrado que estos objetos se localizan por encima de la
SPEC en el diagrama HR aun cuando se 1les sustraen contribuciones a la
luminosidad debidas a la probable emisidn no estelar de la envolvente y a la

reemisién de 1luz estelar en el infrarrojo, las cuales hemos estimado a

partir de modelos tedéricos de discos activos alrededor de estrellas T Tauri.
Por otra parte, aun en el caso de gque las estrellas W167 y Wis88 tuviesen
compafieras infrarrojas con 1luminosidad comparable a 1l1a de la compafiera
“"6ptica”, 1la componente primaria ¢ visible se situaria por encima de 1la
secuencia principal en el diagrama HR. Por lo tanto, del estudio de esta
seccldn se obtlienen evidencias observacionales contrarias a la existencia de
estrellas intrinsecamente subluminosas en el cumulo NGC 2264, y apoyan las
predicciones de las teorias estandares de formaciédn estelar.
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V.B. - LAS ESTRELIAS GIGANTES ROJAS SUBLIUMINOSAS (GRS).

En el diagrama color-magnitud (Fig. 4.1) se muestran cuatro estrellas

clasificadas espectroscopicamente como estrellas G-K de clase luminosa

III-11 por WSS, que sin embargo se sitdan 4 - 5% por debajo de la rama de
las gigantes rojas. Estas son: wissq, w217, W139 y Wizeé
ablertos); nos referimos a estos objetos

subluminosas (GRS). Por otra parte,

(triangulos
como las gigantes rojas
la regién correspondiente a la clase de
luminosidad 1iI-111 en el diagrama esta poblada por las estrellas W177, W73,
W239, W229, W238, W69 y W237 (cruces),

gigantes rojas "normales", GR,

a las cuales nos referimos como las

aungue la membresia al cumulo NGC 2264 de las

mismas ha sido cuestionada por varios autores. Las GR se discutiran en 1la

secciédn V.D de este capitule. El1 hecho es gue las GRS,
glgantes espectroscépicamente,

clasificadas como
se localizan significativamente por debajo de
la region de estrellas de clase luminosa I1-111

en el diagrama
color-magnitud. En caso de ser asi,

la baja luminosidad aparente de estos

objetos podria ser causada por extincién gris de sus envolventes/discos

circunestelares, de una manera analoga al caso de (algunas) estrellas bajo

secuencia principal estudiadas en 1la seccién anterior. Aqui trataremos de

evaluar la hipotesis de extincién neutra en las GRS.

V.B.1.—- Parametros Fisicos.

En la Tabla 5.2, se incluyen los principales parametros y resultados

para las GRS que se obtienen de las observaciones en el o6ptico e IR (c.f.
Tablas 2.2 y 2.4).

El an&éllisis es similar al gue se realilzdé para las EBSP
(c.f. Seccidén V.A).

En las columnas de la tabla se incluye lo sigulente.
Col. (1): nombre de la estrella. Col. (2):

tipo espectral adoptado (c.f.
Tabla 3.1). Cols. (3), (4) y (5):

las magnitudes promedio en las bandas V,
K, y la magnitud visual desenro jecida, VK. Col. (6):
Pbolométrica, L

luminosidad
3 calculada mediante el método (i) de la seccidédn V.A. Col.
(7): luminosidad bolométrica, L

seccién V.A. Columna (8):

2 calculada mediante el método (ii) de 1la

longitud de onda mayor usada en el calculo de Lz'
Ceol. (9): algunas notas sobre las estrellas problema.

De manera analoga al caso de las EBSP, estimamos que la incertidumbre

en L: es = del 20% para las GRS. Asimlismo, el error en L, es = del 25% para

W139 y Wi26; y = del 45% para Wi1i84 y W217, para las cuales las observaciones
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Tabla S.2.~ Gigantes Rojas Subluminosas (GRS) .

(a)
Est. TE v X v, L, I Apax Notas
(adop) (L) (L)) (um)
(= (=]
w139 GeIV  13.376 9.12 11.09 32 23 10'®> 1PMon,LHa47,c.d,e,f, g
wWis4 K2IV  13.842 10.28 12.70 8.0 11 4.7 MMMon,LHa60,d,f.h
wizé KSIV  15.117  11.31 14.65 1.8 2.1 2.23 LUMon,LHa4al,d.,e,f,h
w217 K31V 13.771 9.89 12.60 9.7 18 4.7 MOMon,LHa72,d,e,f,h

(a) TE(adoptado) de la Tabla 3.1.

(b) La magnitud en 10 um (Rydgren y Vrba, 1987) se incluyd en el calcule de
L2. Cohen (1974) da también un limite superior a la magnitud en 10 um.

{c) Ha en emisién (Young, 1978).

(d) Estrella con lineas en emisién (Cohen y Kuhi, 1979).

(e) HB en emisién (Capitulo VII).

(f) Exceso en el IR cercano (Capitulo VII).

(g) Probabilidad de pertenencia al cumulo p = 0.24 (Vasilevskis et al.,
1965).

(h) Exceso en el UV intenso (Capituleo VII).
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en M son mas inciertas (ver también discusién en la Seccidén V.B.2).
De la Tabla 5.2 se puede ver gque Ll = l_2 para Wi84 y W126. Para W139 se

encuentra gque 1_1 es mayor que La' lo cual sugiere gue este objeto tiene

emisién significativa en la banda K.
lo cual indica gue este objeto tiene radiacién

Por otra parte, L1 es menor por un

factor = 2 gue L2 para W217,
importante a longitudes de onda mayores gue 2.2 um.

V.B.2.- Distribuciones de Energia Espectral y Diagramas Color = Color.

De manera similar al caso de las EBSP, las distribuciones de energia

espectral para 1las GRS, corregidas por extincién interestelar normal al
cumulo, se muestran en la Figura 5.4 (lineas sélidas). También se muestra,

para cada estrella, la distribucién de energia de una fotdsfera normal

{(lineas guebradas) correspondiente al tipo espectral adoptado para 1la

estrella (ver Col. (2), Tabla 5.2) y ajustada para que coincida con el flujo

estelar en la banda y. lLas barras de error tipicas de nuestras observaciones

en cada banda se muestran al pie de la figura. Como las observaciones en la

banda M de Wi184, W217 y W139 tienen una incertidumbre mayor (ver también

Cap. I11), se presentan las barras de error correspondientes sobre sus

distribuciones; asimismo, se incluye la incertidumbre a 10 um de Rydgren y

Vrba (1987) para W139. Nuestras observaciones en M deben tomarse con

precaucién. En efecto, extrapolande las curvas de distribucion a A = = de
Wig84 y W217, sin tomar en cuenta el flujo en M, se encuentra que L2 = 6.1y
7.6 LD, respectivamente. Asimismo, para W139 se encuentra Lz = 18 Lo' si

incluimos el flujo a 10 um reportado por Rydgren y Vrba (1987) e ignoramos

nuestra observacién en M. En consecuencia, los valores de L2 dados en 1la

Tabla 5.2 probablemente representen un 1limite superior a la luminosidad

observada de estos objetos. Son necesarias nuevas observaciones a A = 4.7 um

para confirmar los aumentos del flujo observados en la banda M de las curvas

de distribucién de energia espectral de estos objetos. En la Figura 5.4

puede apreciarse que las cuatro GRS tienen excesos importantes en el

infrarrojo, Y que, exceptuando a W139, estas estrellas tienen también
excesos de emisidédn en la regién ultravioleta - azul del espectro.

Los indices espectrales (ec. 1.1) de las distribuciones de energia
espectral (DEE) de las GRS son:

(i) a = -0.3, -0.6 y -1.6 para W184, W217 y Wi139 en el intervalo
3.8 um. En el esquema de clasificacién de Lada (1987)
Estos indices espectrales son

espectral AxA = 2.2 -
las DEE de estas estrellas son de clase 11I.
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Figura 5.4.- Distribuciones de energia espectral de las gigantes rojas
subluminosas.

La descripcién de la figura es anfloga a la de la Figura 5.2.
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tipicos de estrellas T Tauri (e.g. Rydgren y Zak, 1987). El aumento de las
DEE en la banda M (A = 4.7 um) es incierto en los tres casos, pero podria
revelar la presencia de compafieras infrarrojas para las estrellas.

(ii1) a = -1.9 en el intervalo AA = 1.65 - 2.2 um para Wi26, lo cual
corresponde a una DEE de clase II1, y es también tipico de estrellas T Taurl.

La posicidéon de las GRS en los diagramas ceclor—color (H-K, J-H), {(X-L',
H-K) y (L’-M, K-L') se muestran en las Figs. 4.3, 4.4 y 4.5, respectivamente
(triangulos abiertos). Es claro gque W139, Wi84 y W217 tienen excesos en el
IR cuya magnitud aumenta con longitudes de onda maycres, lo cual confirma lo
mencionado anteriormente en este sentido. W126 es la estrella mas deébil de
la muestra y no pudimos observarla mas alla de la banda K. Su posicién en el
diagrama (H-K, J-H) no revela la presenclia de exceso de flujo intrinseco en
K en relaclién a las bandas J y H, sino que sugiere una estrella extinguida
con wuna 1ley normal por 4 - 5. Si la estrella tiene una envolvente
circunestelar, entonces ésta debe ser muy fria. Observaciones a longitudes

de onda mas largas (p. ej. A =2 S um) podrian ayudar a esclarecer este punto.

V.B.3.- Diagrama HR.

En la Figura 5.1 (diagrama HR) se muestran las posiciones de 1las GRS
(triangulos abiertos), en donde se ha graficado 1la luminosidad L2 y 1la
temperatura efectiva de cada estrella gigante subluminosa estudiada aqui. La
temperatura efectiva es la correspondiente al tipo espectral adoptado para
cada objeto (ver Schmidt -~ Kaler, 1982). W139, W217 y W184 se sitdan en la
regién de estrellas J1I-IV y Wi26 estad 1ligeramente por debajo de 1la
secuencia de estrellas de clase luminosa 1V, la regién de estrellas del tipo
T-Tauri luminosas. Aun cuando las GRS son mas luminosas gue lo que sugiere
su posicién en el diagrama color-magnitud de 1la Figura 4.1, resulta gque
todavia estan considerablemente por debajo de la region de clase de
luminosidad 1II-1I11. Sélo en el caso de W217 las clases de luminosidad
espectroscdpica de WSS y la que se deriva de su posicién en el diagrama HR
colnciden. Las otras tres estrellas son muy subluminosas intrinsecamente
para ser objetos de clase II-II1. El caso extremo es W126, para la cual su
luminosidad bolométrica observada (= 2 Lo) es mas de tres érdenes de
magnitud gque la que sugiere su clase luminosa espectroscépica (I1). En
consecuencia, las clases 1I-1I11 reportadas por WSS para Wi39, W217 y Wis4
sobreestiman grandemente la luminosidad de las mismas. La luminosidad de

estas estrellas es mas similar a las observadas en estrellas T-Tauri
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luminosas.
En el Capitulo VII se cuantifican los excesos que presentan las GRS en

el IR y UV con respecto al visual (ver también Figs. 4.2, 4.3, 4.4, 4.5 y

5.4). Sus excesos en el UV son intermedios entre los encontrados para WSO y
los de W44 y/46 W79, mientras gue los excesos en el IR son menores (c.f. Fig.

7.4). Si las estrellas poseen discos actives de acrecién, lo anterior

sugiere gque las tasas de acrecién de masa de los mismos son menores que en
el caso de W79.

La luminosidad mayor en el diagrama HR gue se infiere para el caso de
la gue sugiere el diagrama color—-magnitud puede
1) La posicién de las GRS en el diagrama

las GRS en relacién a

interpretarse de dos maneras:

serliamente afectada por extincién gris y, por lo

color—-magnitud no esta
la luminosidad de ellas en este diagrama se asemeja a la luminosidad
caso, la luminosidad LZ del diagrama HR
2) La posiciéon en

tanto,
estelar verdadera. En este
refle jaria la emisién del sistema estrella + envolvente.

el diagrama color-magnitud esta afectada por extincidn gris en la envolvente

circunestelar (probablemente en un disco visto de canto), lo cual produce

para las estrella. De ser asi, I_2 seria la
por las mismas razones

una magnitud V muy débil
estimacién mas adecuada para la luminosidad estelar,
ya descritas para el caso de las estrellas bajo secuencia principal en 1la
que el cociente La/Lv es una medida entre la
es decir, es un

seccidbn V. A. Notemos

luminosidad de origen no estelar y la luminosidad estelar,

indicador de la presencia de envolventes circunestelares.
Con el objeto de discriminar entre estas dos posibilidades, evaluamos

la luminosidad Lv que se infiere de 1la posicién de los objetos en el

diagrama color-magnitud y la comparamos con la luminosidad L2 gque se muestra

en el diagrama HR. L se calcula corrigiendo la magnitud promedio visual

observada V (Col. (3),

con el exceso de color para la estrella E(b-y)
E(b-y) = 0), y luego se aplica la correccidén

espectral adoptado (Tabla 5.2). A esta

v
Tabla 5.2) por extincién interestelar normal escalada

dado en la Tabla 3.1 (si

E(b-y) < O se adopta

bolométrica apropiada al tipo
magnitud bolométrica aparente se le suma el mddulo de distancia a NGC 2264,

Yy a la magnitud bolométrica resultante se le convierte en luminosidad

°l)0 = 4.64. Si el cociente Lz/Lv es mayor que el predicho por

la teoria de discos activos,
gris en su envolvente, ya que Lv resultaria muy pequefia debida a este ultimo
puede ser explicado

adoptando (mb
se puede pensar gque la estrella sufre extincidn

efecto. En el caso contrario, cuando el cociente Lz/Lv
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por la emisién de un disco activo, entonces es mas factible que Lv

represente en efecto la luminosidad estelar verdadera y L2 sea el resultado

de la emisién combinada del sistema estrellas/disco.

Se encuentra que Lz/Lv = 2.5, 3.9, 1.7 y 5.4 para W139, Wi184, W1i26 y
W217, respectivamente. En caso de Que posean discos activos, de la posicidn
de W126 y Wi39 en el diagrama (U—B)o vs. (B—V)° y de las trazas de los
de discos con acrecién de Bertout et al.
(Fig. 7.10 del Cap. VII), se infiere gue las tasas de acrecién para

modelos (1988) en ese mismo

diagrama
7 Mosafio, lo cual esta de

encontramos

estas estrellas deben ser peqguefias, M = 1x10"
acuerdo con sus valores (pequefos) de Lz/Lv' De manera similar,
para Wi84 y W217 tasas de acrecién de masa M = 2 x 10-7 Yy 3 x 10-7 Mo/aﬁo,
respectivamente, las cuales producen valores de Lob./L. = 3.5 - 5 (ver
consistentes éstos con los valores de Lz/Lv

la posicion de las GRS en los diagramas color

Seccidén V.A), observados para

estos objetos. En conclusién,
magnitud y HR puede explicarse por la presencia de un disco de acrecién

activo.
Finalmente,
wis4, W217 y W139

infrarro jas, las luminosidades
menores que las luminosidades observadas L2 de estos sistemas. Esto refuerza

la conclusién de esta seccién en el sentido de que las GRS no son de clase

es conveniente sefialar que si los aumentos en las DEE de
presencia de compafieras

(Fig. 5.4) se deben a la
“6pticas” solas son

de las componentes

de luminosidad II-III.

V.B.4. - Masas y Edades.

De manera similar al caso de
diagrama HR (triangulos vacios) presentado en la Figura 5.3 (ver descripcidn
Las masas (en masas solares) y edades (en afios) gue se

las EBSP, las GRS se grafican en el

en la Seccidén V.A).

infieren para las GRS son:
(1) Wi139 M=~2-2.5 t =5 x 10° - 2 x 10°
(1i) Wi2e M= 1 t 5 = 10° - 2 x 10°
(i11) W217 M= 1.5 - 2.25 t =3 x 10° - 1 x 10°
(iv) wWis4 M= 1.5 - 2.25 t =5 x 10° - 2 x 10°
limites inferiores para la

Los limites superiores para la masa y los
edad en estas determinaciories corresponden a la posicién de las GRS en la
Fig. 5.3 (i.e. a la luminosidad L2 de la Tabla 5.2); asimismo, los limites
inferiores para la masa y los limites superiores para la edad corresponden a
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las posiciones que tendrian las GRS en el diagrama HR si usamos los valores

de Lv.

V.B.5. - Conclusiocnes.

trabajo encontramos que las propiedades

En conclusiédn, en este
estrellas T Tauri, tales como

tipicas de

fotométricas de las GRS son
como con excesos en el IR y en el UV

variabilidad, Hx y HS8 en emisidn, asi

(consultar Herbig, 1954; Cohen y Kuhi, 1979, y Caps. I1 y VII de esta

Las clases de luminosidad V-II1I gue se encuentran agui para estos

tesis).
(1979) para estrellas T

objetos coinciden con las sugeridas por Cohen y Kuhi

Tauri en las nubes del Toro, NGC 7000 - I1C 5070,etc..., y estan en

contradiccidn con las clases luminosas II-111 reportadas por WSS. Aungue no
se descarta la posibilidad de gue estos objetos sufran, en parte, de
extincién gris en el visual causada por grancs de polvo grande en sus

bolométricas que se encuentran en este

envolventes, las luminosidades
intervalo AA = 1.6 - 2.2 um, ¥y en

trabajo, los indices espectrales en el
sugieren la presencla de discos activos de

particular el cocliente L2 /LV.
Por otra parte, las DEE a A =2 5 um de

acreclion alrededor de estas estrellas.
w217, W184 y W139 también pueden interpretarse mediante la presencia de
objetos. Esto parece ser comun en

compafieras infrarrojas para estos
1988, 1991). Si este es el caso, 1la

estrellas T Tauri (e.g., Chelli et al.,
sistemas dobles debe ser mayor a la

luminosidad observada L2 de los
solas, lo cual apoya la conclusién

luminosidad de las componentes "opticas"”

mencionada antes.
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Y.C.— ESTRELIAS SUBLUMINOSAS ADICIONALES (ESA).

En esta seccidn estudiaremos un grupo de estrellas en NGC 2264 gue, aun
cuando no se encuentran por debajo de la secuencia principal en el diagrama

color - magnitud del cumulo, aparentemente son subluminosas cuando se les

compara con otras estirellas asociadas a2l cuamulo del mismo ceolor y gue por su

posicién en el diagrama HR © cclor - magnitud podemos suponer gue son

estrellas jévenes en su itrayectoria haclia la secuencla principal
vacios en la Fig. 4.1). Vig, Wiéea,

Vil6é y W110. De hecho, V116 se localiza por debajo de la secuencia principal
en el diagrama (B-V, V) de Strom et al. (1972a)

(circulos
Ejemplos de éstas son: Wi6S5, Wi1i04, Wi151,

(ver Fig. 1.3). Estos
(ver también WSS) han sugerido que este fenétmeno pudiera ser debido
a la extincién (gris) de

objetos, y/ /& bien,

estrellas son mas

autores

la luz estelar visible por las envolventes de estos
a2l menos en alguncs casos, al hecho simple de que estas

evolucionadas vV, en consecuencia, estan mas

cerca de
alcanzar su fase evolutiva en

la secuencia principal. Con el objeto de
discernir sobre su naturaleza evolutiva entre estas y otras posibilidades,
en particular, el que la extincidn gris en una envolvente circunestelar
pueda ser responsable de su subluminosidad aparente en el diagrama
color—-magnitud, se decidid reexaminar este punto. Nos referiremos a estos
objetos como estrellas subluminosas adiclonales (ESA) para distinguirlas de

las EBSP 6 las GRS.

V.C.1.—- Parametros FEisicos.

En la Tabla 5.3 se dan los resultados obtenidos de nuestra fotometria y

de la busgqueda en la literatura para las estrellas subluminosas adicionales,
donde 1las columnas tienen el mismo significado que para el caso de las

estrellas bajo secuencia principal contemplado en la Tabla 5.1. Estimamos
gue las incertidumbres en L1 son = del 20% para todas las ESA. Asimismo,

errores en L2 son = del 25%
&% del 35% para Wi164 y W165.
para Wi04, WwWi51, Vi8 y Wiéa,

los

en los casos de W110, W104, W151, Vi8 y Viile, y

De la Tabla S.3 se puede apreciar que Lx = L2
lo cual sugiere que estos objetos no tienen

excesos importantes en la banda K, ésto es, su luminosidad no estéd afectada
significativamente por la contribucién de una envolvente circunestelar. En
los casos de V116 y W110 La > Leg,

por lo tanto la emisidén a A = 2.2 um es
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Tabla S5.3.- Estrellas Subluminosas Adicionales (ESA)

{a)
Est. (zgo ) v X VK Lx Lz 7\nunt Notas
P (L) () Cuam)
o °
Wi6S A4V 11.010 9.42 9.70 91 a92® 18" ¢ 4a.e
wW1i04 A6V 11. 480 10.97 11.37 i9 25 3.8 d
Wis1 Gov 12.602 11.369 12.58 6.5 8.59 3.5'9 ¢
Vis F3V 13.077 11.87 12.83 4.9 6.1 3.8
wie4 G22IV 13.330 10.84 12.57 7.0 8.7 a.7 V360Mon, LHaS3, ¢, e, §
viie G111V 14.378 11.74 13. 42 3.1 2.2 3.8 e
w110 K3V 14.585 9.62 12.12 13.4 8.5 3.8 LHa33,d,e,f
{(a) TE(adoptado) de la Tabla 3.1.
(b) Las magnitudes en 10, 11 y 18 um (Cohen, 1973) se incluyeron en el
calculo de La.
(¢c) Ha en emisidn (Young, 1978).
(d) HB en emisiédn (Capitulo VIiIi).
(e) Exceso en el 1R cercano (Capitulo VII).
(f) Exceso en el UV (Capitulo VII).
(g) Datos JHKL de Warner et al. (1977).
(h) Tomando en cuenta el 1limite inferior en 10 um (Cohen, 1974) 1la
luminosidad de la estrella es L s 16 lo.
(1)

Estrella con lineas en emisién (Cohen y Kuhi, 1979).
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importante en estos objetos, reflejando 1la presencia de una envolvente
circunestelar relativamente cercana al objeto central. En el caso de W16S,
por otra parte, La « L2 lo cual sugiere gue este objeto tiene una
distribucién de energia espectral que crece a longitudes de onda mayores que
2.2 pm. De hecho, se tienen observaciones de esta estrella a A = 10 um (ver

Tabla 5.3), ésto es, tiene una envclvente/disco de peolvo extendida.

V.C.2.- Diagramas Color - Color.

Hemos graficado este grupo de estrellas como circulos ablertos en los
diagramas (H-K, J-H) y (K-L', H-K) (Figs. 4.3 y 4.4). Se puede ver en la
Figura 4.3 gue W165 y W110 presentan un exceso importante de emisién en K
con respecto a J y H, mientras que en los casos de Vilié y Wi1i64 éste es
pequefic. Por otra parte, VI8 y W104 tienen posiciones normales en este
diagrama, lo cual indica la ausencia de envolventes circunestelares,
apoyando lo gue se menclond antes. La posicidén de W1iS51 en este diagrama
indicaria una deficiencia significativa (= 1T) en H, & un exceso de esta
misma magnitud en J (como se muestra posteriormente), pero ésto se debe
posiblemente a un error en los datos de WSS.

En el diagrama (K-L', H-K) (Fig. 4.4) vemos gque W165 y Wil10 muestran un
fuerte exceso en L', en apoyo a la interpretacién de gue estas estrellas
tienen distribuciones de energia espectral que crecen en el cercano IR. W164
muestra un exceso en L’ en dicho diagrama consistente con una envolvente muy
fria (T = 500 X), sin embargo, hay gque tomar en cuenta gue nuestras
observaciones de esta estrella en esta banda son inciertas. W104 y WiSs1
también tienen indicaciones de un exceso en L’, pero las observaciones de
estos objetos asimismo son inclertas. En efecto, en este trabajo se observéd
a WiD4 sélo una vez, con oL = 073, WSS reportan o(k-L) = o”s para la misma.

Por otra parte, Vi8 y V116 no muestran excesos en L'.

V.C.3.- Distribuciones de Energia Espectral.

En la Figura 5.5 se muestran las curvas de distribucién de energia
espectral para las ESA como lineas sélidas. De manera similar a las EBSP y
las GRS (Sec. A y B de este capitulo), hemos graficado también como lineas
quebradas las distribuciones de energia espectral de las fotdésferas
correspondientes al tipo espectral adoptado para cada objeto, ajustadas al
mismo flujo en la banda y. Al pie de la figura se muestran las barras de

error tipicas de nuestras observaciones en cada banda (ver también Cap. I1).
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Figura 5.S5. -
subluminosas adicionales.

Figura 5.2,
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En particular destacan las incertidumbres en nuestras observaciones en L'

b4
M para Wiéa, asi como barras de

las
(1973, 1974). De 1la
{y posiblemente W16c4)

error y limites superiores de
observaciones a A = 8 um para W164 y W165 de Cohen
Figura 5.4 puede verse gue: 1) Wi1eS

tiene un gran

exceso en el infrarrojo que se extiende hasta A = 20 um, indicando 1la

presencia de una envolvente de polvo fria alrededor de esta estrella; la
luminosidad en el infrarrojo de este objeto es muy superior a su luminosidad

en el éptico; i1l) W110 tiene también un exceso de emisién importante hasta A

= 3.8 um; 111) V116 muestra excesos en el

intervale A = 1 -
moderados;

3.8 um
iv) W151 posee excesos de emisién en las bandas J y L,

aungue los
flujos en las bandas H y K son consistentes con los de la fotésfera estelar;

¥ V) las curvas de distribucidén de energia espectral en los casos de W104 y
V18 son muy similares a las de
estas estrellas. Asimismo, se
EBSP y GRS,

las fotésferas gue fueron adoptadas para

puede apreciar que, a diferencia de algunas
ninguna de las ESA posee excesos importantes en el UV,

lo cual
implica gue, en caso de poseer discos,

1o mas probable es gque éstos sean
pasivos.

Los 4indices espectirales de las distribuciones de

energia espectral
(DEE) en el infrarrojo de las ESA son:

(1) a = -0.6 para W110 en el intervalo AA = 1.65 —~ 3.8 um. La DEE de
esta estrella es de clase 11 en el esquema de Lada (1987),

las estrellas T Tauri (e.g.

(ii) a =

Y similar a la de
Rydgren y Zak, 1987).

-0.9 en el caso de Wi65 en el intervalo AA 1.25

- 3.8 um, 1lo
cual indica una DEE de clase 1II.

El rapido aumento de la DEE a A = S um

una compafiera infrarroja luminosa. Es
ecesario observar a este objeto en el intervalo espectral de 5 a 20 um para
confirmar dicha posibilidad.

podria revelar 1la presencia de

(1i1) a = —-1.7 en AA = 1.65 -

2.2 pm para Wié4, lo cual implica una DEE
de clase 11.

DPe manera similar al caso de W165,

el aumento de la DEE de 1la
estrella para A =

3.8 uym puede también indicar la existencia de una

Como las observaciones de la estrella en este ultimo
intervalo espectral son inclertas,

compafiera infrarroja.

Se recomiendan nuevas observaciones para
confirmar esta posibilidad.
(iv) a = -3 para V116 en el intervalo AA =

= 2.2 - 3.8 Hum, ¥y para Wi151
en el intervalo 1.65 — 2.2 um. lLas DEE de estos objetos serfan por lo tanto
de clase I1II.

LLa DEE de V116 es ligeramente mé&s ancha gque la de un cuerpo

negro, y €l indice espectiral de la DEE de W151 cambia a

-1.6 para A entre
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2.2 y 3.4 pum.

(v) a = ~-2.7 para A = 1.65 um en los casos de W104 y V18, 1o cual
indica que sus DEE son'muy parecidas a la de un cuerpo negro, de clase III1
en el esquema de Lada.

En el Capitulo VI se muestra gue sélo Wil0 posee un exceso de emisioén
en el UV muy moderado, {(ver Figura 7.5), 1lo cual indica gque los discos
circunestelares de estas estrellas deben considerarse como pasivos, como se
menciond anteriormente. En consecuencia, la luminosidad observada, L2, a lo
mas puede scobreestimar la luminosidad estelar por un factor de = 2 (ver la
discusién en la Seccién V.A). En efecto, la posicidén de W110 en el diagrama
[(U—B)o. (B—V)ol de la Fig. 7.10 sugiere una tasa de acrecién de masa del
disco a la estrella despreciable. Por lo tanto, sugerimos Que la presencia
de un exceso UV moderado en W110, de Hax y HB en emisién en W110 y W1EéS, y de
HB en emisién en W104 (ver Tabla 5.3), podria ser explicada principalmente

en términos de una cromésfera activa como se discutira en el Capitulo VIIT.

V.C. 4. - Diagrama HR.

En el diagrama HR de 1la Fig. 5.1 se grafican las ESA como circulos
vacios, en donde se utilizaron las temperaturas efectivas correspondientes
al tipo espectral adoptado, asi como los valores de Lz de las Cols. (2) y
(7) de la Tabla 5. 3.

Las posiciones de W104, VvVig, V116 (y en menor grado WiS1) en los
diagramas HR de la Fig. 5.1 ¥y color-magnitud de la Fig. 4.1 son similares.
Lo anterior sugliere que estas estrellas no poseen envolventes
circunestelares importantes, y en consecuencia, se trata de objetos mas
evolucionados que las estrellas del mismo color (b-y) del cumulo en el
diagrama ccoclor - magnitud.

Por otra parte, Wi165, Wl64 y W110 son mas luminosas en el diagrama HR
que en el diagrama color-magnitud. Para W164 se muestra también en el
diagrama 5.1 la luminosidad que corresponde al limite superior al flujo en A
= 10 um, I_z = 16 Lo {(ver también Tabla 5.4). Como ninguna de estas estrellas
estd fuertemente velada, sus discos pueden considerarse como pasivos y, por
lo tanto, 1la posicidén de 1las mismas en el diagrama color-magnitud puede
interpretarse de dos maneras:

(i) es debida a extincién gris en el Sptico en sus envolventes, y/6,

(1i) es 1la esperada para 1la estrella, dentro de 1las varlaciones

normales observadas para otras estrellas. En este caso, la alta luminosidad
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bolométrica observada, Lz‘ podria ser consecuencia de la emisidn extra en el
infrarrojo debida a fuentes adicionales a la estrella principal como, por
ejemplo, la causada por compafheras infrarrojas & frias cuya luminosidad
bolométrica puede exceder a la de la componente "éptica" (los casos de Wie4
Y W1i65). Es convenliente mencionar agqui gue un disco puramente pasivo y visto
de cara no puede reproducir valores de Lobs/L° (6 equivalentemente de Lz/Lv)
mayores que 2 (ver Sec. V.A).

Para evaluar estas hipdtesis hemos calculado la luminosidad gue se
infiere de la posicién en el diagrama color - magnitud, Lv' ¥ la comparamos
con la luminosidad bolométrica observada, Lz' de manera analoga al analisis

para las GRS en la Seccién V.B. Se obtiene Lz/Lv = 15.3, 2.3 y 6.0 para
W165, Wi64 y W110, respectivamente. Estos cocientes muestran que, en efecto,
el flujo en el visible es mucho menor que el flujo en el infrarrojo. El caso
mas dramitico es W16S para la cual L2 = 492 Lo (vs. L, = 32 Lo). luminosidad
tipica para estrellas del del tipo Ae/Be de Herbig (ver Finkenzeller y
Mundt, 1984). Para esta estrella el exceso en el IR se extiende hasta A =

20 pm. Como 1_2/1_v > 2 para las tres estrellas, y por otra parte sus discos

son pasivos aparentemente, entonces los valores altos de La/Lv pueden
deberse a la presencia de compafneras infrarrojas. En efecto, las DEE de Wi64
vy Wi65 apoyan esta posibilidad. Desafortunadamente, mediante datos

fotométricos solamente no podemos determinar de manera directa si 1las
envolventes de estas estrellas producen extincién gris en el oéptico. Para
explorar esta Gltima posibilidad se necesitan observaciones espectroscoéoplicas
en el visible/UV, como en el caso de WP0 y otras estrellas en NGC 2264 (e.g.
Sitko et al., 1984), con el fin de estudiar con mayor detalle la extincioén
debida a sus enveolventes. Por otra parte, y de ser ésto posible, es
necesarlo realizar en el IR observaciones interferométricas de motas &
"speckle" de alta resclucidén espacial para detectar la presencia de posibles

compafieras infrarrojas. (e.g., Chelli et al., 1988, 1991)

V.C.S. - Masas y Edades.

De manera similar al caso de las EBSP y GRS, en esta seccién
determinamos las masas (en masas solares) y edades (en afios) de las ESA a
partir de su posicién en el diagrama HR (Fig. 5.3). Para W165, Wi64 y W110

se presentan intervalos para los valores de estas cantidades, los cuales
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corresponden a los valores de L2 y de Lv' L_ nos da lcs limites superiores a
la masa y los las estrellas,

inferiores y superiores,

inferiores a 1la

edad de
proporciona los limites

mientras gque Lv

respectivamente, de estas
cantidades.

(1) wies M=~ 1.5 - & t = 0.3 - 3 x 10°

(11) wiea M= 1.5 - 2.25 t =2 -5 x 10°

(111) wWiio M= 1.25 - 2.25 t = 0.5 - 5 x 10°

(iv) Wisi M= 1.8 t = 4 x 10°

v) Viie M= 1.25 t = 107

(vi) Wioa M = 2.25 t = 3 x 10°

(vii) vis M= 1.5 t =7 x 10°

V.C.6.- Conglusiones.

El analisis de esta seccidn suglere que las estrellas W104, VI8, Vilié y
W151 son objetos que han alcanzado a disipar en gran medida sus envolventes
circunestelares y se encuentran cerca de su fase evolutiva final hacia la
secuenclia principal.

Por otra parte, la posicidén de W1é6S5, Wie4a y W110
subluminosa en el diagrama color-magnitud puede deberse:

gris de wuna envolvente

aparentemente
(i) a la extincién

al hecho de que esias
estrellas aparentemente son mas evolucionadas que las otras estrellas del
mismo <color en NGC 2264,
.

secuenclia principal.

circunestelar, y/é (ii)

Y por 1lo tanto se encuentran préximas a 1la
Estas aseveracliones se basan en el hecho de que estos
objetos no presentan excesos significativos en el UV,

Y en consecuencia, no
poseen discos de acrecién activos circunestelares; por lo tanto, las
envolventes de las estrellas deben ser de caracter pasivo.
En la primera interpretacién, la luminosidad observada no debe contener
contrivuciones importantes debidas a la presencia del disco ya que éste es
pasivo vy, por lo tanto, L2 debe

ser una estimaciodn
luminosidad estelar.

El valor alto del cociente Lz/Lv (> 2) reflejaria el
hecho de que la luminosidad en el oéptico de estos objetos,
disminuida, ésto es,

adecuada de la

Lv, esta wmuy
la envolvente / disco produce extincidédn cuasi-gris en
la radiacidn estelar en el visible. Si éste es el caso, entonces sugerimos
que una fraccién apreciable de estrellas en NGC 2264, y wmuy probablemente en
otros cumulos Jjdvenes, tienen en sus envolventes particulas de polvo en
promedio mas grandes las del medio interestelar (ver Secciéon V.A.B). Aun
mas, proponemos gque estos objetos probablemente estan siendo vistos a traveées
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de sus discos pasivos de canto,

“"eclipsadas" por los mismos.

estos objetos presentan.
lo tanto,

de tal manera que las estirellas esién siendo
Esto explica el bajo flujo en el visual gue
lLos discos circunestelares de estas estrellas, por
deben estar “ensanchados" por Kenyon vy
Hartmann (1987).

como los propuestos

Con relacién a la segunda interpretacion,
frias “infrarrojas"

La/Lv (> 2)

luminosidad

la presencia de compafieras
también podria explicar los

también Capitulo VII1).
sistema

(ver

valores altos del coclente
del

En este caso I_2 reflejaria
estelar maltiple, mientras

la
que 1.
principalmente una medida de la luminosidad de la componente

seria
“optica" del

sistema.

dos posibllidades mencionadas

Mediante el analisis de esta seccidén no se puede distinguir entre las
una parte,

la presencia de compafieras infrarrojas, por
6 de discos anchos con particulas grandes gue produzcan exXtincidn
gris en el visible de la luz estelar. Debido al hechc de que una gran
fraccién de las esirellas en general forman parte de sistemas miltiples,
para discriminar entre estas posibilidades sugerimos hacer observaciones
espectrofotométricas en el optico/UV

1984) asi como
ver Chellli et al.,

(e.g. Sitko et al.,
interferométricas de alta resoclucién espacial

(p. ej.
1988, 1991).
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V.D.- GIGANTES ROJAS EN NGC 2264 (GR).

Con propdsitos de comparacidn hemos usado en esta tesis,
de las gligantes rojas

Figura 4.1),

para el caso
asociadas a NGC 2264 (ver

los mismos procedimientos gue se utilizaron para calcular 1la
luminosidad bolométrica de las GRS (Seccién V.B).

normales aparentemente

V.D. 1. - Parameitros Fisicos.

Los parametros fisicos de las GR se presentan en la Tabla 5. 4,
analoga al caso de las GRS. De manera similar al
aparentemente subluminosas en NGC 2264

en forma
caso de las estrellas
(EBSP, GRS y ESA), estimamos que las
incertidumbres en L1 de las GR son = del 20%, y en Lz estan entre el 25 y el
30%. De la Tabla 5.4 se puede apreciar qgue Lt

v 1_2 son aproximadamente
iguales para este grupo de estrellas, Yy corresponden efectivamente a objetos

de clase de luminosidad 1I-111 situados a la distancia de NGC 2264.

V.D.2.~- Diagramas Color - Color.

Diagrama HR. Curvas de Distribucidn de

Energia Espectral.

l.a posicién de las GR en los diagramas color-color en el cercano
(cruces en las Figs. 4.3, 4.4 y 4.35)

emisiédn en estas longitudes de onda,
envolventes circunestelares.

IR

muestra qgue no tienen excesos de

¥ per lo tanto, dque no poseen
en el Capitulo VII se muestra gue
tampoco tienen exXcesos en el UV ni

Asimismo,
estas estrellas

evidencia de HB en
emisién,

lo cual indica gue no estan veladas. Esto es, las observaciones en
el obéptico y cercano IR sugleren gque las GR tienen fotésferas de estrellas
tardias G-K normales sin envolventes circunestelares. Por otra parte, estas
estrellas ocupan misma posicién en
4.1) y HR (Fig. 5.1),

estrellas de clase luminosa II-I11.

aproximadamente la los diagramas
color-magnitud (Fig. en la regidén correspondiente a
Estos resultados nos dan confianza sobre

los métodos usados en este trabajo para calcular la luminosidad de las EBSP,
GRS y ESA,

ya gue esperamos dque la posicién de estrellas sin evidencia de
poseer envolventes circunestelares sea aproximadamente

la misma en ambos
diagramas color — magnitud y HR.

En la Fig. 5.6 presentamos las DEE de las GR (lineas sélidas), JjJunto

con las DEE de fotdésferas correspondientes al tipo espectral adoptade para



Tabla S.4.- Gigantes Rojas (GR)

(a)
Est. (1% ) v K Ve Ly L, Apax Notas

P () (L) (pum)

o 3
Wi77 Giv 9. 365 7.94 .25 142 i68 3.8 b, c
W73  GSIII 9.379 7.31 9.42 139 1697 3.5 e, f
w239 K2I1I1I 9. 399 6.71% 9. 30 199 186 4.7 c
w229 K2I1I 8.531 5.94 8.53 406 409 4.7 b,c,f
w238 K2-3111 9. 969 7.29 10. 0S5 108 121 4.7 (-3
w69 Ka1v 8. 242 S.00 8. 00 742 850 4.7 e, f
w237 KOIII 9.456 6.21 8.56 356 459 4.7
(a) TE(adoptado) de la Tabla 3. 1.
(p) No miembro 6 posiblemente no miembro de NGC 2264 (Pérez et al. 1989).
(e¢) Fuera del &area central del cumulo (Walker, 1956).
(d) Datos JHKL de Warner et al. (1977).
(e) Probabilidad de pertenencia al cuamulo p = 0.0 (Vasilevskis et al.,
1965).

(£f) No miembro del cumulo (Claria, 1985).

(g)

Magnitud K de Warner et al. (1977).
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La descripcién de la figura es andloga a la de la Fig. S5.2.

125




cada GR (lineas quebradas), y ajustadas al mismo flujo en la banda y. Ademas
de las barras de error tipicas en nuestras observaciones en cada banda (Cap.
II1), en la figura se muestran las incertidumbres observacionales en la banda
M. Se puede apreciar que, como se mencioné antes, las GR no poseen excesos
significativos de emisién en ninguna longitud de onda, con respecto a la
emisién de las fotésferas normales.

V.D.3.- Membresia a NGC 2264.

Ahora comentamos sobre la membresia de las GR a NGC 2264.

Varios autores han sugerido que las GR observadas en 1la direccién de
NGC 2264 son estrellas de campo no asocladas fisicamente al cumulo (ver
notas en la Tabla 5.4). En un estudio de movimientes propies en NGC 2264,
Vasilevskis et al. (1965) encuentran una probabilidad muy baja de
. W237,
W238 y W239 podrian no ser miembros del cumulo ya gue no presentan anomalias

pertenencia al cumulo para W73 y W69. WSS mencionan que W73, W229

espectroscopicas & fotométricas en el éptico ni en el IR, y per lo tanto, es
poco probable que las GR representen objetos en una fase evolutiva
pre—-secuencia principal extraordinaria. Claria (1985) concluydé dque W69, W73
Yy W229 no son miembros, W237 y W239 son miembros poslibles, y sé6lo W238
podria ser miembro de NGC 2264, basandose en la comparacidén entre las clases
de luminosidad que se predicen para gque las estrellas sean miembros del
cumulo y aquéllas que €1 deriva usando fotometria DDO. En el mismo trabajo
Claria hace notar el hecho de que la edad (nuclear) asignada al cumulo de TE
= 5x10° es muy corta y, por lo tanto, las estrellas mas masivas no han
tenido tiempo suficiente para alcanzar la fase evolutiva de las gigantes.
FPérez et al. (1989) han sefialado que para determinar con certidumbre la
membresia de estrellas a un cumulo dado es necesario, ademas de estudios de
movimientos propios y velocidades radiales, un analisis cuidadoso de la
evidencia fotométrica. Estos autores sugieren que W177, W229 y W46 podrian
no ser miembros de NGC 2264 basandose en un estudio fotométrico uvby-g8 de
estrellas en la direccién de este cumulo. Por otra parte, a partir de 1la
alta densidad aparente de gigantes proyectada en el cielo en la direccién de
NGC 2264, comparada con las de otars regiones vecinas, Walker (1956) sugiere
gque las GR W73, W229, W69, W37 y W237 pueden en efecto ser miembros del
cumulo. En el caso particular de W237, corrigiendo su posicién en el

diagrama color - magnitud con el valor de enrojecimiento gque encuentra (ver
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también Tabla 3.1), Walker puede colocar a la estirella sobre la misma
secuencia en el diagrama en la que se localizan W73, W229, W69 y W37 (ver
Fig. 1.1}, lo cual interpreta como evidencia a favor de la membresia de W237
a NGC 2264. Asimismo, las clases de luminosidad I1I-I11 espectroscépicas que
Walker deriva para estos objetos (Tabla 3.1) son consistentes con su
posicién en el diagrama (B-V, V) (ver Figs. 1.1 y 4.1). Underhill (1958)
obtuvo veloclidades radiales para W69, W73, W229 y W237 y concluye que W73
podria ser miembro del cumulo debido a gque su velocidad radial (v_ = 13 - 15
km s”!) es similar a la velocidad promedio del cumulo (22 km s™°, Trumpler,
1956, segin menciona Walker, 1956; 10 km s_l, Strom et al., 1971). Para los
otros objetos de su muestra (W37, W69, W229 y W237) esta autora no deriva
conclusiédn alguna.

A continuacién discutiremos los resultados de nuestro estudio.

De nuestras clases luminosas fotométricas para las GR (ver Fig. 3.1b y
Tabla 3.1) se puede apreciar gque W73 es una estrella gigante, y por leo tanto
pudiera ser miembro de NGC 2264. La posicién de los otros objetos en el
diagrama ([mll. [cil) indica que son estrellas de clase de luminosidad IV-V
¥ en consecuencia no deben ser miembros de NGC 2264. Este es en efecto el
caseo de W177 cuya posiciédn en dicho diagrama indica que se trata de un
objeto de secuenclia principal. En los casos de W239, W229, W238, W69 y W237
no se puede concluir con certeza lo mismo, ya que el diagrama ([mI], [cl])
es poco sensible a gravedad para estrellas K-M (ver discusién en Cap. I111),
de tal forma gque los errores fotométricos en <, pueden alterar facilmente en
una categoria la clase de luminosidad fotométrica de la estrella. Por otra
parte, debido a la ausencla de observaclones en este sistema publicadas en
la literatura, no se conoce adecuadamente la posicidn de estrellas mas
luminosas que las glgantes en dicho diagrama (i.e., estrellas de clases de
luminosidad II y I). En efecto, con este propdsito seleccionamos estrellas
de tipo espectral G-M y clases luminosas II y 1 del Catialogo de Estrellas
Brillantes de Hoffleit y Jaschek (1982) con fotometria uvby en el catélogo
de Hauck y Mermilliod (1980). Se escogieron estrellas del Catalogo de
Estrellas Brillantes ya que éstas se encuentran relativamente cerca de
nuestro sistema solar y estan poco afectadas por la extincidédn interestelar.
La muestra es muy pobre, sin embargo algunas de las estrelilas K - M I-II
caen en la misma regién dque las estrellas K — M de clase de luminosidad

I1I-V en dicho diagrama, sugiriendo que esta regién del diagrama podria ser
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bivaluada. En consecuencia, no podemos descartar la posibilidad de que las

clases de luminosidad fotométricas para las GR sean incorrectas por este

hecho, y gue en efecto sean objetos mas brillantes gue estrellas de clase de

luminosidad V-I11I.
Por otra parte, el hecho de que las luminosidades bolométricas gue
derivamos aqui para las GR a la distacia del cumulo correspondan a clase de

luminosidad II-III no implica necesariamente gue estos objetos

sean en
efecto estrellas gigantes. Esto

puede ser el resultado (artificial) de
adoptar la distancia a NGC 2264 para las estrellas que aqui sefialamos como

GR. Sin embargo, el enrojecimiento de estas estrellas sugiere qgue se
encuentran a la distancia (6 enfrente) del cumulo.

En el caso de que algunas GR perteneciesen a NGC 2264, ésto implicaria
cque la formaclién estelar en el cumulo se ha venlido dando en una escala de
tiempo TE = 10® afios. Por ejemplo, de las trazas evolutivas en el diagrama

HR dadas por Cox y Giuli (1984), deducimos gque una estrella de SMO puede

alcanzar la rama asintdética de las gigantes rojas en una escala de tiempo de

& T-8 x 10.7 afios. Por cilerto, esta escala de tiempo es consistente con 1la

edad T = 6.5 x 107 que Iben y Talbot (1966) derivan para la formacién de
las primeras estrellas en el cumulo,
estrellas de NGC 2264 en el

tedricas. Asimismo, Adams et al.

comparando las posiciones de 1las
diagrama HR con trayectorias eveolutivas
(1983) determinan gque la formaclién estelar
en el cumulo se ha dado en una escala de tiempo mayor gue 107 afios, a partir
HR.

en el cual

de la dispersién de las posiciones de las estrellas en el diagrama

En 1la Figura 5.7 se reproduce el diagrama HR para las GR,

hemos superpuesto las trayectorias evolutivas post

— secuencla principal de
Los tiempos eveolutivos (en
correspondientes a los puntos sobre las trayectorias estan dados en la
5.5. Los valores entre paréntesis en las Columnas
tabla indican el exponente de 10.

Cox y Giull (1984) para estrellas de 3 y 5 Mo’
afios)
Tabla (2) vy (3) de 1la
Se encuentra gue W69, W237 y W229 se
localizan sobre & cerca de la trayectoria evolutiva correspondiente a 5 Mo'

sugiriendo edades evolutivas t = 7 x 107 afios, las cuales son consistentes

con las estimaciones de Iben y Talbot (1966) para la edad del cumulo.

De ser
correcto,

ésto implicaria que estas estrellas podrian ser las representantes

de una primera generacidén de estrellas en NGC 2264. Por otra parte, las

edades evolutivas gue se derivan para W73, W177, W238 y W239 son t = 2 x ‘10B

afios, lo que aparentemente las descarta como miembros de una generacidn
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Elgura 5.7.- Diagrama HR para las estrellas gigantes rojas. Se muestran

las trayectorias evolutivas post - secuencia principal de Cox y Giull (1984)
para estrellas de 3 y 5 Mo. Los tiempos evolutivos correspondientes a los
puntos marcados sobre las trayectorias estéan dados en la Tabla S.5.
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primaria de estrellas en NGC 2264. Por ultimo, se debe sefialar gque tanto

(1983) encuentran gue la formacidédn estelar

en el cumulo ha sido secuencial con respecto a la masa de las estrellas
formadas,

Iben y Talbot como Adams et al.

siendo las de baja masa las que se formaron primero,
estrellas con masa entre 3 y S Mo
1.4 x 10°% afios.

Y que las

empezaron a formarse hace apenas =

V.D.4.—- Conclusiones.

Del estudio en esta seccldén se concluye que:
(1) W1i77 no es miembro de NGC 2264. Las clases de luminosidad de esta
estrella determinadas fotométricamente en este traba jo v
(ver Tabla 3.1), indican que
en contradiccién con su posicién
magnitud del cumulo (Fig. 4.1),

espectroscépicamente por Pérez et al. (1989)
W177 es un objeto de secuencia principal,
en el diagrama color -

y por lo tanto, no
pertenece a NGC 2264.

(11) Aungue W73, W239 y W238 son de clase de luminosidad I11 (Tabla

Tabla 5.5

3 Mo 5 Mo
A 2.510 (&) 5.760 (5)
B 2.273 (8) 6.549 (7)
Cc 2.394 (8) 6.823 (7)
D 2.478 (8) 7.019 (7)
E 2.488 (8) 7.035 (7)
F 2.531 (8) 7.084 (7)
G 2.887 (8) 7.844 (7)
H 3.095 (8) 8.524 (7)
I 3.262 (8) 8.782 (7)
3.1), se localilzan sobre ¢ cerca de 1la trayectoria evolutiva post -

secuencia principal para estrellas de tres masas solares en el diagrama HR
(Fig. 5.7).

Esto sugiere edades evolutivas t = 2 x 10°
estrellas,

afios para estas
las cuales son considerablemente mayores gue la edad asignada al
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cumulo por Iben y Talbot (1966) t = 7 - 8 x 107 afios. En consecuencia,
sugerimos que estas estrellas no sean consideradas como miembros de
NGC 2264.

(iii) Las clases luminosas espectroscépicas asignadas por Walker (1956)
para W69, W237 y W229 (11-111) (Tabla 3.1) corresponden efectivamente a la
posicién de estos objetos en el diagrama color - magnitud (Fig. 4.1). Segun
su posicién en el diagrama HR (Fig. $.7) estas estrellas tienen masas = 5 Ho
Yy edades = 7 x 107 afios, lo cual es consistente con la edad del cumulo
obtenida por Iben y Talbot (1966). Por 1lo tanto, sugerimos gque estas
estrellas podrian ser representantes de una primera generacldén estelar en
NGC 2264.

Debido a que existen argumentos validos e importantes a favor y en
contra de la membresia de Jlas GR al cumulo, creemos gue la respuesta
definitiva a este punto se dard en base a un anadlisis de movimientos propios
para todas las GR aparentemente asociadas a NGC 2264, asi como en base a un
estudlo espectroscépico cuidadoso de estos objetos, con el fin de determinar
con precisién su clase de 1luminosidad por una parte, y sus Vvelocidades

radiales, por la otra.
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CAPITULG VI
LAS ESTRELIAS DEFICIENTES EN EL INFRARROJO (EDIR).

Yy WSS han sehalado a un grupo de estirellas en
por debajo de la relacldn promedio para
gigantes en los diagramas (B~V, V-K) y
Estrellas pertenecientes a este

Strom et al. (1972a)
NGC 2264 gque caen significativamente
estrellas de secuencia principal y/&

{B-V, V~-L) (ver por ejemplo la Fig. 1.4).
grupo particular son Wi81, W104, W177, V2 y V18. En el caso de WiB1l, la
curva de distribucién de energia espectral de WSS muestra flujos en el IR
cercano muy bajos en relacién a los flujos en el visible, si se ajusta la
distribucidén de energia espectral de una estrella estandar del mismo tipo
espectral (A0) a sus flujos en las bandas B y V en el éptico (Fig. 1.5). La
= 1.6um) y aumenta a cerca de

deficiencia en el IR es =~ 074 en la banda H (A =
de este grupo

WSS se refieren a los miembros
IR (EDIR), Yy sugieren como posible
estrellas, en

1®2 en la banda L (A = 3.5um).
como estrellas deficientes en el

explicaciédn a esta anomalia la variabilidad intrinseca de las
el sentido de gque los datos en el optico y en el IR se tomaron en épocas muy
De manera adicional, WSS mencionan

distintas (mas de 10 afios de diferencia).
muestran un indice (K-L)

que dos estrellas, W83 y Wi87,

el hecho de
aun cuando el resto de sus colores son hormales

significativamente azul,
("azulamiento"” en (K-L), & (K-L) "bluing"). Estos autores han propuesto que

podria deberse a un comportamento andémalo en la extincién

el “azulamiento"
en base a sus datos

estos obJjetos. Sin embargo, y
fotométricos, es interesante hacer notar agui el hecho de gue un numero

considerable de estrellas A-B de la muestra de WSS, ademas de W83 y W187,
muy azules (ver su Tabla 1), sin gue

en direccién de

parecen tener también colores (K-L)
estos autores se percataran de ello 6 hicieran algun hincapié al respecto.

VI.A.- Deficiencia en la Banda L con respecto a las Bandas H y K.

como una primera prueba de la sugerencia de WSS, hemos

Por lo tanto,
construido con los datos de estos autores para las estrellas gue muestran

"azulamlento" los diagramas color - color infrarrojos (H-K, J-H) y (K-L,

H-K). Debido a que los datos en el infrarrojo fueron tomados en la misma
época, al menos
en una primera aproximaciédn,

se muestran estos diagramas,

la variabilidad intrinseca de las estrellas no debe afectar,
sus peosiciones en los diagramas. En las Figuras

4.7 y 4.8 respectivamente, en donde las
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observaciones de WSS estan indicadas con circules llenos (ver Capitulo IV).
Es aparente de la grafica (K-L, H-K) (Fig. 4.8) gue estas estrellas muestran
colores (K~L) muy azules para sus tipos espectrales segun los datos de WSS,
aun tomando en cuenta sus incertidumbres observacionales. En efecto, todas
ellas caen significativamente a la izguierda de 1las relaciones para
estrellas de secuencia principal y/6 gigantes, sugiriendo gue estos objetos
tienen una deficiencia en la banda L en comparaciédn con los flujos en H y K.
También hemos incluido nuestras propias observaciones en el diagrama (K-L,
H-K) para el mismo conjunto de estrellas (ver circulos vacios en la Fig.
4.8). Inmediatamente resalta el hecho de gue nuestras observaciones difieren
sistematicamente de las de WSS: el centroide de nuestros datos se localiza =
1™ hacia el rojo en (K-L) del centroide de los datos de WSS. Aun cuando
nuestras incertidumbres de una sola medicién & estrella son grandes (las
barras de error en la figura), el error del centroide es mucho menor (=
nt72 donde n es el numero de estrellas). Por lo tanto nuestras
observaciones no confirman la deficiencia en flujo en L aparente en los
datos de WSS. Por otra parte, no parecen existir diferencias sistematicas
apreclables entre las observaciones de WSS (circules llenes) y las nuestras
(circulos vacios) para los objetos con "azulamiento" en el diagrama (H-K,
J-H) (c.f. Fig. 4.7). En consecuencia, sugerimos que la discrepancia en el
dlagrama (K~-L, H-K) proviene de las observaclones en la banda L.

En las Figuras 6.1, 6.2, 6.3 Y 6.4 hemos graficado nuestiras
observaciones en J, H, X y L contra los datos de WSS en cada una de estas
bandas, respectivamente, para todas las estrellas en comian. Las estrellas
que poseen deficiencias en los flujos en el infrarrojo, segan los datos de
WSS, se representan con cuadrados llenos. Se puede apreclar que los datos de
WSS y los nuestros en las bandas J, H y K son, en promedio, muy similares.
Las estrellas en comin, incluyendo a las EDIR, se encuentran muy cerca de la
recta de pendiente unidad que pasa por el origen. Por otra parte, hay una
discrepancia notable en las observaciones en L para estrellas en comun con L
> 9™, 1la mayoria de las cuales son EDIR. Excluyendo a las estrellas W90,
W188 y W110, las cuales son probablemente variables en el IR (Cap. I1), se
obtlienen las siguientes relaciones (lineales) y coeficientes de correlacidén

para cada banda:

J = 0.986 J + 0.003 r = 0.99S5
WSS SPM

HHSS = 1.000 Hspn - 0.047 r = 0.99S

KHSS = 1.002 KSPH - 0.025 = 0.995
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r = 0.953

L = 1.16S L’ - 0.982
WSS SPM
Si se omiten las EDIR en la relacién para L se encuentra:
sts = 1.028 LSPn - 0.097 r = 0.966,
la relacién mejora significativamente, lo cual confirma 1la

ésto es,
existencia de un problema en las observaciones en L mencionada antes.

longitud de onda efectiva A = 3.8 um
= 3.5 um, se decidid

Como nuestra banda L’ tiene una
(Roth et al., 1984) y la banda L de WSS tiene A

cuantificar por este efecto sistematico la desviacién en el indice (K-~-L) en
para estrellas en comin,

Con este propdésito se compard,
San Pedro Martir (una

estrellas estandares de

versioén revisada de la de Tapia et al., 1986) con la fotometria de otros
el Instituto de Tecnologia de California (CIT, Elias et al.,
(ESO, Engels et al., 1981), el
1974) y el Observatorio

nuestros resultados.

la fotometria IR de 1las

observatorios:
1982), el Observatorio Europeo Austral

Observatorio Astrondémico de Sudafrica (SAAOQ,
Allen y Cragg, 1983).

nuestra fotometria vy

- (K-L)(nosotres)> s 0701,
Por lo tanto, concluimos

Glass,
No se encontraron

Astrondmico Anglo-australiano (AAO,
significativas entre
3(K-L) = <(K-L)(otros)

la de estos

diferencias
donde < >

observatorios:
indica el promedio para las estéandares en comin.
que la deficiencia en L. en los datos de WSS no se confirma segun nuestras
y se sugiere que el fendmeno "bluing"” encontrado en varias

observaciones,
la muestra de WSS se debe posiblemente

estrellas de
calibracién en la banda L de estos autores.

a un problema de

I.B.~ Deficiencia en el Infrarrojo con respecto al Optico.

hemos estudiado el problema de la deficiencia del flujo

con respecto al flujo en la banda V, para el grupo de
Y gue seguin estos

4
Por otra parte,

estelar en la banda K,

estrellas reportado por Strom et al.
vultimos podria deberse a que las observaciones en el éptico y en el IR que
Es preciso enfatizar el

(1972a) y por WSS,

ellos usaron no fueron tomadas en la misma época.

hecho de que nuestras observaciones no tienen este problema,
regiones espectrales se hicieron cuasi -

En la Figura 4.6, diagrama (b-y, V-K),
Se puede apreciar en
(v-K), la posiciédn de

ya gque las

observaciones en las dos

simultaneamente (ver Capitulo 1II).
mostramos nuestras observaciones para estas estrellas.

esta figura gue, dentro de los errores esperados en
las estrellas es consistente con su tipo espectral

toma en cuenta el enrojecimiento promedio al cumulo E(b-y) = oTos ( Capitule
nuestros datos tampoco confirman la deficiencia en K

(ver Tabla 3.1), si se

IV). En consecuencia,
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con relacién al flujo en V.

Con el objeto de investigar en més detalle este punto, hemos graficado
las curvas de distribuclién de energia espectral derivadas de nuestra
fotometria para las estrellas deficientes en el IR (Figs. 6.5 y 6.6). Se
usaron los valores promedio de nuestras observaciones de las Tablas 2.2 y
2.4. lLas curvas se ajustaron de tal manera que el flujo en V sea el mismo
para todas las estrellas incluidas en cada figura. Con propésitos de
comparacién también mostramos en las figuras las distribuciones de energia
de los modelos de atmdédsferas estelares de Kurucz (1979) para log g = 4.0 y
Ters = 22500, 12500, 8000, 6500 y 5500. Asimismo, se incluye la distribucién
de energia absoluta de una estrella AOV combinando los datos en el optico de
Lamla (1982) y en el IR de Neri (1984). Se puede apreciar en las Figuras 6.5
Y 6.6 que no hay evidencia de deficiencia en los flujos infrarrojos de estos
objetos, en contradiccién con los resultados previos de WSS. Por el
contrario, nuestros datos suglieren excesos infrarrojos en L' para la mayoria
de las estrellas. Mas aun, las observacliones de este trabajo sugieren que
W83 y W187 pueden tener excesos en M.

Vi.C.—- Conclusiones.

En conclusién, las observaciones cuasli-simultaneas en el 6ptico ¥y
cercaneo IR reportadas en esta tesis no confirman la deficlencia en el IR con
respecto al visual, ni tampoco la deficiencia en L con respecto a los flujos
en longitudes de onda menores, para ninguna de las estrellas estudiadas. Por
el contrario, se encuentran pegquefios exXcesos en el IR para la mayoria de
estos objetos. Creemos que la deficiencia en el IR encontrada por WSS se
debe probablemente a un problema de callbracidén de su filtro L y qgue, en
consecuencia, las EDIR deben ser descartadas como tales.

Las distribuciones de energia espectral de estas estrellas son
consistentes con las de fotdésferas de estrellas normales, sin excesos de
emisién apreciables ni en el UV ni en el IR (Figs. 4.5, 4.6; ver también
Cap. VII). Asimismo, a excepcidédn de W104 las estrellas no muestran excesoc en
el indice 8 (Cap. VIii). Esto sugiere gue las envelventes ~/ discos
circunestelares ya se han dlsipado practicamente; por lo tanto, las
estrellas estan en 6 cerca de la etapa evolutiva en la secuencia principal.
En efecto, W212, W83, W109, W187, W181, Wi157, W132 y W1l2 se sitdan sobre
ésta en el diagrama color - magnitud; mientras que w222, V20, V1, V2, Vi8 y
W104 estan cerca pero arriba de la misma (Fig. 4.1) (de hecho, W104 y V18
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log (XFA)

fog X v
EFigura 6.5.- Curvas de distribuciédn de energia espectral

estrellas deficientes en flujo en el infrarrojo W83, W187 y W181, ajustadas al

mismo flujo en la banda y. Se muestran asimismo las distribuciones para una

estrella AOV, y para los modelos de atmésferas de Kurucz

log g) = (12500, 4) y (22500, 4),

vertical.

para las

(1979) con (Tefs,
desplazadas arbltrariamente en el eje

(6500,4.0)

(6500, 4.0)

15500,4)

log A vom

Figura 6.6.~- Curvas de distribucidén de

energia espectral para las
estrellas deficientes en flujo en el infrarrojo Vi, V2, V18 y W104, ajustadas
al mismo flujo en la banda y. Se muestran asimismo las distribuciones para los
modelos de atmésferas de Kurucz (1979) con (Ters,

log g) = (5500, 4), (6500,
4) y (8000, 4), desplazadas arbitrariamente en el eje vertical.
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fueron estudiadas en la Seccién V.C). Finalmente, W177 es un objeto de

secuencia principal gque no pertenece a NGC 2264 (Seccién V.D).
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CAPITULG VII
EL VELADO EN LAS ESTRELIAS PECULIARES DE NGC 2264.

En el Capitulo 111 se mencioné a un grupo de estrellas que se situan
fuera de los dominios de las mallas teédricas y/¢ empirica en los diagramas
{mll—[ci] (véanse las Figs. 3.1 a, b). Miembros de este grupo son las
estrellas W77, W79, Wi89, Wi84, W217, W161l, W90, W126, W166 y W110. Estas
estrellas presentan valores de e, y7/o m, muy azules & numéricamente pequefios
para sus tipos espectrales. Este fenémeno es consecuencia de una emlisién en

el continuo azul-UV y en lineas que se superponen a la distribucién de

energia espectral de la fotésfera estelar, supuestamente de origen
circunestelar. Este efecto es comun en estrellas pre — secuencia principal y
se le conoce como "velado espectral” ("blue veiling®, e.g. Rydgren et al.,

1976; Cohen y Kuhi, 1979). En este capitulo evaluamos la intensidad de este
fendmeno mediante el calculo de los excesos de color en el UV-azul y en el
indice B gue presentan las estrellas de nuestra muestra, con respecto a los
colores de una estrella normal del mismo tipo espectral. Asimismo, también
evaluamos los excesos en el IR de estos objetos con el fin de buscar
correlaciones entre los excesos a diferentes longitudes de onda que sugleren
algunos modelos tedéricos del fendmeno. En particular, nos interesa examinar
de una manera simple los resultados de nuestras observaciones fotométricas
en el visual y en el IR a la luz de los modelos de discos de acrecidn

activos alrededor de estrellas del tipo T Tauri (ver Bertout et al., 1988).

Vii.A. - Distribuciones de Energia Espectral de las Estrellas Veladas.
Las distribuciones de energia espectral (DEE) de algunas estrellas

veladas fueron presentadas y analizadas anteriormente (Cap. V): WSO, W44,
W188, W79 y W16l (Fig. 5.2); W184, Wi39, W217 y W126 (Fig. S5.4); Wilo (Fig.
5.5). Con propésitos de completez, en la Fig. 7.1 se presentan las DEE de
wWlieé, Wi89 y W77, corregidas por enrojecimiento interestelar (lineas
sélidas). De manera similar a las DEE presentadas anteriormente en este
trabajo, en la Fig. 7.1 se incluyen las distribuciones de fotésferas
correspondientes al tipo espectral adoptado para la estrella (Tabla 3.1),
ajustadas al mismo flujo en la banda y (lineas guebradas). Las barras al pie
de la figura muestran las incertidumbres tipicas de nuestras observaciones
en cada banda (Cap. II). En los casos de Wi66 y W77 se incluyen ademas las

139

£
i

z
£




L SN S AR | T U T L T i il i) LS
® .
[x3
2 !
= g
x £
g g
- v
- a
uvby J H K ™ [10] [z20]
J.1 ) N - 1 1 1 1 drd 1 1
3.5 4 4.5 5
log A
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Pbarras de incertidumbre gque les corresponden en la banda M, por ser éstas

mayores que los valores tipicos.

De la Fig. 7.1 se encuentra gue los indices espectrales de las DEE son:

(i) a = ~0.9 para Wié6, en el intervalo AA = 2.2 - 4.7 um. La DEE de la
estrella se clasifica como de clase 11 en el esquema de Lada (1989). La
“"deficiencia” en fliujo que se observa en la banda "“"v" puede deberse a gque el
tipo espectral adoptado para 1la estrella, y consecuentemente el valor de
E(b-y), es incierto (Tabla 3.1; ver adelante).

(i1) a = -1.3 y -2.1 para W1i89 y W77, respectivamente, en el intervalo
Aa = 2.2 - 3.8 um; por lo tanto las DEE son de clase i1 y I11
en el esquema evolutivo de Lada (1987), respectivamente.

Se puede apreciar gue las DEE de las estrellas veladas estan
caracterizadas por excescs de emisién en el UV (i.e., en la banda "“u").
Asimismo, nétese que todos estos objetos también muestran excesos en el IR.

El exceso de emisidén promedio calculado para las estrellas veladas de
nuestra muestra, en el intervalo AA = 1.65 - 3.8 um,

ley de potencias de la forma:

;‘FA - A—o.97io.25-
donde el 4indice espectral de -0.97x0.25 es consistente con 1los

esta descrito por una

valores
promedio encontrados para estrellas T Tauri por Rydgren y Zak (1987) en el

intervalo AA 3.5 - 20 um, a = -0.75, y por Rucinski (1985) en el intervalo

AA 12 - 100 um, a = -1. Esto implica gque la ley de potencias que describe el

exceso en el IR disminuye mas lentamente que aquélla predicha tanto por un

disco delgado puramente reprocesador (e.g. Adams et al., 1988), como por un

disco de acrecién delgado kepleriano (e.g. Lynden - Bell y Pringle, 1974),
dada por la expresiéon:

-4s3
AFA ~ A .

VII.B.- Calculo de Excesos de Color.

Se calcularon los excesos de color de las estrellas programa en los
indices (u-b), cS,r M, B, (V-K}, (J-K), (K~L') y (K-M) como se explica a
continuacién. El exceso de color, Ac, en el indlce de color c esta dado por:

he = o S (7.1,
donde c, es el color del objeto observado y corregido por extincién
interestelar y C.p ©S el celor intrinseco gue corresponde al tipo espectral
adoptado para el mismo (ver Tabla 3.1). El color c se encuentra de la

relacién:
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Sy = Cq ~ & E{(b-y) (7.2),

donde c_, es el coler observado promedio de l1la estrella (i.e. de los datos

fotométricos de cada estrella dados en las Tablas 2.2 y 2.4), E(b-y) es el

= (b-y), - (b—y)TE. y a es
el cociente de enrojecimientos entre el indice c y (b-y) dado por 1la ley de

extincién adoptada para la regiéon:

valeor del enrojecimiento de la estrella: E(b-y)

a = E(c)/E(b-y} (7.3)

donde E(c) es el enrojecimiento en el indice ¢ y estad dado por la expresidén

E(c) = ¢, - s (7.4).

En este calculo se considera a E(b-y) de puro origen interestelar y que,

por
lo tanto,

no esta afectado por la extincién / emisién circunestelar

(ver
discusién adelante).

Los coeficlientes de enrojecimiento, «, gque se adoptaron fueron: 1.648,

0.20. -0.30, 3.811, 0.730. 0.189 y 0.270 para {(u-b), c_, L (v—x3), ((J-x),

1
(K~L’) y (K-M), respectivamente (ver Chavarria et al., 1988;

Crawford y
Mandwewala, 1976; Koornneef, 1983).

La emisién en el indice B8 se calculd mediante la relacién:

88 = B, - B (7.5),
donde B, es el valor observado promedio de la estrella (ver Tabla 2.2) y BTE
es el valor correspondiente al tipo espectral adoptado

(ver Tabla 3.1). AB
es una medida de la emisién en la linea HB.

Es conveniente hacer notar aqui
gque el indice B no esta afectado por enrojecimiento interestelar (Strdmgren,
1966).

Los colores intrinsecos Crg ¥ ﬁTE se tomaron de los modelos de Kurucz

(1988) para estrellas correspondientes a la malla temprana Yy

a la malla
intermedia en el diagrama [mll

vs. [cj] (ver Fig. 3.1 a), y de las

estrellas de secuencia principal de Olsen
(1984) y gigantes de este trabajo (Cap.

¥y M (ver Fig. 3.1 b). Para el
intrinsecos de Koornneef (1983),
Por Gltimo,

calibraciones empiricas para

111) para los tipos espectrales G, K

infrarrojo cercano se usaron los colores

complementados con los de Kurucz (1988).
se interpold linealmente entre modelos y/é clases espectrales y
se transformd el tipo espectral adoptado a Ters,

log g cuando se consideréd
necesario.

Los excesos de color

resultantes de cada estrella se presentan en la
Tabla 7.1;

donde se incluye en la Col. Y en
las Cels. (2), (3), (4), (5), (6), (7)), (B) y (9) los excesos AB, A(u-b),
Am‘, Acl, A(V-K), A(J-K), A(K-L') y A(K-—-M), respectivamente.

(1) el nombre de la estrella,
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Tabla 7.1. - Excesos de Color para las Estrellas Peculliares en NGC 2264.

{a)

(2)

Est. 2B A(u-b) am, Ac A(V-K)  A{J-K) A(K-L') A(K-M)
w33 0.034 0.282 0.350 -0.380 0.058 0.073 -0.046 -0.025
a4 —_— -1.574'Y - — 1.400 0. 800 — —
waa ' — c.016'%? — 3. 265 1.287 — —
wae -0.022 0. 009 0.004 0. 007 1.051 0. 746 1.109 1.014
w69 0. 009 0.042 0.099 -0.145 -0.087 -0.097 -0.235 =-0.121
w73 ©0.016 -0.037 -0.036 0.069 -0.040‘°’ -0.100'® 0.090'® -——
w77 ~0.179 -1.467 -0.158 -1.150 0. 405 0. 296 0.283 —
w79 — -3.348 -1.044 -0.631 1.180 0. 990 - ——
w79 ®? _— -2.065 -0.591 ~0.881 2.540 1.359 _— -
ws3 -0.011  -0.029 0.000 ~-0.022 -0.088 -0.087 0.028 1.062:
wsa -0.0S4 -0.020 -0.036 0. 056 0.878 0.577 0.524: _—
woo -0.319 -0.614 -0.086 -0.352 2.583 2.051 1.751 2.275
Wioo  -0.071 0.003 -0.009 0.028 1.361 1.111 1.10s 2.158:
W104 -0.103 -0.100 0.008 -0.108 -0.088 -0.108 0.250: _—
Wio8 -0.036 -0.082  -0.0S0 0. 029 0.830'® 0.607‘ 0.638'®" -
w109 0.018 0.010 0. 001 0.015 -0.062 -0.049 -—0.218: —
W110 -0.190 -0.195 0.007 -0.208 2. as9 0. 708 1.249: —
wiiz 0. 006 0.025 0. 002 0.026 -0.041  -0.033 -— —_—
w126 -0.293 -1.155 -0.359 -0.439 0.481 0. 506 —— _—
w131 -0.014 0.004 -0.013 0.034 0.023 0.042 -0.049 _—
w132 0.027 -0.023 -0.008 0.001 0.174 0. 105 0.418: _—
Wi39 -0.062 -0.234 -0.106 -0.010 1.448 o.819 0. 708 2.910:
Wis1 0.042 0.014 0.020 0.037 -0.050 -0.560 0.520 —
w157 0.000 ~-0.002 -0.002 0.010 0.033 0.004 0.931: —_—
W1ss8 -0.028 0.083 0.034 0.025 0.435 0.a71 0.847 0.797
Wi59 -0.022 -0.014 -0.002 -0.004 0.529 0.312 0.815: _—
Wil -0.120 -2.047 -0.922 -0.198 0.95249° 0.615? 0.528 -
Wie3 0.013 -0.164 0.042 -0.224 -0.305 0.081 -— —_—
Wiea -0.001 0.064 0. 006 0.078 0.697 0. 460 1.56S: 3.373:
Wie5 -0.048 -0.026 0.024 -0.068 1.146 1.009 1.072 —
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Wie6 ——— -1.549 0. 541 -2.583 3.799

1.971 1.299 1.751:
Wie7 -0.203 -0.029 0.017 ©.016 1.080 0.030 —_— —
w177  -0.027 0.064 0. 027 0.016 -0.010 -0.005 -0.206 —_—
Wi78 -D.012 ©0.022  -~0.032 0.091 -0D.056 -0.190 -0.118 —
w179 0.015 -0.016 -0.002 -0.00S 0. 065 0.117 —_— O
Wis1  -0.00S 0.014 0.003 0.015 -0.183 -0.086 0. 303: —
Wisa 0.002 -1.031 -0.291 -0.278 1.140 0.810 1.410 3. 430:
wig7 0.010 0.000  -0.00S 0.014 0.007 0. 025 0.571 —
wiss — —— — _— 0. 680 0. 330 — _—
w189 -0.064 -0.311 -0.010 -0.282 0.299 0.282 0. 855 _—
wis2 -0.102 -0.017 0.014 -0.039 0.178 0.147 0. 904: ——
wWi93  -0.101 0.040 0.017 0.010 -— — —_— —_—
w206 0.026 -0.021 -0.017 0.011 0.172 0.003 0.016 —
w212 0.010 0. 002 0.003 0.002 0.007 =-0.026 -0.087 —
w217 -0.270 -1.532 -0.367 -0.651 1.170 o.810 1.220 3.810:
w222 0.021  -0.052 0.038 -0.123 -0.010 -0.016 0.a18 —
w224 0.003 0. 077 0. 028 0. 026 1.306' _—— 0.022®? -
w229 -0.031  -0.069 0.051 -0.080 -0.046 -0.029 0.048 -0.383:
w237  -0.027 0.179 0.167 -0.138 -0.175 -0.076 -0.083 0.704:
w238 -0.014 0.080 0.144 -0.162 -0.229 0.032  -0.047 0.759:
W239 -0.048 -0.134 -0.004 ~0.036 0.077'"? o0.196'f 0.039'’ 0.3ss8:
vi -0.013 0.010 0.026 -0.022 0. 050 0.040 -— —_—
vz -0. 005 0.026 0.035 -0.013 0.210 0.09s 0. 084: ——
vis -0.024 -0.056 -0.002 -0.045 0.0s52 0. 002 0. 180: —
v20 -0.047 0.069 0.015 0.044  -0.017 0.094 0.173: —
vi1ie 0.023 0.093 0.021 0. 055 0.752 0.658 -0.118 —
Notas:

(a) Los (:) indican valores inciertos.

(b) Se usédé el tipo espectral G7 (Secciédn V.A.6).
(c) Se uséd el tipo espectral GO (Seccidn V.A.6}.
{(d) (U-B) de Walker (1956), transformado a (u-b).
(e) Fotometria JHKL de Warner et al. (1977).

(f) Magnitud X de Warner et al. (1977).

(g) Fotometria JHKL de Rydgren y Vrba (1981).
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Vii.C.~- Diagramas de Excesos de Color.

Hemos graficado los excesos de color en las Figuras 7.2 a 7.8 de la
siguiente manera: Fig. 7.2, a(u-b) vs. 4g; Fig. 7.3,
7.4, A(u-b) vs. bcl; Fig. 7.5, &4(u-b) wvs. a(VvV-K);
A(J~K); Fig. 7.7, b8(u-b) vs. 4H(K-L’);

A(u-b) wvs. Aml; Fig.
Fig. 7.6, A(u-b) vs.
¥y Fig. 7.8, A4a(u-b) vs. A(K-M). Los
posibles errores de los excesos de color encontrados dependen principalmente

de la precisién del tipo espectiral adoptado para la estrella y de 1lios

para un tipo espectral dado. La
concordancia entre el tlipo espectral fotométrico y los tipos espectrales en

colores intrinsecos que se adoptan

la literatura para las esirellas problema en general nos da conflanza sobre

la wvalidez de 1los tipos espectrales adoptados (ver Tabla 3.1).
menciond en el Cap. 111,

Como se

estimamos que los tipos espectrales adoptados

sefialados con los numeros i, 2, y 3 en la Tabla 3.1, son correctos dentro de
una, dos y tres subclases espectrales, respectivamente, mientras gue los

marcados con el numero 4 podrian ser todavia mas inciertos.
la incertidumbre en las clases de

O - F (s 1/2 clase), pero puede ser igual 6 mayor a una clase para estrellas
G-M, debido al hecho de gue el

Por otra parte,
luminosidad es pequefia para estrellas

sistema de Stromgren no es sensible a

luminosidad en estos casos en el diagrama ([ml]. [cll). De manera similar,

los ceolores intrinsecos uvby-8 son muy confiables para estrellas O - F, pero

mas inciertos para estrellas tardias ya gue las calibraciones empiricas que

se usaron en este intervalo espectral son preliminares, en particular

aquélla para estrellas gigantes (ver Cap. 111). Por otra parte, los colores

intrinsecos en el infrarrojo cercano de Koornneef
parecen ser adecuados.

(1983) y de Kurucz (1988)

Para las estrellas veladas las incertidumbres en los excesos de color

pueden ser todavia mayores, ya que ademas de lo mencionado antes, el velado

es tal gue puede afectar la banda b mas gue a la banda y, haciendo al color

(b~y) mé&s azul que el correspondiente a su clase espectral,
consecuencia a una estrella mé&s temprana.

Y simulando en
Esto se traduce en un valor E(b-y)
mas pequefio (en algunos casos se vuelve negativo), subestimando los excesos
en el UV y sobreestimando aquéllos en el 1R {(ver ecuaciones 7.1 y 7.2).
la extincidén interestelar promedio a NGC 2264 es pequefia (E{b-y)

como hemos adoptado E(b-y) = 0 si E(b-y) < O,

Como
= o0704) y

esperamos no introducir

grandes errores en los excesos de color por este efecto. Es interesante

hacer notar aqui gue los tipos espectrales fotométricos para varias
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Figura 7.2. - Diagrama de excesos de color A8 vs. A(u-b) para todas 1las
estrellas de la muestra. Algunas estrellas estan sefialadas por su nombre. Las
lineas sélidas verticales separan las regiones de estrellas sin velado (1),
moderadamente veladas (11) y fuertemente veladas (111). Las 1lineas quebradas
horizontales separan las regiones de estrellas sin exceso en 8 (A) y con
exceso en B8 (B). Las barras de error corresponden a una incertidumbre de dos
subclases espectrales en el tipo espectral para una estrella K5. Ver texto.
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Figura 7.3.- Diagrama de excesos de color Ami vs. A(u-b) para todas las
estrellas de la muestra. Algunas estrellas estan sefialadas por su nombre. Las
regiones I, II y III corresponden a las ESV, EMV y EFV, respectivamente, y las
regiones A y B a estrellas sin exceso y con exceso en mi1, respectivamente.

Notar que se han graficado dos posiciones para W79, correspondientes a tipos
espectrales G7V y K7V. Ver texto.
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Figura 7.4.— Diagrama de excesos de color Aci vs. A(u-b) para todas las
estrellas de la muestra. Algunas estrellas estan sefialadas por su nombre. Las
regiones I, II y III corresponden a las ESV, EMV y EFV, respectivamente, y las
regiones A y B a estrellas sin exceso y con exceso en ci, respectivamente.
Notar que se han graficado dos posiclones para W79, correspondientes a tipos
espectrales G7V y K7V. Ver texto.
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Figura 7.5.- Diagrama de excesos de color 8(V-K) vs. A(u-b) para todas
las estrellas de la muestra. Algunas estrellas estén sefialadas por su nombre.
Las regiones I, II y II1I corresponden a las ESV, EMV y EFV, respectivamente, y
las regiones A y B a estrellas con exceso Yy sin exceso en (v—-X),
respectivamente. Notar que se incluyen dos posiciones para w79
(correspondientes a tipos espectrales G7V y K7V) y para W44 (correspondientes
a tipos espectrales GOV y K7V)}. Ver texto.
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Figura 7.6.-

l.as regiones 1,

Diagrama de excesos de color A(J-K)
las estrellas de la muestra.

vs. Alu-b)

para todas
Algunas estrellas estan sefialadas por su nombre.
11 y 111 corresponedn a las ESV, EMV y EFV,

respectivamente,
las regiones A y B a estrellas sin exceso y con exceso en (J-K).

Notar gque se
incluyen dos posiciones para W79 (correspondientes a tipos espectrales G7V y
K7V) y para W44 (correspondientes a tipos espectrales GOV y X7V).

L4

Ver texto.
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Figurg 7.7.-

1 as

Las regiones I,
las

respectivamente.

Diagrama de excesos de color A(K-L') vs.
estrellas de la muestira.

sin

149

exceso y
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Algunas estrellas estén sefialadas por su nombre.
11 y 111 corresponden a las ESV, EMV y EFV,
regiones A y B a estrellas

Ver texto.
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Figura 7.8. - Diagrama de excesos de color A(K-M) vs. A{u-b) para todas
las estrellas de la muestra. Las regiones I, 11 y II1 corresponden a las ESV,
EMV y EFV, respectivamente, y las regiones A y B a estrellas sin excese y con

exceso en (K-M), respectivamente. Algunas estrellas estan sefialadas por su
nombre. Ver texto.
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estrellas veladas (W77, W126, W1él, W184 y W217) los cuales se derivaron de

su color observado (b-y), coinciden dentro de tres subclases espectrales con
los tipos espectrales publicados por Cohen y Kuhi (1979),

general, este color no

indicando gue, en
se encuentra muy contaminado por ese efecto. Sin
embargo, para las estrellas cuyo espectro no muestra lineas en absorcidn,

W44 y W79, el tipo espectral que se obtiene solamente en base al color (b-y)

puede ser incorrecto (Seccidén V.A). Por cira parte, mediante ensayos con

tipos espectrales diferentes en una 6 dos subclases espectrales y/6 clases
de luminosidad a los tipos espectrales fotométrico y de la 1literatura, se
adoptaron aquéllos para los cuales los excesos

minimos (Tabla 3.1).

que se calculan fuesen
Es reconfortante el hecho de gue los excesos minimos
coincidiesen en su mayoria con nuestros tipos espectrales fotométricos.

En la Tabla 7.2 se incluye una estimacién de los errores maximos
esperados en los excesos de color de las estrellas problema. Estas
la dispersién de 1los datos alrededor del

origen en las figuras para cada intervalo de tipo espectral y para estrellas

incertidumbres se infieren de

que no muestran evidencia de poseer envolventes circunestelares; asimismo,

pensamos gue toman en cuenta los efectos mencionados en la discusién

anterior. lLas barras de error en los diagramas de excesos de color (Figs.
7.2 a 7.8) representan las incertidumbres de la Tabla 7.2 correspondientes a
las estrellas veladas (i.e. representan, en principio,

mas grandes esperadas).

las incertidumbres

Tabla 7.2.- Incertidumbres Estimadas en los Excesos de Color.
Intervalo d(u-b) a8 S(V-K) 3{(K-L') S(K-M)
Espectral Sc_,8m, S(J-K)

O - F = 0.05 = 0.010 = 0.20 = 0.20 = 0.30
G = 0.05 = 0.015 = 0.20 % 0.20 = 0. 40
K- M = 0.10 = 0.020 = 0.25 = 0.30 = 0.50
Estrellas s 0.20 = 0.020 = 0.25 = 0.30 = 0.50
Veladas

En las Figuras 7.3 y 7.4 puede verse que, excluyendo a W166 y W33 (que

discutiremos adelante), los excesos A(u-b), Am1 y Ac, son mas negativos
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mientras mas "velada" es la estrella. De 1la Figura 7.2 podemos ver,

que (la mayoria de) las estrellas con valores negativos de A(u-b)
tienen también valores negativos de AB. La existencia de valores negativos
de Ac1 y/6 A{u-b) implican emisién en longitudes
discontinuidad de Balmer (A = 3646 R).

asimismo,

de onda menores a 1la
Valores negativos de Am1 implican
principalmente exceso de emisién en la banda Vv con respecto a la banda b (y
en menor medida y); ésto también puede producirse o

interpretarse en
términos de emisién fuerte en la linea HS

(x = a10z Ry, vya gue ésta cae

dentro de la banda v (ver Tabla 2.1). Por otra parte, la emisiéon en HS, sin

emisidn significativa en 1la discontinuidad de Balmer pueden producir,
asimismo, Ac1 = 0 {(ver Pérez et al., 1989). De 1las Figs. 7.3 y 7.4 se
aprecia que el exceso en m, es sistemdticamente menor gue los excesos en c

1
v/6 (u-b), lo cual indica que los excesos de color aumentan

(es decir, son

mas negativos) conforme la longitud de onda disminuye. Esto es, la
intensidad del velado aumenta del visual al UV.

cualitativamente

(1988), asi como los modelos de cromésferas activas para estrellas T ~ Tauri
de Calvet et al. (1984). Por ultimo, AB < O implica exceso de emisidén en el
indice B y, de su definicién (ec. 2.7, Cap. 11),
“velado" en 1la linea HB (ésto es, '"llenado"

Este resultado lo predicen
los modelos de discos activos de acrecién de Bertout et al.

es un indicativo de
6 emisién en la linea). Por 1le
tanto, en este trabajo escogeremos los valores de A(u-b)
indicadores de la intensidad del velado en el
respectivamente.

y de A como

continuo y en lineas,

Por otra parte, en las Figuras 7.5 a 7.8 se puede apreciar una relacién

cualitativa entre los excesos de color en el

infrarrojo cercano A(J-K),
A(K-L’) y A(K-M),

y con el exceso en el IR con respecto al visible, A(V-K),
en el sentido de que las estrellas que presentan exceso en alguno de estos

colores también presentan excesos en los demas. En consecuencia, agqui

adoptaremos el valor de A(V-K) como el indicador de la intensidad del exceso
en el IR para las estrellas de nuestra muestra.

W33 y W166, y en {(u-b) para W33, parecen ser anbémalos (ver p. ej. Figs. 7.3

y 7.4). Esto puede deberse, en parte, a que los tipos espectrales adoptados

para estos objetos son inciertos (Cap. 111). M™Mendoza y Goémez ( 1980)
suglieren que W33 es probablemente una estrella de carbédn, debido a que su
posicién en el diagrama (B-V, V-R) es similar a 1la de

este tipo de
estrellas. Si éste es el caso,

el blogqueo por lineas metalicas en la regién
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azul-violeta seria responsable del valor positivo en Am‘. asi como de los

valores negativos en Ac1 y A{u-b) gue este objeto muestra. Por otra parte,
la extincién a W166 es muy alta y sus excesos andmalos pudlieran ser causados
por una correcién inadecuada por este ultimo efecto. Esta estrella muy
probablemente es un objeto del tipo Ae/Be de Herbig y esta posiblemente

asociada con una fuente bipolar de CO (Mendoza et al., 1990b).

Vii.D.- Clasificacidén de Estrellas por Exceso en el Ultraviocleta.

Segiin la intensidad del exceso en el UV podemos clasificar en tres
grupos a las estrellas de

nuestra muestra: i) estrellas con exXcesos
importantes en el continuo UV (A({u-b) < -078), que llamaremos “estrellas
fuertemente veladas" (EFV), las cuales ocupan la regién 111 en los diagramas
7.2 a 7.8; ii) estrellas con excesos moderados en el uv
(-0"8 =5 A(u-b) = -0T18), que llamaremos

"estrellas moderadamente veladas”
Yy se localizan en la regién 11 de los diagramas;
para las cuales los

(A(u-b) > -0%18), ésto es

(EMV), ¥y 1ii) estrellas
excesos de emisién en el uv son minimos
“estrellas sin velado" (ESV),
en la regién I de los diagramas de excesos de color.

se le puede dividir en objetos con excesos en 8

las cuales se situan
A su vez a este grupo
(aB < -0T03) y objetos que

no presentan excesos en B (AB = -0703) (situados en las regiones A y B,

respectivamente, de la Fig. 7.2). Es interesante hacer notar que todas las
estrellas que presentan excesos en el UV también poseen excesos en el IR
importantes (A(V-K) > 0%25) (i.e.

las estrellas en las regiones IIB y 1I1IIB
de la Fig. 7.5),

mientras gue lo contrario no es cierto: en efecto, en

nuestra muestra hay varlias estrellas gue muestran excesos significativos en
el IR y gque sin embargo no tienen excesos de emisidén en el UV.
es aparente en la Fig. 7.5,
I11IA.

Lo anterior
en donde no hay estrellas en las regiones 1IA y

Hemos calculado 1los excesos de

color promedio para los
estrellas anteriores. Los

grupos de
resultados se muestran en la Tabla 7.3. Se
encuentra que las estrellas veladas (EFV y EMV) presentan, ademas de excesos

en el UV, excesos en el IR y en el indice B mayores que los de las estirellas

sin velado (ESV), lo cual sugliere un mecanismo comin para explicar,

en parte, el origen de estos fenémenos,
(ver p. ej. Bertout et al., 1988;
sefialar que Cabrit et al. (1990)

al menos
P- ej. un disco de acreclén activo

Hartmann, 1990). En este sentido cabe

han encontrado para estrellas T Tauri

correlaciones entre los excesos en el IR, por una parte, y la emisién en la
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Tabla 7.3.- Excesos de Color Promedio.

Grupo <AB> <A(u-b)> <&m_ > <Ac > <A (V-K)> <a(J-K)> <A(K-L’}>
EFv??  —0.172® -1.713"™ -0.524'°’ -0.s5s58'°? 0.926' 0.645‘° o0.9as
+0. 054 *0. 257 +0.149 +0. 140 +0.129 +0. 088 $0. 227
N2 (s) ) (6) () (8) (8) (s)
EMV ~-0. 159 -0. 339 -0.049 -0.213 1.697'  0.965'* 1.016¥
+0.061 +0. 095 +0.028 +0.074 $0.531 +0. 380 +0. 307
N (4) 4) (a) (a) (a) 4 a)
EBIR'® _0.o082 -0.031 -0.011 0.012 1.059 o.826‘"> o.s2s5
+0. 031 $0.014 10.014 20. 021 +0. 096 0. 137 10. 149
N (s) (s) (5) (s5) (s) (4) 4)
eg‘®’ -0. 084 -0.016 0.012 -0.034 0.024 0.044 0.442
+0.018 +0. 049 10.002 +0. 044 +0. 080 +0. 078 +0. 232
N (3) (3 (3) (3) (3 (3) (3)
(s) ()
EIR ~0. 008 0.052 0.015 0.031 0.795 0.529 1.084
+0. 008 +0.018 +0.006 +0. 012 +0.134 +0.172 +0.174
N 6) (&) (6) (&) s (s) (a)
Notas:

{1) Para W44 y W79 se tomaron los valores correspondientes

K7 (Tabla 7.1) en los promedios de excesos de color.

(2)

Numero de estrellas usadas para calcular los promedios

al tipo espectral

de los excesos en

cada color.

Estrellas con
Estrellas con
Estrellas con

(3)
(4)
(s)

excesos en 8 y en el IR.
exceso en B solamente.
excesos en el IR solamente.

(a)
(b)
(c)
(da)

<AR> = —-0.216 * 0.040 excluyendo a W184.
<A{u-bl)> = -1.479 * 0.124 excluyendo a W79.
Se excluyd a Wié6.
Excluyende a W9O0:
<A(K~-L’ }> = 0.937 %
Se excluyd a Wi167.
W224 y V116 fueron excluidas.

<A(V-K)> = 1.402 =
0.162.

0.624, <A(J-K)> = 0.603 * 0.164 y

(e)
(£)
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linea prohibida [0OI) A6300 y en Ha, por la otra, 1lo cual han interpretado
como evidencia a favor de gue la pérdida de masa de la estrella en forma de
vientos preferentemente por los polos estd estimulada de alguna forma por la
acrecién de materia del disco ecuatorial a la estrella. Por otro lado,
Hartigan et al. (1990) han encontrado una correlacién entre los excesos en
el IR y el velado en la regién optica del espectiro de estrellas T Tauri,
sugiriendo la presencia de discos de acrecién en estos objetos.

Sin embargo, existen varias estrellas en nuestra muestra gque tienen
excesos en el IR y en B importantes, pero sin mostrar evidencia de excesos
en el UV; asimismo, se lLienen estrellas con excesos en el IR solamente, &
bien en B sclamente. Lo anterior implica que en estos casos los mecanismos
que producen los excesos en el IR y en B son diferentes, por una parte, y
gue no se explican dentro del esguema de discos activos, poe la otra.
Sugerimos gque los discos circunestelares de estos objetos deben ser
principalmente pasives y, por 1lo tanto, el exceso en el IR es debido
principalmente a la reemisién de la radiacién estelar por el disco (e.g.
Adams et al., 1987, 1988) y/6 a la presencia de compafieras infrarrojas (e.g.
Chelll et al., 1988); y gue el exceso en B, por otra parte, esta relacionado
con la presencia de una cromésfera activa y/6 de un viento estelar (e.g.
Calvet et al., 1984).

A continuacién se discuten en mas detalle cada uno de los grupocs
estelares que hemos ldentificado.

VYIi.E.—- Estrellas Fuertemente Veladas (EFV).
Estas son W161, W77, W79, w217, WwWizé, W44, Wis84 y W166. Como se

menciondé antes todas ellas tienen también excesos en el IR importantes
(A(V-K) > 0725). Asimismo, la mayoria (exceptuando a W44 y W79 que no fueron
observadas en B, y a W184 la cual no muestra exceso significativo en este
indice) también presenta excesos en el indice B (AB < —-0T03) (ver Tablas 7.1
Yy 7.3).

Desde el punto de vista teérico, Bertout et al. (1988) y Basri et al.
(1989) han estudiado el papel desempefiado por los discos activos alrededor
de estrellas T Tauril, considerados como los causantes de los excesos en el
UV yv en el IR que (alguncos) de estos objetos muestran. Los dos paréametros
Principales en sus modelos son el angulo de inclinacién del plano del disco

con respecto a la linea de la visual, 1, y la tasa de acrecidén de masa del
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disco hacia la estrella, M. Para un angulo de inclinacién dado, los excesos

en el UV y en el IR seran mayores mientras mas grande

sea la tasa de
acrecion de masa (ver Seccidn V. A).

Por otra parte, Calvet et al. (1984)
explican los excesos en el UV y en lineas en estrellas T Tauri mediante
modelos de atmdésferas estelares
objetos. Sin embargo,
Por lo tanto,

profundas y activas alrededor de estos
estos modelos no pueden explicar los excesos en el IR.
agui estudiaremos los excesos de color en el UV y en el IR de
las EFV en el contexto de los modelos de discos de acrecién.

Hemos graficado las EFV en los diagramas
(B—V)Ol de Bertout et al. (1988) (Figs.

estas figuras se muestran los

[(U—B)o. (K—L)O] y [(U—-B)o.
7.9 y 7.10, respectivamente). En

colores teéricos combinados para sistemas

estrella / disco en funcién de la tasa de acreciédn de masa para &angulo de
inclinacidn 1 = as® fijo. En estos diagramas, las lineas

conectan 1los
colores de fotésferas sin disco (G2,

MO y KO 1IV) con los colores calculados
para sistemas estrella/disco para cinco valores distintos del parametro M
(entre 5 x 10™® y 5 x 1077 M_ aRd?,

para incrementos en M igualmente
espaciados). Los

colores promedio (u-b) y (b-y) desenrojecidos de las

estrellas de nuestra muestra se transformaron a los coleres (U-B) y (B-V)
usando los diagramas (B-V) vs. (b-y) y (U-B) vs. (u-b) de Crawford y Barnes

(1970). Se usaron los valores de enrojecimiento E(b-y) dados en la Tabla 3.1

(se adoptd E(b-y) = O si E(b-y) < 0), asi como los cocientes de

enrojecimiento gque se mencionaron al principio de este capitulo. Ademas, se
afiadieron a los diagramas las posiciones de fotdsferas de tipos espectrales
A0, FO y GO y 1luminosidad IV, segun los colores intrinsecos de FitzGerald
(1970), y se muestra el vector de enrojecimiento correspondiente a una ley
normal para Av = 1™. Para W79 y W44 se usdé el tipo
Capitulo V). Desafortunadamente no

objetos ni de W126 en la banda L’.

espectral K7V (ver

tenemos observaciones de estos dos

Las barras en las Figuras 7.9 y 7.10
representan las incertidumbres correspondientes a un error de tres subclases
espectrales para una estrella de tipo espectral KS.

La Fig.

7.9 muestra que la teoria de discos de acrecidédn de Bertout et
al., (1988)

no puede explicar todo el exceso IR gue se observa en L para

W217, W166, y W184. Estas estrellas se sitdan en la regién 111 de Bertout et

al. (1988), con colores similares a los de las estrellas T Taurl extremas

T Tau, RY Tau, DE Tau y DG Tau. Por otra parte, los modelos

predicen
correctamente los flujos observados de W161.

En el caso de W77, el exceso
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- e (LU-B),

[(U-B)o, (K-L)o] para las estrellas veladas de la

7.9.~ Diagrama
Las lineas sdélidas

Elguras

muestra (EFV y EMV) (adaptado de Bertout et al., 1988).
conectan los colores de fotésferas KO y MO IV sin disco activo de acrecién,
con los colores gque resultan para el sistema fotésfera + disco acsévo
corresggndientegla cinco valores de M igualmente espaciados entre S x 10 y
5 x 10 Mo afio . Eloéngulo de inclinacién del disco con respecto a la linea
de la visién es de 45 . También se muestran en el diagrama las regiones I, II
y 1I1 de Bertout et al. Los colores intrinsecos de FitzGerald (1970) para
estrellas AO, FO y GO IV, y el vector de enrojecimiento interestelar para una
se incluyen también en la figura. Ver texto.

ley normal con Av = 1

T T T T T
AO x 90
°r * 66 |
x
-
= ]
> x79
@
-
L 1 1 1 1 A
f [o] !
(U-8),
Figura 7.10. - Diagrama [(U-Blo, (B-V)o] para las estrellas veladas de 1la

muestra (EFV y EMV). Los simbolos y figuras son analogos a los de la Figura
7.9. Notar que ha afiadido la familia de modelos para una fotésfera G2 IV. Las
posiciones para W79 y W44 corresponden a tipo espectral K7V en ambos casos.

Ver texto.



observado en (K-L) es menor al gque predicen los modelos, pero ésto

probablemente se deba a gue nuestra fotometria en L para la estrella es
incierta (% 07S) (ver Tabla 2.4).

puede verse en el diagrama (U-B,
las EFV se explican

W1i26 tiene una tasa

Por otra parte, B-V) para discos

de la Fig. 7.10, que la mayoria de
este esguema. Conforme al mismo,

activos

satisfactoriamente en
de acrecién de masa peguefia, M =< 1077 Mo aﬁo_l, mientras que
Wiel y W79 tienen

lo cual no

M= 1077 My afio™? para W217,

(U-B) mas azul gue el que se predice de los modelos,
Asimismo, la

W77 y WiB84. Por otra parte,

un color
puede explicarse mediante efectos de extincién interestelar.
posicidén en este diagrama de W44 sugiere un tipo espectral mas temprano

(= GO) gue el adoptado para la estrella (K7), y con poca pérdida de masa.

W79 y W44 son estrellas cuyo espectro no muestra lineas en absorcién (ver
el tipo espectral adoptado K7 puede ser

Cohen y Kuhi, 1979), y por lo tanto,
(este trabajo)

En el caso de W161 los tipos espectrales fotométrico
1979) coinciden (Tabla 3.1). Del promedio
(B-v, U-B)

erréneo.

Yy espectroscépico (Cohen y Kuhi,
(1956) para Wi6él y W79 se obtiene

de las observaciones de Walker
Usando estos wvalores, la

= (0.67, -0.61) y (0.59, 0.07),
posicién de estas estrellas en la Fig. 7.10 es mas cercana a la trayectoria
del modelo de disco de acrecién para la

respectivamente.

correspondiente a los colores
estrella MO, sugiriendo valores de M = 2 y 4 x 10_7
Como las observaciones y los tipos espectrales asignados a W79 y W44,

ser incliertas, sugerimos obtener

Mo/aﬁo, respectivamente.
asi

come las observaciones de W1é61l, pueden
nuevas observaciones fotométricas y espectrofotométricas de estas estrellas

antes de emitir conclusiones definitivas.
De la discusién anterior se puede concluir gue los modelos de discos de
en primera aproximacién, el exceso

acrecién para estrellas T Tauri explican,
los modelos no pueden

UV cobservado en la mayoria de las EFV. Sin embargo,
reproducir los excesos en el IR de las estrellas W217 y Wi84. Bertout et al.
(1988) han sugerido que este hecho puede ser causado por la presencia de
frias. Otra posibilidad es que el é&rea

posibles compafieras infrarrojas
mayor que la

discos alrededor de estos objetos sea
ésto es, gque los discos estén

(1987),

reradiadora de los

correspondiente a discos planos y delgados;

"ensanchados" 6 “flared”, como los propuestos por Kenyon y Hartmann

de tal forma gue puedan eclipsar a la estrella para angulos de inclinacién

del eje de simetria del disco cercanos a 900. de manera similar al caso de
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W90 (Cap. V). En efecto,

la distancia, RH a la cual el ancho del disco es igual al diéametro de 1la
estrella (ver ec. 5.10, Seccidén V.A.3):

de los modelos de estos autores se puede calcular

se encuentra que RH = 6 - 15 R,
para los valores tipicos de Ho ¥ de z gue Kenyon y Hartmann adoptan (0.05 -

0.1 R, v 9/8 - 5/4, rtespectivamente). Imagenes directas en el IR de muy alta
resolucidén espacial y/é interferometria de motas

ejemplo Chelli et al., 1988,

filujo en exceso en L'.

"speckle" en el IR (ver por
19913 podrian ayudar a entender el origen del

V11.F.- Estrellas Moderadamente Veladas (EMV).
Estas son W90, W110, W139 y W189.
muy alta (A = -072),

es menor (AB = -0706).

W90 y W110 presentan emisién en HE
mientras que la emisién en esta linea para W139 y Wi189

Por otra parte, los excesos en el cercano IR para W90
vy W1i10 son muy grandes (a(Vv-K) = 27s5), son importantes para w139
(A(V-K) = 178), vy

pequefios para W1g89 (A(V-K) = 073).
agui qgue W20 ha sido detectada hasta A
Rydgren y Vrba (1987).

Es importante sefhalar
20 um por Cohen (1973) asi como por

Hemos graficado, de forma similar al caso de las EFV,

las estrellas
moderadamente veladas en las Figuras 7.9 y 7.10. Los modelos de discos
activos no pueden explicar el excesc en flujo en la banda 1. gque muestran
W11l0 y W90, aungue esta ultima tiene tipo espectral fuera del intervalo
considerado por los modelos. Es interesante hacer notar que éstos son dos de

los objetos para los cuales se sugiriéd

la hipdtesis de extincién gris
circunestelar para explicar su posicién singular (aparentemente subluminosa)
en el diagrama color-magnitud

(ver Capitulo V).
consecuenctia, el

exceso adicional en L
estrellas estan siendo

probvablemente en

Suger imos que, en
se debe al
vistas a través de
un disco visto de canto.

hecho de que estas
material circunestelar,

Por otra parte, los modelos de
discos activos son capaces de explicar los colores de Wi89 y W139 en este
diagrama, aungue la estrella Wig89 también estda fuera del intervalo de tipos
espectrales considerados en los modelos de Bertout et al.

(1988).
Finalmente, las posiciones de W110 y W1i39 en la Figura 7.10 sugleren
que las tasas de acrecién de masa para estas estrellas son pequefias
M= 10" M_ afio®

° », 10 cual estd de acuerdo con sus pequefios excesos en el
uv,

comparados con los observados para las EFV.
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VII.G.- Estrellas Sin Velado (ESV).

VIiI.G.1.~ Estrellas c¢con Excesoc en B.

En esta categoria de estrellas con exceso en B podemos mencionar a
wie7, WiO04, W193, Wig2, w100, WE4, V20, Wi16S5S y W108. Algunas de ellas

presentan también excesos importantes en el IR (A(V-K) = o®8): wWie7, WioOo,
W165, W1i08 y Ws84. Como el exceso en el UV no es importante para estas
estrellas, la capa limite del disco de acrecidén debe haberse disipado y sus
discos deben ser principalmente pasivos. En consecuenclia, el exceso en el
infrarrojo probablemente se origina como reemisién en el disco de la
radiacioén estelar en el IR ys& por la presencia de compafieras infrarrojas.
En efecto, W84, W100, W108 y W165 han sido detectadas a longitudes de onda
grandes (A = 10 um; Cohen 1973, 1974; Rydgren y Vrba, 1987). En el caso de
estas estrellas el excesc de emisién observado en el indice B8 es causado (en
su mayor parte) por una cromésfera y/6 viento estelar, como ya se menciond
antes.

En este grupo de estrellas sin velado también existen estrellas que no
tienen excesos en el IR significativos: W192, W104 y V20. Es probable en
estos casos gue las envolventes / discos ya se hayan también disipado. Por
lo mismo, es posible que algunas estrellas miembros de este grupo, aunque de
tipo espectral mas temprano, sean Similares a las estrellas T Tauri
"débiles" & "desnudas'" ("weak"” & "naked", ver Walter, 1987; Walter et al.,
1988; Strom et al., 19892), & bien a las estrellas del tipo Ae/Be de Herbig
moderadas (ver p. ej. Finkenzeller y Mundt, 1984).

VII.G.2.—- Estrellas sin Exceso en 8.
Estas estrellas no poseen excesos en B significativos: (A8 = -0703).

Podemos 1identificar dos subgrupos: estrellas con y sin excesos en el IR
significativos.

En las Figuras 7.2 a 7.8 se pueden identificar estrellas gue no
presentan emisién en HB, sin excesos en el UV, pero mostrando excesos en el
IR significativos (A(V-K) = 07S): W224, Wi64, V116, W46, W1S59 y Wi58. Debido
a la ausencia de excesos en el UV y en B, sugerimos que las envolventes /
discos de estos objetos son pasivas, y gue la emisidn en una cromésfera y/o
viento estelares se han desvanecido practicamente. En efecto, W46, WI1S58 y
W1i64 tienen flujos significativos en longitudes de onda grandes (A = 10 jum)
(Gezari et al., 1987; Cohen, 1973, 1974).

Por otra parte, en el grupo de estrellas sin exceso en B hay también
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objetos sin signos de emisién 6 excesos en alguna regidén espectral, 1los
cuales se localizan en las regiones 1A de todos los diagramas de excesos de
color. Estas estrellas va han disipado sus envolventes y/6 sus
manifestaciones y son probablemente las mas evolucionadas de 1la

muestra.
Algunas de ellas son variables en el 6ptico (por ejemplo, V1, V2, Vi8, ver
Capitulo 11). Entre este grupo también se encuentran las estrellas

gigantes
rojas "normales" (ver seccién V.D).

VII.H. - Esquema Evolutivo para las Estrellas Peculiares en NGC 22€4.
El estudio observaclional de los excesos de color de este capitulo nos

indica gque 1las estrellas programa poseen envolventes circunestelares con
propiedades distintas. La intensidad de las envolventes (medida a través de
la magnitud de los excesos de color) podria ser un indicador de la juventud
de estos objetos, y las distintas manifestaciones de éstas en las estrellas
de nuestra muestra sugleren distintos estados eveolutivos de las mismas. Sin
embargo, es importante sefialar que existe evidencia de gque las escalas de

tiempo para la disipacién de las envolventes dependen de las condiciones

locales en los alrededores inmediatos de las estrellas. Esto es, estrellas
de la misma edad pueden tener envolventes con propiedades muy distintas. Por
ejemplo, los estudios de Walter et al. (1988) y de Strom et al. (1989)
muestran gue la posicidén de las estrellas T Tauri y de las estrellas T Tauri
“desnudas" ¢ "débiles" (cuyas manifestaciones de sus envolventes son muy
en las constelaciones del Toro y Auriga es aproximadamente la
misma en el diagrama HR,

edades de

distintas)

¥ en consecuencia, no es posible distinguir 1las
estos grupos estelares mediante la comparacidn con 1isocronas
proponemos el siguiente esquema evolutivo para
las estrellas de nuestra muestra,

tedédricas. En consecuencia,

basado Unlicamente en los excesos de color
observados a distintas longitudes de onda, sin intentar obtener sus edades a
partir de su posicién en el diagrama HR.

Las estrellas en la fase evolutiva més temprana de la muestra

son las
estrellas con excesos en el UV (i.e.

las estrellas veladas). Estos objetos
IR, y la mayoria de ellas
Estas estrellas veladas

también poseen grandes excesos en el

muestra
emisién en 1la linea BHB. (EFV y EMV) tienen
estrellas del tipo T Tauri
(e.g. Strom et al., 1988, 1989;

propledades fotométricas similares a de las

"extremas" & “"clasicas" Walter et al., 1988;
Estos objetos poseen discos de acreciédn activos a su
con tasas de acrecién de material

Bertout et al., 1988).
alrededor, del disco a la estrella

i61



. I

3.

importantes, M = 1 x 1077 M_/afio.

En un estado evolutivo posterior, podemos mencionar a las estrellas con
emisién en HB y con excesos en el IR. Estos son objetos en los cuales la
capa limite del disco de acrecion debe haberse disipado, pero retienen aun
las partes externas del mismo. En estas estrellas la emisioén en HB tiene
lugar posiblemente en una cromdésfera activa y/é viento estelar (Calvet et
al., 1984).

Sigulendo este esguema, las estrellas con exceso en el IR solamente,
ésto es, sin exceso en B, probablemente representen un estado evolutivo mas
avanzado, en las cuales el mecanlismo que da origen al viento estelar y/é a
la actividad cromosférica ha desaparecido. Estas estrellas podrian
representar objetos en los cuales el proceso de formacién planetaria empieza
a desarrollarse (e.g. Strom et al., 1989, 1990).

L.a siguiente etapa evolutiva estaria representada por las estrellas gue
no presentan excesos en el IR, en las cuales el material (polveo) cercano a
la estrella presumiblemente se ha agrupado en cuerpos de dimensiones
similares a planetas, y/¢ se ha disipado en el medio interestelar. Algunos
de estos objetos podrian tener propliedades similares a las de las estrellas
T-Tauri desnudas (Walter et al., 1988; Strom et al., 1989). Es interesante
sefialar que, deblido a gue existen estrellas sin excesos en el IR pero con
excesos en B, los procesos que dan lugar a la disipacién del viento y/é
actividad cromosférica son independientes de aquéllos que dan origen a 1la
disipacién del polvo en el disco y/é a la aglomeracidén del polvo en cuerpos
grandes.

Finalmente, sugerimos que las estrellas sin evidencia de anomalias en
sus distribuciones de energia espectral son objetos gue han disipado sus
envolventes, y se encuentran cerca de la fase evolutiva en la secuencia
principal. En este grupo se encuentran las gigantes "normales", las cuales,
en caso de pertenecer al cumulo, estarian en una etapa post — secuencia

principal, ésto es, serian los objetos mas evolucionados de la muestra.

VYIii. 1.~ Conclusiones.

Las principales conclusiones de este capitulo son:

(1) El1 indice espectral encontrado para las estrellas veladas de la
muestra en el intervalo AA = 1.65 - 3.8 um, -0.97 * 0.25, es consistente con
el observadeo a longliltudes de onda mayores en el IR para estrellas tipo

T Tauri (= -1 en AA 3.5 -~ 100 um, Rucinski, 1985; Rydgren y Zak, 1987).
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(11) Todas las estrellas con exceso en el UV (EFV y EMV) consideradas

en este estudlio poseen excesos en el IR, y la mayoria de ellas también

muestra exceso en el indice B. Asimismo, los excesos promedlo en el IR y en

B de estas estrellas son mayores que 1los observados para estrellas sin

velado (i.e., sin exceso en el UV).

(11i) La coexistencia de los excesos en el UV y en el IR en 1las

estrellas veladas sugliere la presencia de discos de acrecién activeos a su

alrededor. lLos modelos de Bertout et al. (1988) predicen correctamente, en

una primera aproximacién, los colores (U~B) observados. Sin embargeo, en
algunos casos el color observado (K-L) es mayor al predicho por los modelos.
Como explicacidén para el exceso adicional observado en L,

se sugiere 1la
presencla de:

(a) compafieras en el IR ( ver también Bertout et al., 1988),
como podria ser el caso de las estrellas W217, W184 y W139 (Cap. V); y/6 (b)
discos “ensanchados" & "flared" del tipo de Kenyon Y Har tmann
{(1987) asocliados a la estrella de tal forma gue puedan
desde una geometria adecuada,

(iv)

"eclipsar" a ésta
de manera similar al caso de W90 (Cap. V).
La presenclia de excesos importantes en B en la maycoria de las

estrellas veladas sugiere gue la pérdida de masa mediante vientos estelares

estd relacionada, al menos en parte, con la acrecién de material en las

estapas mas tempranas de la evolucién pre- secuencia principal.

(v) Existen en nuestra muestira estrellas sin excesos en el UV pero con

excesos en el IR y/6 en B. Para estas estrellas se suglere que

limite del disco de acrecién se ha disipado,
principalmente pasivo.
exceso en B y en el IR,
distintos:

la capa
¥ en consecuencia, el disco es
Como no existe correlacién entre la presencia del
estos fenomenos deben originarse medlante mecanlsmos
una cromésfera activa y/76 viento estelar,
pPasivo y/6 compafieras infrarrojas,
excesos en el

y Teemlisién del disco
respectivamente. En las estrellas con
IR los procesos de disipacidén del disco y/6 de formacién
planetaria deben haber comenzado.

(vi) Las estrellas sin excesos en el IR (con & sin exceso en ) deben
ser objetos donde la mayor parte del material circunestelar se ha disipado
en el medio interestelar y/4 se ha aglomerado en planetas.

Sugerimos que
estos objetos son andlogos de las estrellas T Taurl

“desnudas” &6 "débiles".
(vii) Las estrellas gue no presentan excesos de emisién en ningiun color

ni en el indice B son los objetos en las etapas evolutivas mas avanzadas de
la muestra: son objetos cuyos discos,

actividad cromosférica y vientos se
han disipado. En consecuencia,

se encuentran cerca 6 en la etapa evolutiva
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en la secuencia principal. Finalmente, las gigantes de NGC 2264 pertenecen a
este grupo y, en caso de ser miembros del cumulo, son objetos post -
secuenclia principal representantes de una primera generacién de estrellas

que se formaron hace & 10°% afos.
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CAPITULG VIII
CONCLUSIONES.

A continuacién mencionamos las principales conclusiones de esta tesis.

(1) Se presentan observaciones fotométricas en el cercano ultravioleta
/7 visible (sistema uvby—-f) y cercano infrarrojo (sistema JHKL'M) de mas de
cincuenta estrellas asociadas al cumulo joven abierto NGC 2264 que presentan
peculiaridades en sus distribuciones de energia espectral. Una fracciédn
importante de las observaciones en el UV / visible e IR cercanc (44%) fueron
tomadas cuasi - simultaneamente.

(i1) El1 70% de 1las estrellas de la muestra son variables en el
UvV/éptico, y aproximadamente la mitad de ellas (36%) también son wvariables
en el indice B. Asimismo, se encuentra evidencia de variabilidad en el IR
para el 14% de las estrellas.

(iii) Se proporciona un método para determinar temperaturas efectivas y
gravedades superficiales y/¢ tipos espectrales fotométricos para estrellas
observadas en el sistema de Strmgren, mediante calibraciones tedéricas y/6

empiricas de 1los indices de color en este sistema, en el cual se usa

principalmente el diagrama ([mll, [cll). Asimismo, en este +trabajo se
incluye una calibracién empirica preliminar de los colores [mll y [01] para
estrellas gigantes de tipos espectrales G, K y M.

(iv) Se confirma qgque el diagrama ([mll, [c‘]) es bivaluado para
estrellas con tipos espectrales dentro del intervalo aproximado A2 -~ A5
(Relyea y Kurucz, 1978), y por lo tanto,
los diagramas {(b—y)o, [mll) 3 ((b—y)o.
fislcos de las estrellas.

en esta region espectral se usaron

[cxl} para obtener los parametros

(v) Mediante 1la comparacién de 1los valores de Tefr y
obtienen de las mallas teéricas en el diagrama ((ml]. (cil)

log g que se
con aquéllos
determinados de maneras mas directas para estrellas estandar y/é de campo,

se encuentra gque los valores fotométricos de estos parametros: a) son

adecuados para estrellas con 8500°K = Teff = 35000°K Y log = 3.0, usando los

modelos de Kurucz (1988); y b) son ambos sistemidticamente menores para

estrellas con S000 K = Tesfsr = 8500 K, usando los modelos de Kurucz (1988B),
los modelos de Relyea y Kurucz (1978), 6 bien, los de VandenBergh y Bell
(1985). Los modelos de Relyea y Kurucz (1988) reproducen mejor los valores

de Terf, y los de Kurucz (1988) los valores de log g De manera similar,
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para las estrellas en la regién bivaluada del diagrama ([mI], [cll). se
encuentra gue los valores de Tefr y log g obtenidos del diagrama ((b—y)o,
[mll} usando los modelos de Kurucz (1988)

encontrados mediante los métodos directos.

(vi)

son ambos mayores gue los

Combinando los tipos espectrales fotométricos determinados para
las estrellas de la muestra con los publicados en la literatura se adoptd un

tipo espectral para cada objeto. Se estima gue las incertidumbres en 1los

tipos espectrales adoptados son de 1, 2 y 3 subclases especirales para el

de las estrellas incluidas en este estudio,
pueden ser mayores que tres subclase solamente para el 4%
de la muestra.

35, 29 y 29%, respectivamente, y
de las estrellas

(vii) Las estrellas veladas caen fuera del intervalo de validez de las
mallas teédéricas y/é empiricas en el diagrama ([mll.

[cll), confirmando los
resultados de Mendoza et al. (1990a).

Asimismo, se encuentra gque el color

(b-y) de las estrellas veladas que muestran lineas en absorcién en espectros

de baja resolucid4n no estad afectado significativamente por el velado.

{viil) Mediante el ajuste de la secuencia principal de Crawford (1979b)

a las estrellas B del cumulo, se deriva una distancia de 910 * 50 pc y un

enrcjecimiento promedio a NGC 2264 de o®0s * 0.01, los cuales son

consistentes con determinaciones previas de estas cantidades.

(ix) Se demuestra cuantitativamente que es posible colocar a las

sobre ¢ arriba de la secuencia
(Terr vs. Llbo1l),

estrellas bajo secuencia principal (EBSP)
principal en el diagrama HR
curva la de distribucién

el intervalo mas amplio

integrando para ello bajo 1la

de energia espectral de estos objetos, considerando
de longitudes de onda disponible. Este resultado
sugiere que las EBSP no son intrinsecamente subluminosas. Se encuentra qgue

las EBSP permanecen por arriba de la secuencia principal en el diagrama HR
auin en los casos adversos tales como la presencia de un disco de acrecién

activeo y/¢6 de una compafiera infrarroja con luminosidad similar a la de 1la

componente "éptica". Un disco activo extremo con una tasa de acrecidén de

masa de 4 x 1077 Mo/aﬁo, Yy visto de cara, puede producir una luminosidad

para el sistema estrella + disco 5.5 veces mayor gque la luminosidad de 1la
estrella solamente.

(x) La posiciédn de W90 (y posiblemente W167) en el diagrama color

magnitud se puede explicar mediante extincién gris circunestelar

en el
visual causada por granos de polvo mayores en promedioco a los del medio
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interestelar (Poveda, 1965), con tamafios entre 0.04 y 0.5 um (Sitko et al.,
1984). Los excesos en emisién en el UV de la estrella son peguefios en
comparaciédn con los excesos en el IR, indicando que su disco circunestelar
es practicamente pasivo. A partir de la distribucién de excesos de flujos en
el IR, se concluye gue el disco circunestelar debe estar ensanchado
("flared", Kenyon y Hartmann, 1987), de tal forma gue la estrella es vista a
través del disco de canto, como sugieren Strom et al. (1972b) y Rydgren y
Vrba (1987).

(x1) Para las EBSP de la muestra mas tardias que tipo espectral = F
(W1B8, W44 y W79), se encuentra que el velado circunestelar gue presentan
hace gque el color (B-V) 6 (b-y) observado sea significativamente mas azul
gque el que les corresponde por su tipo espectral. Esto simula objetos mas
tempranos en el diagrama color magnitud y, en consecuencia, los coloca
debajo de la secuencla principal del mismo, como también lo han sugerido
WSS.

(x1y) Las luminosidades bolométricas para las gigantes rojas
subluminosas (GRS) (W217, W126, W139 y W184) gue se encuentran en este
trabajo indican que se trata de objetos de clase de luminosidad V-II1I, 1o
cual estd en contradiccién con las clases I11-11 reportadas por WSS. Sélo en
el caso de W217 hay colincidencla entre las clases de luminosidad de WSS y
nuestra. Estas estrellas (exceptuando a W139) tienen exXcesos de emisién
significativos en el UV, en el IR y en el indice B, similares a los de las
estrellas T Tauri "clasicas", sugiriendo la presencia de discos de acrecién
a su alrededor. En efecto, el cociente entre la 1luminosidad observada y
aguélla gue se predice de la magnitud en la banda V, Lz/Lv' puede explicarse
con los modelos de discos de acreciédn de Bertout et al. (1988). Por otra
parte, las distribuciones de energia espectral de W217, W139 y W1i84 suglieren
gque estas estrellas podrian tener compafieras infrarrojas.

(x11i) Se encuentra gue algunas estrellas aparentemente subluminosas en
el diagrama color - magnitud, identificadas aqui como estrellas subluminosas
adicionales (ESA), han disipado la mayor parte de sus envolventes
circunestelares y se encuentran simplemente al final de su etapa evolutiva
hacia la secuenclia principal (Wi04, V18, V116 y WiS1). Por otra parte, se
sugiere que W165, Wi1l0 (y posiblemente W164) estan siendo vistas a través de
una envolvente cilrcunestelar que produce extincién aproximadamente gris en

el oéptico, probablemente un disco clrcunestelar visto de canto. Estos
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objetos poseen grandes eXcesos en el infrarrojo, sin mostrar evidencia de
excesos en el ultravioleta cercano, 1o cual descarta la posibilidad de gue
sus discos sean activos, Sin embargo, las distribuciones de energia
espectral de estas estrellas y €l valor grande del cociente de Lz/Lv que
presentan pueden también explicarse con la presencia de compafieras
infrarrojas frias, las cuales producirian los grandes flujos en el
infrarrojo gue se observan. En el presente trabajo no podemos decidir entre
las dos posibilidades.

(xiv) A partir de las clases de luminosidad fotométrica b4
espectroscépica de W177 1llegamos a la conclusién de que la estrella no
pertenece a NGC 2264, sino que es una estrella de campo enfrente de 1a
regién. De las escalas de tiempo evolutivas teéricas necesarias para que
estrellas de 3 - 5 MO lleguen a la rama de las gigantes en el diagrama HR,
comparada con la edad asignada al cumulo (7 -~ 8 x 107 afios; Iben y Talbot,
1966) se propone que W73, W239 y W238 no son miembros de NGC 2264, pero que
W69, W237 y W229 podrian, en efecto, serlo. Se recomienda, sin embargo,
hacer un ané&lisis espectroscédpico cuidadoso de las estrellas situadas en la
regién de las gigantes en el diagrama color - magnitud del cumulo, con el
fin de confirmar sus clases de luminosidad dadas en la literatura, y obtener
veloclidades radiales confiables para esclarecer definitivamente su membresia
al cumulo.

(xv) Nuestras observaciones cuasi-simultaneas en el éptico y cercano IR
no confirman la existencia de estrellas con deficiencia en sus flujos en el
IR con respecto a los observados en el visual, asi como tampoco de estrellas
con deficiencia en L con respecto a J, H y K, en NGC 2264. Lo anterior esta
en contradiccidn con las observaciones de WSS. Por el contrario, se
encuentran pequefios excesos en el IR para estos objetos. Por 1lo tanto,
sugerimos que este fendmeno es consecuencia de un error en la calibracién
principalmente en el filtro L de estos autores.

(xvi) Se encuentra una ley de potencias de la forma AFA = A'°'97t°'25
para las estrellas veladas de la muestra en el Intervalo espectral 1.65 -
3.8 um, lJa cual es consistente con 1la encontrada a 1longitudes de onda
mayores para estrellas T Tauri (Rucinski, 1985; Rydgren y Zak, 1987).

(xvii) El1 estudio de 1los excesos de color de nuestras estrellas
programa muestra gque poseen envolventes circunestelares con propliedades

diversas. Se encuentra que 1las estrellas con grandes excesos en el UV
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también poseen grandes excesos en el IR, y la mayoria asimismo tiene a 1la
linea HB en emisién, lo cual sugiere un mecanismo comin para explicar estos
fendmenos. Los modelos de discos activos de acrecién alrededor de estrellas
T Tauri (Bertout et al., 1988) pueden explicar satisfactoriamente en 1la
mayoria de los casos los colores observados de estas estrellas. Sin embargo,
existen casos en los cuales el color (K-L') que se observa es mayor que el
predicho por 1los modelos. Esto puede deberse: a) a la presencia de
compafieras infrarrojas, como sugieren Bertout et al. (1988); y/6 b) a gue
los discos alrededor de las estrellas estédn ensanchados 6 "flared" (Kenyon y
Hartmann, 1987), de tal forma que interceptan wuna mayor fraccién de la
radiacién de la fotésfera en comparacién con discos delgados, como sugerimos
en este trabajo.

(xviii) Sin embargo, existen estrellas con excesos importantes en el IR
y/6 en B sin evidencia de emisidén en el UV. Esto implica gque sus envolventes
circunestelares son pasivas, lo cual no excluye la posibilidad de que éstas
puedan ser discos. En este grupo no se encuentra correlaciédn entre los
excesos en el IR y en B, lo cual sugiere mecanismos distintos para estas
anomalias. Proponemos la reradiacién de la luz estelar por el disco y/6 la
presencla de compafieras infrarrojas para explicar el exceso en el IR, y la
presencia de una cromésfera profunda y/6 de vientos estelares para explicar
el exceso en B observado.

(xix) Concluimos que las estrellas que no presentan excesos en ningun
celor ni en B no poseen envolventes circunestelares, y son objetos al final
de la fase evolutiva hacia la secuencia principal.

Pensamos gque para confirmar los resultados anteriores seria muy
importante hacer observaciones fotométricas (cuasi-simultaneas) cubriendo un
intervalo de longitudes de onda mayor al nuestro (por lo menos hasta A =
10 pum). Asimismo, sSe necesitan observaciones espectrofotométricas en el azul
y rojo de las estrellas de la muestra para hacer una clasificacién espectral
y de luminosidad més detalladas de las mismas, y que de preferencia se
extiendan en el UV para asi poder cuantificar con m&s precisién el efecto
del velado, por una parte, y la extinciémn circunestelar, por la otra. Estas
observaciones serian claves para hacer una comparaclié4n mas detallada con los
modelos de envolventes circunestelares, en particular de discos de acrecién
activos. Asimismo, seria muy importante obtener espectros CCD de alta
resolucién con el fin de tratar de detectar 1lineas en absorcién en los
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espectros de aquellas estrellas clasificadas como veladas en base a
espectros de baja dispersién, y asi poder estimar el efecto del wvelado

espectral en las mismas (e.g. Hartigan et al., 1989). Por otra parte, con el

propésito de evaluar el papel gue puedan desempefiar compafieras infrarrojas

frias en las distribuciones de energia de las estrellas peculiares, seria

crucial obtener Iimagenes directas infrarrojas de muy alta resocluciédn
espacial de estos objetos, asi como datos de interferometria de motas para

los mismos (e.g. Chelli et al., 1988).
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