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Introduccién.

El proposito de este trabajo es encontrar para las estrellas de tipos espectrales A
y F de clase de Luminosidad V una calibracién entre la Magnitud Absoluta (My)
y los indices de color (b - y), m, ¢ definidos por Stréomgren(1963).

La calibracién de Magnitudes Absolutas es enormemente compleja y los proble-
mas para llevarla a efecto se pueden ver ya resumidos desde 1972 en el Simposio No.
54 de la JTAU, en donde se presentaron varias calibraciones de la Magnitud Absolu-
ta delimitando estas de acuerdo a diversos tipos de estrellas: RR de Lira, enanas
tipo M, etc.; en funcion de diferentes pardmetros como la paralaje, el movimiento
propio; o empleando en la calibracién parametros fotométricos tales como My (8),
My (UBV), My (uvby), y las comparaciones entre las diversas técnicas.

El porqué es tan compleja esta calibracion se puede apreciar en el diagrama H R,
donde se ve que la Magnitud Absoluta versus el color no tiene una relacién lineal que
pueda describirla; de ahi que existan calibraciones separadas segin el tipo espectral
y la clase de luminosidad de la estrella como las realizadas por Crawford (1975,
1979, 1978) para estrellas de tipo espectral F', A y B respectivamente; las de Gray
(1992) y de Arellanc Ferro y Parrao(1990) para estrellas F' y G Supergigantes, o las
de Jordi et al. (1997) para estrellas A, F', y G Supergigantes, por nombrar algunas.

Al tratar de encontrar una calibracién de la Magnitud Absoluta empleando los
valores fotométricos debemos de tomar en cuenta que la complejidad persiste, aun
cuando separemos a las estrellas por su tipo espectral, ya que las relaciones entre
los colores no son ecuaciones lineales, incluso si consideramos por separado a las
estrellas de acuerdo a su clase de Luminosidad. De ahi la necesidad de seleccionar
las estrellas por el tipo espectral y por la clase de Luminosidad y escoger una relacién
lineal para obtener una éptima calibracién.

Uno de los primeros problemas que enfrentamos al tratar de obtener la calibracién
de la Magnitud Absoluta en funcién de parametros fotométricos es que estos tltimos
estan contaminados por el medio interestelar y se desconoce cuales son caracteristicas
del medio, como afecta este a la luz proveniente de la estrella y cuanta de esta luz
es absorbida o dispersada por él.

Para obtener los color intrinsecos (b— y)o, (7)o, (¢1)o de las estrellas, se corrigen
los valores fotométricos por el enrojecimiento interestelar, por lo que se requiere
calcular el enrojecimiento E(b — y). La problematica descrita conduce a una per-
manente bisqueda de una mejor calibracién.

Por otro lado, la Magnitud Absoluta se puede calcular en funcién de la paralaje
estelar. Para el caso de estrellas muy cercanas (distancias < 100pc) se ha medido
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su paralaje con mucha exactitud (errores < £.005™%%) y ademds se asume que no
- “existe una alta contaminacién en el medio interestelar cercano. Las medidas de las
paralajes estelares han requerido tiempo, y la informacién se retine en los catdlogos
Hipparcos (1992) y Hipparcos y Tycho (1997). Tomando los valores calculados
mediante la paralaje trigonométrica se puede establecer una correlacién con los
valores fotométricos de las estrellas.

Una excelente calibracién de Magnitud Absoluta versus valores fotométricos de
las estrellas cercanas y con paralajes conocidas permitird conocer, con exactitud, la
distancia a las estrellas mds alejadas y sus caracteristicas fisicas intrinsecas.

Resumen del trabajo realizado:

Para el desarrollo de este trabajo se emplea la informacién més reciente y més
amplia de las paralajes estelares proporcionada por los satélites Hipparcos y Tycho
(1992), informacién publicada en los catilogos respectivos.

Del catilogo del Hipparcos y Tycho (1992) se separan a las estrellas con paralajes
trigonométricas con errores menores al 10%, y se interceptan con la informacién del
catdlogo de fotometria en el Sistema Strémgren (uvby — H3) reunida por Hauck y
Mermillod (1998), queddndonos con una muestra de 4062 estrellas la cual hemos de-
nominado el catdlogo H HM. En este altimo catilogo se tienen estrellas de todos los
tipos espectrales, de diferentes clases de luminosidad, con paralajes trigonométricas
con errores menores a un 10% y con fotometria de Strémgren (uvby — Hp).

Para obtener una buena calibracién entre la Magnitud Absoluta y los indices
fotométricos se requiere trabajar con los colores intrinsecos, esto es, con los indices
fotométricos sin contaminacién del medio interestelar.

De entre los colores fotométricos seleccionados, se cuenta con uno de ellos, (el
indice Hpf), el cual no estd afectado por el enrojecimiento. El indice H g se forma de
la diferencia de dos magnitudes obtenidas cada una con un filtro de diferente ancho
y con la caracteristica de que ambos filtros estdn centrados a la misma longitud
de onda, lo que permite cancelar los efectos de extincién atmosférica y de enroje-
cimiento interestelar. Como el indice Hf no esta afectado por el enrojecimiento
proporciona una excelente medida para correlacionar con otros indices y emplearlo
para desenrojecer.

Uno de los cimulos mds cercanos y mas conocidos es el cimulo de las Hiadas
formado por estrellas de tipos espectrales A, F, G y K con 69 estrellas A y F;
este cimulo es muy préximo y se presume que no estd afectado por enrojecimiento
interestelar lo que nos permite calcular un punto cero en la correlacién entre los




valores intrinsecos y los valores fotométricos.

Para lograr esto dltimo se emplean los valores fotométricos de las estrellas per-
tenecientes a las Hiadas tomando los datos fotométricos del catdlogo HHM.

Nos percatamos que para el caso de las Hiadas se tienen relaciones lineales muy-

bien definidas por el indice HS versus las diferencias de color m; y el indice HB
versus las diferencias de color ¢, (ver Fig. 4.4), pero que, al considerar una muestra
mayor de estrellas, éstas relaciones HJ versus m; o Hf versus ¢; no son lineales y
ademads se traslapa la informacién de las estrellas de tipo espectral B con las estrellas
de tipo espectral A, (ver Fig. 4.5).

Al graficar el indice Hf versus los indices de color (u — v), (v —b) y (b—y) se
observa que se separan las estrellas en dos franjas; quedando ¢n los diagramas de Hf
versus color, dos franjas unidas y en forma de "V” con un giro de 90°, localizadas
sobre la franja superior las estrellas con tipos espectrales A, F y G y en la franja
inferior estrellas con tipos espectrales A, B y O, (ver Fig. 4.6).

Esto permite concluit que el enrojecimiento debido al polvo interestelar afecta
sobre la misma regién espectral () de manera diferente a las estrellas dependiendo
de su tipo espectral. Por ello, para calcular el desenrojecimiento se decidié emplear
a las estrellas A y F' que estuvieran comprendidas dentro de la franja superior del

diagrama del indice H 8 versus los indice de color (u—v), (v—>b) y (b—y), delimitando .

la region por medio de dos lineas rectas en funcién de Hf versus el indice de cada
color (ver Figs. 4.8,4.9 y 4.10), denomindndose a las de estrellas separadas por estas

seis ecuaciones, las estrellas AF. Dado que Hf es sélo lineal por segmentos con los.

indices de color, separamos a las estrellas AF y obtenemos una relacién lineal entre
el indice H y los indices de color sin importar el tamaifio de la muestra.

Por lo anterior, para desenrojecer se emplearon los colores y no, las hasta ahora
empleadas, diferencias de color.

Empleando solamente las estrellas AF de las Hiadas se obtuvo la correlacién final
para desenrojecer calculada entre el indice H3 y cada uno de los colores (b — y),
{v —- b) y (u — v). Posteriormente con los colores desenrojecidos, se obtuvieron los
colores intrinsecos y con ellos se calculo los indices de las diferencias de color (¢1)o
y (mi)o.

Una vez aplicada la correccién de desenrojecimiento se calibré para obtener la
ecuacién de Magnitud Absoluta empleando las estrellas de las Hiadas, en la cual se
consideré Ay = 0, obteniéndose una calibracién en funcién de los indices de color
con una correlacién de 0.98, donde:

My = 2.08212 + 7.40304 * (b — y) — 0.323668 * (C1)o/(m1)o
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Posteriormente se comprobé el resultado obtenido aplicdndolo sobre dos ciimulos
- ‘muy conocidos y con diferentes caracteristicas del medio interestelar, el ciimulo de
a Per y el cimulo de las Pléyades.

En la interseccién del catdlogo de Hipparcos con el de Hauck y Mermillod (1998),
interceptado con el criterio definido en este trabajo para estrellas AF, se obtuvo
una muestra de 2495 estrellas y se comparo el resultado de la Magnitud Absoluta
obtenida por la calibracién con la obtenida por medio de la paralaje; se encontré un
error menor a media magnitud en més del 50% de la muestra (1618 estrellas).
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Capitulo 1
CONCEPTOS ASTRONOMICOS

Para la descripcién de este trabajo se emplean algunas propiedades estelares, las
cuales describimos a continuacién.

1.1 PARALAIJE.

Un ejemplo sencillo de este principio lo podemos entender al mirar un letrero unos
metros alejado de nosotros. Si se cubre el ojo derecho y se coloca un dedo enfren-
te cubriendo una letra de este letrero; ahora descubra el ojo derecho y cubra el
izquierdo, sin mover la mano. Observe que el dedo apunta en otra direccién, sin ha-
berlo movido, cubriendo a una letra diferente. Este movimiento aparente se aplica
también a las estrellas y estd definido como la paralaje estelar.

El pardmetro 7 o paralaje heliocéntrica, (Unsold, pl159, 1977) se define como
"el dngulo de desplazamiento de la posicion aparente_de una estrella cercana con
referencia en sus estrellas de fondo mas lejanas debida a la traslacién de la Tierra y
estd descrito por: el radio de la circunferencia si la estrella medida se halla sobre el
eje polar de la ecliptica,(ver Fig. 1.1), o por el desplazamiento en movimiento recto
cuando la estrella estd en el plano de la ecliptica, o por el eje mayor de la elipse
descrita en los casos donde la estrella est4 en cualquier posicién intermedia entre el
eje polar y el plano de la ecliptica, Unsold (1977) .
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. Por medio de la paralaje podemos obtener la distancia a que se encuentra la
estrella, Empleando la figura de Mihalas y Routly (1967), de un circulo para des-
_cribir la érbita de la Tierra, simulemos que el Sol est4 al centro, la Tierra esta en el
punto El y trace una linea de la direccidén de la estrella S al punto El. Seis meses
‘més tarde la Tierra estd en el extremo opuesto, en el punto E2, trace una segunda
linea de E2 a S, descrita en la Fig. 1.2. Las lineas E1S y E2S contienen un angulo
que corresponde al doble del dngulo correspondiente a la paralaje. Si = representa
el radio de la érbita de la Tierra en unidades astrondmicas y d la distancia del Sol
‘a la estrella, tunemos que:

tan(w) = Z—

con unidades en radianes. Al transformar un segundo de arco (secarc) en radianes
tenemos que:
Una unidad de paralaje de 1[secarc] corresponde a una distancia de un
1[parsec}, 206265 [unidades astronémicas], que equivale a 3.26 [afios luz].
Y la relacién de distancia entre el Sol y la estrella es descrita como:

. . . 1
distancia(soi—estrela) [parsec] = - [secard] (1.1)

A mayor distancia entre el Sol y la estrella, la paralaje medida es menor. Por
lo que, cuando la estrella es muy lejana, no se puede obtener su distancia por un
método trigonométrico. Mihalas y Routly (1967) sefialaron que no es confiable una
distancia mayor a 20 parsec obtenida por medio de paralaje trigonométrica.

Las paralajes de las estrellas comenzaron a medirse en 1838, con la primera
medicién hecha por Bessel, al medir la paralaje de 61 Cygni. Actualmente los
catdlogos realizados con las sondas espaciales de Hipparcos y Tycho I contienen las
paralajes de mas de un millén de estrellas. Mds adelante se dard una descripcion
detallada de los datos proporcionados por los catdlogos correspondientes.

La paralaje estelar es calculada mediante observaciones repetidas apuntando el
telescopio a un campo en particular de aproximadamente un grado que contiene las
estrellas problema y las estrellas de fondo de referencia. La elipse descrita por las
estrellas problema es medida con respecto a las estrellas de referencia, las cuales
tienen, presumiblemente, un movimiento propio muy pequeiio. Los resultados de
la paralaje relativa son corregidos agregando el valor promedio de la paralaje de
estrellas de fondo de referencia, obteniéndose la paralaje absoluta.



1.1. PARALAJE. ' — 5

c\f;;cﬂefen':lc

Orvita w--m'rc/

Figura 1.1: La figura (Unsold, 1977) nos muestra el desplazamiento que podemos
observar sobre la esfera celeste al estudiar estrellas en diferentes direcciones.

Estrella

Figura 1.2: Las lineas E1S y E2S contienen un dngulo que corresponde al doble del
angulo correspondiente a la paralaje.
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‘El tamafio de la correccién es generalmente, de 1 a 5 mas (1™*° equivale a un
error de una milésima por segundo de arco) con una incertidumbre menor al 10% es
reportado junto con los resultados de la paralaje absoluta.

" Otros métodos para medir la distancia son la paralaje dindmica, la paralaje por
espectroscopia en el visual para estrellas binarias, la paralaje basada en la calibracién
de luminosidad y las paralajes estadisticas derivadas de los movimientos propios, que
corno no se utilizan en el presente trabajo no se describen.

1.2 MAGNITUD APARENTE.

Tomando la definicién descrita por Mihalas y Routly (1967), la magnitud aparente
es la distribucién de energia de la estrella caracterizada por la energia luminica F,
o flujo, recibido por el observador por unidad de tiempo por unidad de drea medida
en ergs por centimetro cuadrado por segundo.

La energia observada de la estrella. puede ser medida por medio del ojo, em-
pleando placas fotogréificas o por medio de dispositivos {otoeléctricos, como son los
fotémetros o los CCD que cuentan el flujo fotoeléctrico. Conforme las estrellas se
han ido midiendo se han ido catalogando. Los primeros catdlogos fotométricos co-
nocidos, son el de Hiparco (siglo IV A.C.} y el de Ptolomeo (siglo II D.C.). En estos
catdlogos se dividen a las estrellas visibles a simple vista en grupos de magnitudes
entre 1 y 6, denomindndose de primera magnitud a las 20 estrellas méas brillantes y
de sexta a las mds débiles de entre las que pudieron ver (Mendoza, p.148, 1984).

Comenzando con la respuesta del o0jo, la cual es logaritmica, tenemos que:

F;
my —my =k logy [Fl]
2

En 1856 Pogson definié la escala moderna de magnitudes. Si (F/F,) = 100 v
me — mp = 5, entonces la constante k£ = 2.5 y substituyenda-queda la magnitud
aparente:

F
ma — my = 2.5 logio {F:] (1.2)

y F> es el Flujo estdndar del punto cero de la escala.
De acuerdo al instrumento empleado, la magnitud es medida con diferente in-
certidumbre. Mihalas y Routly (1967) sefialan un error de 0.5 para el 0ojo humano,




1.3. MAGNITUD ABSOLUTA. 7

un error de 0.1 para la placa fotogrifica y de 0.01 para las medidas fotométricas.
Fotémetros actuales permiten medir colores con errores de 0.006 magnitudes.

A finales del siglo XIX comienzan a aparecer los primeros catilogos fotograficos
del cielo, quedando publicadas las magnitudes medidas {magnitud visual y la mag-
nitud fotogrédfica) de la estrella. Actualmente existen varios sistemas fotométricos
que seleccionan diferentes regiones sobre el espectro electromagnético por medio de
filtros y fotodetectores con los que se miden la magnitud de la estrella en varias
regiones espectrales y de los que hablaré en el siguiente capitulo.

Las medidas de las magnitudes aparentes que obtenemos dependen del sisteina
instrumental empleado y de las condiciones de extincién atmosféricas, por lo que,
para pcder tener las medidas de las magnitudes estelares fuera de la atmésfera te-
rrestre, se hacen las correcciones correspondientes por extincién atmosférica y por
el sistema instrumental.

~ Una vez realizadas las correcciones mencionadas se definen las magnitudes en

el sistema instrumental. Para comparar las magnitudes estelar=s medidas en ob-
servatorios diferentes de la Tierra se requieren hacer las correcciones a un sistema
patrén o estiandar, definido por un cierto grupo de estrellas patrén propias del siste--
ma fotométrico empleado y con rnagnitudes y colores conocidos. Al momento de la
observacién de las estrellas de estudio se observan igualinente las estrellas estdndares
con ¢l mismo instrumento. Esto nos permite conocer los valores de las estdndares
en el sistema instrumental y calcular la correccién al sistema estandar.

La diferencia de magnitudes obtenidas en diferentes intervalos de frecuencia de-
finen los indices de color. Por ejemplo el indice de color (b-y) se obtiene midiendo
la diferencia de las magnitudes correspondientes a las magnitudes medidas con los
filtros b y y respectivamente, (mds adelante describo el sistema fotométrico).

1.3 MAGNITUD ABSOLUTA.

La energia que se mide de la estrella depende del brillo verdadero y de la distancia
a la que se encuentra la estrella. Al colocar imaginariamente a todas las estre-
llas a la misma distancia se puede comparar su brilio intrinseco y su luminosidad,
comparando sus caracteristicas fotométricas.

Siguiendo la descripcién dada por Mihalas y Routly(1967), si m es la magnitud
que corresponde al brillo f medido a una estrella con una distancia d y M la magnitud
del brillo F medido a una distancia D, entonces por la ley del cuadrado inverso
F = (d/D)*f, y substituyendo en la ecuacién (1.2), nos queda:
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m-M = 25 logm [—f] = 2.‘5 lOgm[—l'j'] = 5l0g10 [5] .

Se define la Magnitud Absoluta, como ")a magnitud que tendria la estrella a una
distancia de 10 parsec” por lo que, substituyendo D = 10 parsec en la ecuacién
(1.2), ¥ la relacién entre la magniiud aparente m y la Magnitud Absoluta M es:

Mz=m+25 - 51log10(d);

y empleando el concepto de paralaje, siendo la distancia d = 1/7, tenemos que:

My ='V+5-F5£og]n(1r), (13)

" con - en secarc.
. A la diferencia entre la Magnitud Absoluta y la magnitud aparente (zn— M) se le
‘conoce tomo médulo de distancia. En esta forma podemos trasladar numéricamente
a todas las estrellas a una esfera con radio de 10 parsec y teméndolas a una mismna

distancia comparar sus caracleristicas intrinsecas.
Un efecto adicional de la luz sstelar que nos llega debe ser corregido ya que, entre
nosotros y las estrellas, existen capas de polvo y gas que absorben y dispersan la luz
emitida por las estrellas; este fenémeno se conoce como extincién interestelar.

1.4 EXTINCION INTERESTELAR.

La luz de una estrella medida desde la Tierra, atraviesa regiones interestelares de
gas y particulas de polvo con radios menores a 1075 e¢m, de hiclo, granos de grafito y
posiblemente metales, siendo absorbida y dispersada por éstos. A este proceso se le
conoce como extincién interestelar y A, es el valor total de absorcién en funcién de la
longitud de onda. A, se mide en magnitudes (Mihalas y Routly, 1967). La absorcién
interestelar es funcién de la longitud de onda, lo cual muestra Divan (1954) en la
comparacién de dos estrellas (69Cyg con HD205196), localizadas a diferentes distan-
cias y afectadas por diferente medio interestelar. Ambas estrellas estian clasificadas
como estrellas tipo espectral BO luminosidad /b y podemos observar la diferencia
de flujo en la Fig. 1.3 se comparan los espectros de las dos estrellas. La estrellas
HD205196 tiene menor flujo en el azul y mayor flujo en el rojo con respecto a la
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estrella 69Cyg; este efecto se conoce como una atenuacién por extincién y enrojeci-
miento de la luz. La diferencia de flujos no puede ser explicado a partir de la fisica
de la atmosfera de la estrella y se considera que puede deberse al enrojecimiento
ocasionado por la absorcién de la luz interestelar sobre dicha estrella.

De acuerdo a los espectros obtenidos por Divan (1954) de dos estrellas (69Cyg
y HIDD205196) con el mismo tipo espectral y clase de luminosidad (Bol}) el polvo
absorbe mas luz en la region del azul que en la regidn del rojo y los granos de polvo
emiten en el infrarrojo calentados por la luz de las estrelias, extenderemos un poco
maés la informacién en la seccidn 4.3.

Al calcular el enrojecimiento podemos establecer una relacién entre el enrojeci-

mientc observado y la absorcién total Ay, en la region visuai del espectro. Se define -

el exceso de color Eycu,r) de una estrella como:

" Bleotory = (color observado) -~ (color intrinseco) (1.4)

Hay varios métodos para calcular el enrojecimiento. Johnson y Morgan {1953)
observaron una muestra de estrellas obteniendo su espectro y sus magnitudes en
el sistema UBV. Del diagrama de (U -~ B) vs (B — V) graficaron estrsllas sin
enrojecimiento donde la pendiente de la linea da la razdén dei enrojecimiento. Y la
magnitud de absorcién total en el visual Ay es proporcional al exceso de color tal
que:

R= Y
Eg-v)

(1.5)

Johnson(1968) define R como la razdén toctal de absorcidén selectiva
¥y Ay es la absorcién total en el visual.

El valor R se ha obtenido graficando el diagrama (U — B) vs (B - V) para varios
cimulos encontrdndose por Hiltner y Johnson(1956) un valor de R = 3.0 +0.2.

Crawford (1975) calcula el valor de la correccién por enrojecimiento E(b--y) en
funcién del indice H3, al cual no le afecta el enrojecimiento, y dé un parametro de
evolucién que le permite correlacionar Hf con los indices de color (b-y) calculando
el valor de Ay (que depende del enrojecimiento). En el caso de la fotometria de
Strémgren, Crawford (1975) define Ay = 4.3FE(b — y), donde E(b — y) es el exceso
de enrojecimiento del color intrinseco (b — y)o.
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Considerando estos factores tenemos que la Magnitud Absoluta en funcién de la,
paralaje y considerando la correccién por enrojecimiento estd dada por la relacién:

My =V + 5+ 5logr + Av

donde:

(1.6)

My representa la Magnitud Absoluta de una estrella medida en el sistema

fotométrico de Johnson en la handa V.

V magnitud medida con el filtro V de Johnson

Ay es la absorcién visual total
T es la paralaje estelar
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Figura 1.3: La figura nos muestra el espectro de la estrella HD205196 y el espectro
de 69Cyg, ambas estrellas son de tipo BOI'y fueron observadas por Divan(1954).



Capitulo 2

TECNICAS
OBSERVACIONALES

Br: Astronomia se miden ¥ se estudian las caracteristicas de la luz que nos llega de los
objetos estelares clasificindolos por su similitud en sus pardmetros fundamentales. -
Una de de las caracteristicas propias es el flujeo monocromitico de luz F,., definido
como la energia que incide de la estrella por unidad de tiempo, por unidad de drea,
por unidad de intervalo de trecuencia. El flujo de luz estd descrito en funcién de la
longitud de onda por el espectro electromagnético y hay varios caminos para medir
1a luz, entre ellos estan las técnicas de la Espectroscopia y de la Fotometria.

- Por medio del estudio de la luz, que se observa en un objeto estelar, se puedé
- ‘conocer su distancia, peculiaridades quimicas, gravedad superficial, temperatura
efectiva, y composicién quimica entre otras.

La atmoésfera de nuestro planeta limita las zonas o ventanas del espectro en el que
podemos observar la luz estelar desde la superficie terrestre marcando principalmente
dos ventanas, la zona del visible y la zona de radio. Con la ayuda de satélites en la
década de los noveuta se empieza a cubrir la esfera celeste en casi todas las regiones
espectrales.

2.1 ESPECTROS ESTELARES

Cuando estudiamos desde la Tierra la luz de una estrella a simple vista podemos ver
que hay de diferentes colores azules, amarillas o rojas, cuando la luz de ia estrella
pasa a través de un espectrégrafo o de una rendija y un prisma, observamos que la
luz se descompone formando el espectro de luz estelar correspondiente a la regién
del visible, y esta formado por una serie de lineas de absorcién caracteristicas de la
atmdsfera de la estrella o de lineas de emisién, por ejemplo en el caso de una nebulosa

11
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planetaria, que revelan la presencia de atomos en las diferentes capas superficiales
de la estrella (en el caso de la absorcién) o la componente de la nube de gas que la
rodea (en el caso de la emisién). Al comparar las lineas observadas en el espectro
estelar entre estrellas diferentes, se pueden ver diferencias entre ambos espectros en
_el-ancho de la linea, en la intensidad de la linea v en su posicién de acuerdo a el
elemento quimico que forma la linea dependiendo del tipo espectral de cada estrella.

- Esto deja un esquema. de clasificacién de las estrellas conocide come los tipos
. espectrales con los cuales rjuedan clasificadas de acuevdo a su temperatura y su
luminesidad.

Las estrellas se clasifican de acuerdo a los tipos espectrales, siendo las estrellas
O las mas calientes y M las miég frias.

Corresponden por su color a estrellas azules las de tipo O las azui-blanco al
~ tipo B, las blancas al tipo A, las amarillas-blanco al F, las amarillas al G, amarillo-
naranja para las K, y las rojas al tipo M. Los criterios de clasificacién que definen la
secnencia de tipos espectrales fue realizada en el Harvard College Observatory por
la Srita. Annie Cannon, ordenando los espectros en razon de las intensidades de las
Iinvas de Hidrégeno de la serie de Balmer y sus resultados quedaron descritos en el
priinere de los nueve volhimenes del Catiloge Henry Draper (1885).

Tabla, 2.1: Tipos Espectrales

Tipo Temperatura °K caracteristica espectral

30006-60000 Lineas de H; Hel; Hell visible
10000-30000 Lineas de H; Hel; HelIl ausente
7500 -10000 Lineas de H; CaIl (Hel, He II ausentes)
6000 - 7500 Lineas de H; aparecen lineas metdlicas
5000 - 6000 Lineas de H; lineas H y K de Call
3500 - 5000 Lineas metéllcas neutras

< 3500 Bandas moleculares

2ROoOTMP» WO

La frase mnemotécnica, creada por los estudiantes de Harvard, empleada para
recordar los tipos espectrales y ensenada por generaciones es: ”Oh Be A Fine Girtl,
Kiss Me".




21 . ESPECTROS ESTELARES 13

Tabla 2.2: Indicadores de caracteristicas

para indicar que tiene lineas definidas muy nitidas.
presenta lineas de emisidn

presenta lineas de NI1I y Hell en emisién

para indicar magnética.

para indicar nebulosa.

lineas anchas de absorcién.

peculiar.

indica espectro difusc, lineas de absorcién angostas.
estrella con envolvente.

para indicar variabilidad en la curva de luz.

débil.

inciarto,

m'vgnal-hmo

(2]
=3

v

€<
&R

Uuna subdivisién mas fina, fue dada por Plaskets en 1922, al subdividir las estre-
llas agregando un nimero decimal, por gjemplo: O en tipos O% a 09. Lo cual se
extiende a todos los tipos espectrales empleando una subdivision de un digito entre
0 ¥ 9; que permite identificar por temperatura a las estrellas mas frias o més calien-
fes, por ejemplo, una estrella A9 es méas fria que una estrella AQ. Caracteristicas
adicionales de la estrella se agregan mediante prefijos, (Unsold, p 164, 1977), los
cuales estan descritos en la Tabla 2.2.

Posteriormente Morgan, Keenan y Kellman (1943) ordenaron en forma decre-
ciente de temperatura las placas de baja dispersién de la mayoria de las estrellas de
fa vecindad solar y desarrollaron la clasificacién MK bidimensional de uso generali-
zado en la actualidad. Posteriormente Keenan(1963) fue agregando para cada ano
de los tipos espectrales la clase de luminosidad estelar {descritas en la seccién 2.3),
definida por medio de nimeros romanos de 1 a V y las letras a, b, o ab. Estable-
ciendo los criterios en razén del ancho de las lineas y su relacién con la Juminosidad
de la estrella.

Las caracteristicas de los tipos espectrales se describen en la T'abla 2.1 senalando
para cada tipo espectral las lineas que predominan y los correspondientes intervalos
de temperatura. La letra minuscula agregada al tipo espectral informa parte de la
caracteristica de la estrella y estidn descritas en la T'abla 2.2

Mihalas y Routly (1967) mencionan que las estrellas O y B se conocen como
de tipo temprano y las estrellas tipo K y M se conocen como de tipo tardio. Lin-
droos (1980) también define a las estrellas como tempranas, intermedias y tardias
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separandolas por sus valores fotométricos. Un andlisis de esta clasificacidn se ve en
el capitulo 4.

Estos términos no estdn relacionados con la evolucién y son una definicién arbi-
traria.

La clasificacion espectral de las estrellas es un camino para relacionar las carac-
" teristicas espectrales de la estrellas con la temperatura y con la Luminosidad de las
estrellas determinada por la ley de desplazamiento de Wien. Esto es posible ya que
determinadas lineas de absorcién relacionadas con los niveles de energia atéimicos
s6lo pusden ser observadas en ciertos intervalos de termperatura. En €l caso de las
‘estrellas con tipos O, B y A, las lineas de Hidrdgeno correspondientes a la serie de
Balmer muestran un espacio de separacién muy definido entre las primeras lineas
-de la serie de Balmer, disminuyendo e} espacio de separaciéon conforme se acercan
al limite de la serie de Balmer donde se observa como una linea continua. Hacia
el ifraite de la serie de Balmer aparece una caida abrupta en el nivel del continuo
denominade discontinuidad de Balmner.

2.2 FOTOMETRIA

La. fotomeiria es la técnica que nos permite asignar una magnitud a vna estrella
por medio de la cuenta de los fotones que nos llegan de ella. Las ventajas de la
fotometria. son el poder reproducir una medidad facilmente, la facilidad para Jdelinir
indices de color y establecer su relacién con la espectroscopia y la rapidez con que
se pueden medir muchos objetos. El proceso de reduccién comienza en la seleccién
de las estrellas que se van a observar y en el método de observacién. El flujo
que medimos por medios fotométricos desde la Tierra estd afectado por el cielo de
fondo de la estrella, la capacidad del detector en la cuenta de fotones, la absorcién
atmosférica debido al efecto de extincidén, la absorcién interestelar que la enrojece,
las caracteristicas del telescopio, el fotémetro y los filtros empieados.

Por éstas circunstancias, una vez seleccionado el instrumento se requiere seguir
una técnica de observacién que permita, primero, conocer las caracteristicas del ins-
trumento. Una de las primeras caracteristicas que se debe conocer del instrumento
es su eficiencia en la medida de los fotones.

El tiempo muerto del instrumento es el tiempo que dejan de contarse los fotones
que llegan al instrumento, debido a la capacidad que tienc el detector para recibir
la informacién y contarla y a el nimero de fotones que estdn llegando del objeto
estelar.

Schuster y Nissen (1988) sugieren primero medir estrellas brillantes y medir un
grupo de dos o tres estrellas débiles empleando un filtro neutro y midiendo las
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mismas estrellas sin filtro neutro; esias medidas permiten conocer las caracteristicas
de los filtros y calcular la correccién por tiempo muerto.

' Las estrellas débiles casi no estdn afectadas por la correccién de tiempo muerto en
comparacién con las estrellas brillantes que serd notorio este efecto. Para calibrar
los foto-tubos empleados y conocer la correccién por tiempo muerto, Schuster et
al (1988) proponen primero calibrar bien el filiro neutro usando estrellas no muy
brillantes con V" < 9.™ donde la cerrecciéu por tiempo muerto es insignificante.

Las medidas realizadas sin los filtros neutros estardn rads afectadas por la perdida
de fotones gue las moedidas en donde se emplearon Jos filtros neutros. Conocido el
factor del filtro neutro y realizando la correccién del filtro neutro sobre las medidas
de la estrella brillante, podemos comparar las diferencias entre los valores obtenidoes
con y sin filtro neutro, calcular las consvantes de correccidon de tiempo mulerto y
realizar la correccién por tiempo muerto para cada uno de los filtros.

La ecuacién con que se realiza la correccién de tiempo muerto estd descrita como:

- 7 .
N=m ———— .
(I1—nty) (2.1)

donde:
N es la cuenta de flujo monocromatico de luz real.
n 28 la cuenta de flujo de luz observado.
t; es la correccién de tiempo muertc calculada.

La medida de luz de la estrella también estd afectada por el cielo cercano a ella,
por ello se va midiendo para cada estrella el flujo de la estrella y el flujo de cielo de
fondo cercano a la estrella.

El flujo medido de estrella y de cielo se calculan a un segundo de observacién,
se corrigen los valores medidos a un segundo por el efecto de tiempo muerto y se
restan a las cuentas de estrella las cuentas de cielo reportindose al valor promedio
del tiempo sideral de observacién.

Para cuantificar la exactitud de la medida obteuida se calcula la razén Senal
a Ruido o S/N que nos permite calcular la sefial sobre la luz del ruido de fondo,
descrita como:

Tot s recibidas
otal de cuentas recibidas (2.2)

S
N = \/Total de cuentas recibidas

Conocidas las caracteristicas del detector y realizadas las correcciones correspon-
dientes se corrige por los efectos atmosféricos. La atmoésfera absorbe parte de la luz
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siendo mayor &l efecto a mayor masa de aire. El efecto de absorcién de la luz por
la atmoésfera depende de la longitud de onda a la que se mide, la masa de aire, las
caracteristicas de la noche y las caracteristicas del equipo empleado.

Los coeficientes de extincién estdn definidos por la pendiente de la curva descrita
en el diagrama de masas de aire versus magnitud. La atmdsfera que se mide en el
cenit es de una masa de aire, para una estrella que tiene una posicion con declinacitn

“igual & la latitud del lugar de observacidn, en un intervalo de tiempo de cuatro hora
una estreila con éstas caracieristicas alcanza a cubrir un intervale de dos wnasa de
aire aproximadamenie.

Para medir Ja extincidén en la atmdsfera, es necesario observar al menos tres
estrellas con declinacion estciar similar a la iatitud del observatorio donde se va a
observar. Estas estrellas seleccionadas se observan con cuatro y dos horas, antes y
después del cenit, y ademads cerca del cenit, lo que nos permite medir a la estrella a
diferentes masas de airc y cubrir una zona amplia de la atmdsfera.

Para poder calcular log coeficientes de extincién se requiere como minimo un
inuervalo de dos masas de aire. Se mide a ambos lados del cenit ya que la atrndsfera
puede no ser simétrica. Las medidas de dstas estrellas nos permiten también calcular
cualquier variacién instrumental durante la noche v variaciones de noche a noche.
Las obzervaciones realizadas para la correc:ion por extincién y correcciones de ncche
permiten obfener un coeficiente de extincion para cada filtro, o indice de color. Una
vez realizada ssta correccion podemos hacer las correcciones por la desviacion como
funcién del tiempo o correcciones de noche.

‘Un uso comin es seleccionar estrellas estindares con declinacién similar a la
latitud del observatorio las cuales son observadas siguiendo la metodologia descrita
ariiba para las estrellas de extincién. Y se emplea este grupo de estrellas para las
correcciones por extincién y las correcciones de noche, sirviendo adicionalmente para
las correcciones al sistema estandar.

Gronbech y colaboradores (1976) definen el sistema instrumental una vez que esta
realizada la correccién por tiempo muerto, la resta de ciele de fondo, la correccién
por extincidn, la correccién de noche y la correccidén por la asimetria de la atmodsfera.

La masa de aire definida por Young (1974) a la que se observa un objeto estelar
estd descrita como:

= sec(Z)(1 — 0.0012(sec*(Z) — 1)) (2.3)
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Y
sec(Z) = sen(d)sen(s) + co‘é(gb)c:o.é(é‘)cos(li)": (2.4)
donde: | |
¢ es la latitud del observatorio

d es la Declinacién del objeto (posicién) -
h es el 4angulo horario : :

Por lo que para obtener la magnitud fuera de la atmdsfera correspondiente se
realizan las siguientes corcrecciones:

my = L(n) - 2.51logyy(N,) — kaz + M(n,t), (2.5)

donde:

‘m, es la magnitud de la estcella fuera de la atmésfera observada con un

filtro A, ]
x es la masa de aire estelar al momento de la observaciénm,
N, es el flujo de luz estelar vorregido por tiempo muerto,

restada la cuenta de observacién de cielo de fondo

y calculado a un segundo de cbservacién,
L(n) es el término de la correccién de noche calculado en maganitudes,
k) es el coeficiente de extincién calculada en dicha longitud de onda,
M(n,t) es la correccién de noche calculada en funcién del tiempo para
corregir por la asimetria de la atmésfera.

Las condiciones de un lugar a otro de observacién, las caracteristicas de los
instrumentos empleados, las condiciones atmosféricas al momento de la observacion,
etc, son diferentes entre observatorios, por lo que parapoder comparar los resultados
obtenidos en diferentes lugares y que no estén afectados por las caracteristicas del
lugar se define un grupo de estrellas patrén con medidas estelares conocidas que
se emplean para encontrar las ecuaciones de transformacién los datos obtenidos.
Razdn por la que adicionalmente a las observaciones de las estrellas programa y las
estrellas de extincién, se miden las estrellas estindares con las cuales se realizarin
las transformaciones mencionadas.

Para tener una adecuada transformacion al sistema estdandar, se tiene cuidado en
la seleccién de las estrellas estindares que se van a observar, de acuerdo al sistema



18 CAPITULO 2. TECNICAS OBSERVACIONALES

fotométrico en el que se va a trabajar, teniendo cuidado de que ninguna de las
estrellas seleccionadas como estandares estén reportadas como estrellas variables de
corto periodo, y cuidando de cubrir las estrellas programa considerando un intervalo
adecuado para calcular la transformacién al sistema estandar o patrén seleccionado;
para lo cual se revisa el rango de sus colores fotométricos extendiendo los limites de
la transformacidun a cubrir dentro del intervalo de cada indice de color a las estrellas
del programa de estudio. Con ello se garantiza que todas las estrellas programa
estén dentro de los limites de la transformacién. Las caracteristicas de las estrellas
programa pueden inducirse en funcién del tipo espectral que permite tener una idea
aproximada de cuales son los colores fotométricos de cada una de las estrellas a
estudiarse.
°  Las calibraciones obtenidas entre las medidas de las estrellas estindares en sl
sistema instrumental y el valor correspondiente en el sistema estandar permiten
calcular las ecuaciones de transformacién al sistema patén. Y posteriormente con
dichas ecuaciones trasladar todos los datos obtenidos al sistema estdndar, este pro-
ceso se conoce como REDUCCION DE LOS DATOS. El diagrame, correspondiente
se puede ver en Arellano & Parrao (1989), v en Parras, Schuster, Arellano (1988).
- Uua explicacion detallada del método de observacion estd, dada por Schusteri
Nissen (1988). La seleccién de los filtros y foto tubos 2 emplearse nos definen cl
sistema fotométrico.

2.2.1 Sistemas Fotométricos.

Cada sistema fotométrico estd compuesto por una seleccién de filtros y foto tubos
en diferentes regiones del espectro electromagnético. Los primeros se desarrollan
con un filtro en el visible y otro mads en la region fotografica con el propésito de ubir
la informacién que ya se tienen en los catdlogos con la informacién adquirida por
medio de un foto multiplicador.

TIn sistema fotométrico se define por los filtros que emplea y que definen las
regiones espectrales a considerar, ¥ por un sistema de estrellas patrén o estrellas
estindares que sirven de sistema de referencia para comparar las medidas estelares
desde dos lugares diferentes de la Tierra, con diferentes instrumentos y diferentes
caracteristicas atmosféricas.

Los sistemas fotométricos definidos por el uso de foto multiplicadores empiezan
empleando filtros sobre la regidn del visible y la regién fotografica con el propésito
de continuar con los catdlogos ya existentes. Entre ellos estd el sistema (P, V)g
de Eggen(1955) ! y la relacién correspondiente con los catilogos fotograficos. Pos-
teriormente estdn los de Cape del afio de 1953 y el mds conocido sistema UBV

lEggen, 0.J.; (1955}, A. J. 60, 65
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disefiado por Johnson y Morgan (1953) que emplea foto multiplicadores sensibles
al azul. Este dltimo se extiende a UBV RI y luego a la fotometria de trece colores
antecediendolos el sistema RJ de Kron y Smith (1951) 2 con filtros A\ 6800A(R) y
A 8250A(1).

La regidén espectral en el ultravioleta seleccionada por Johnson cae sobre una
linea de absorcién estelar y los filtros al ser muy anchos se traslapan. De ahi que,
para mejerarlo, se propusieran otros sistemas fotométricos, como el Geneva y el de
Strémgren. E! Sistema uwwvby de Stromgren(1963) selecciona regiones del espectro en
donde se mide el flujo estelar fuera de la zona de lineas estelares en absorcion.

Strémgren (1966) sugirié 1a clasificacion d= los sistemas fotométricos separandolos
por &l ancho de los filtros. Actualmente se conocen los sistemas de banda ancha,
que son los sistemas fotométricos con filtros con anchura AA > 1000 A, como el
sistema UBYV desarrollado por Johnson y Morgan (1953); los sistemas fotométricos
de banda intermedia con anchos de filtro entre 100A < AX < 1000A. como el sis-
tema uvby de Stromgren (1963) y los sistemas fotométricos de banda angosta con
anchura meonor a 100A, como ei de Crawford y Mander (1966) centrade sobre las
lineas de Hidrégeno (indice F 3).

Fara el desarrollo del presente trabajo se emplean las medidas observadas de
astrellas en H 5 y las medidas en el sistema uvby de Stromgren, con la translormacién
correspondiente en V, los colores { (u - v), (v —1b), (b—y) ) y las diferencias de
color (my y ).

Tl pardmetro Hf es el indice de color obtenido tomando las diferencias de las
magnitudes obtenidas con dos filtros uno ancho{w) y otro angosto(n). El filtro ancho
de aproximadamente 150A y el filtro angosto de 304, con el pico de trasmisién de
ambos filtros centrado a A ~ 4861A. Como consecuencia de esto en la medida
fotométrica no existe dependencia de la extincién atmosférica ni del enrojecimiento
interestelar. Y proporciona el ancho equivalente de la linea Hj3 (Golay, p. 153,
1974).

El sisterna uwby es descrito por Strémgren (1966 y la Tabla 2.3 muestra la
longitud de onda del pico de trasmisiéon y el ancho de cada filtro.

Los cuatro filtros se encuentran localizados dentro de la regién de ventana del
visible de la atmdsfera. El filtro u esta localizado después de la discontinuidad de
Balmer, el filtro v cercano antes de la discontinuidad de Balmer. Los filtros b, y se
encuentran en una regién de pocas lineas, descritos n la Tabla 2.3

2Kron G.E., Smith J. L.; (1951), Ap. J. 113, 324.
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‘Tabla 2.3: Filtros de la fotometria de Strémgren

Filtro Longitud Ancho
Central medio

(A)
u 3500 380
v 4100 200
b 4700 100
y 5500 200
n 4861 30
W 4861 150

En !a transformacién al sistemna estandar descrita por Crawford y Barues (1970)
se obtiene lo siguiente:

V es la magnitud visual, eseacialmente la miswa magnitud V' del sistema UBV
de Johnson y Morgan (1953).

(b -- ) es un indice de color razonablemente libre de efectos debidos a las lineas
propias de Jas estrellas, los cuales se van'inctementando después de los 4500A {Craw-
ford 1975). :

my = (v — b) — (b — ¥); es la diferencia de dos colores, disefiado para medir los
cambios en las lineas sobre la regién de A ~ 4100A.

c¢v = (v - v) — (v — b); es la diferencia de dos colores diseiiada. para medir el
ancho de la discontinuidad de Balmer cercana a A ~ 3500A.

2.2.2 Los indices y los tipos espectrales

Golay (1974) resume la relacién de los tipos espectrales y los indices de color indi-
cando que en el caso de Hf es un indicador de luminosidad para estrellas con los
tipos espectrales O, B y A y es un indicador de temperatura para estrellas con tipos
espectrales A, F, G.

mm, es un pardmetro de metalicidad para estrellas tipo espectral A y un indicador
de composicién quimica para estrellas con tipog espectrales F y G.

c; es un indicador de temperatura para estrellas tipos O, By A y de luminosidad
para estrellas con tipos espectrales A y F.

c; es la diferencia de dos colores que evoluciona histéricamente. Comenzé su uso
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con el sistema de Stebbins en 1940, en un estudio de estrellas O y B en el que busca
una funcién de respuesta entre la magnitud en el violeta (A3600—4800 A) y la funcién
de respuesta en el azul (A4000—5600A); posteriormente fue modificado por Stémgren
calculdndose por medio de las diferencias de tres filtros mds angostos. Permitiendo
observar con las diferencias entre los indices de color (u—v) y (v—b) la discontinuidad
de Balmer, la cual, se observa en las estrellas como un salto ccasionado por la
diferencia de flujo estelar observado entre !a medida obtenida en el filtro u (A 3500A)
y la medida obrenida en el filtro v (A41004), quedando en medic de estds dos medidas
el limite de la discontinvidad de Balmer (A3646A).

2.3 El diagrama de Hertzpruang-Russell.

En 1911 Hertzprung encontré una relacién entre ¢l indice de color y la magnicud
visual aparente en un estudio realizado sobre cimulos de estrelles. En 1913 Russell
colocd en un diagrama las estrellas con paralaje conocida, quedando ¢n la ordena-
da los tipos espectrales ¥ en la abscisa las maguitudes absolutas, obteniendo un
resultado similar al de Heetzprung. ’

El descubrimiento de estos dos astrénomos es lo que conocemos come diagrama
HR, en memoria de Herr,'zprung-Russell. El diagrama F R muestra la relacion entre
la Luminosidad y la Temperatura de las estrellas. En el diagrama HFER podemos
encontrar estrellas con igual temperatura pero diferente clase de luminosidad, efecto
que puede provenir del radio y la masa (efecto de la fuerza de gravedad) de cada
estrella. Esto permite dividirlas por su clase de luminosidad, asignando un nimero
romano de I a VI, en la siguiente forma.

Estrellas de clase de luminosidad I y IlL.- Las estrellas més luminosas estan
localizadas sobre el borde superior, a lo largo de todos los tipos espectrales; se
conocen como super gigantes (clase de luminosidad 1) y gigantes luminosas (clase
de luminosidad II).

Estrellas de clase de luminosidad III y TV.- Sobre la secuencia priucipal
al centro, por arriba de las estrellas tipo A y F, se encuentran dos grupo de es-
trellas conocidas como Gigantes (clase de luminosidad III) y sub-gigantes (clase de
luminosidad IV).

Estrellas de clase de luminosidad V .- El diagrama H R muestra una banda
que se conoce como secuencia principal y que se extiende en forma diagonal desde
las estrellas O a las estrellas M y contiene la mayor parte de las estrellas del estudio.
A las estrellas, localizadas en la secuencia principal se les conoce como estrellas
enanas.

Estrellas de clase de luminosidad VI.- Las estrellas localizadas por debajo



22 CAPITULO 2. TECNICAS OBSERVACIONALES

de la secuencia principal se denominan estrellas sub-enanas . Y por debajo de la
secuencia principal, se encuentra un grupo de estrellas con alta temperatura y muy
poca luminosidad, conocidas como enanas blancas.

Las clases de luminosidad se subdividen adicionalmente con los sufijos a, by ab.
Los siguientes diagramas tienen H 3 en la ordenada y el color o indice en la abscisa,
e incluyen una muestra con estrellas de diferentes tipos espectrales. Las mismas
nos muestran las caracteristicas en color, con respecto al tipo especiral. La Fig. 2.1
muestra ¢l diagrama H R, enmarcando con una linea las dissintas posiciones de las
clases de inminosidad.
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Figura 2.1: La figura muestra el diagrama H R indicando por medio de lineas las
clases de luminosidad.
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Capitulo 3

CATALOGOS DE DATOS

3.1 DATOS FOTOMETRICOS

En la época moderna cada uno de los catdlogos estelares que se va publicando es.
digitalizado y alinacenade en una base de datos permitiendo su andlisis mediante
las computadoras y con acceso a toda la comunidad Astronémica. Estd informacion
es reunida en la base de datos del Centro Astrondémico de Estrasburgo (CDS). Eu
ella podernos encontrar muchos de los catilegos fotométricos publicados.

De esta base de datos se copié el catalogo de Hauck y Mermillod (1998). Este
catdlogo es la segunda versién de datos de fotometria Stromgren recopilados por
dichos autores, reuniendo los datos de 1970 a 1998. Contiene mas de 63000 registros,
cada uno de ellos con la informacién de una estrella perteneciente a la Galaxia o a
la Nube de Magallanes; identificando cada estrella por el nimero correspondiente
del catdlogo del Henry Draper (HD), con la posicién, la magnitud Visual, el valor
promedio de los indices de color (b—y) y H /3, las diferencias de color m; y ¢; y con los
errores correspondientes que conciernen a cada una de las medidas de cada estrella.
Este catdlogo reine datos de diferentes observadores, con diferentes telescopios, por
lo que los autores obtienen un valor promedio para cada indice de color en el sistema
de Stromgren de cada estrella, calculandose el valor promedio como*

2/3
T w, X!
= ———F7"

2/3

zny

X; representa a V, (b-y), m;, ¢ y Hf
n; s el ntimero de medidas correspondientes

wp, es el peso asignado a la publicacién y tiene un valor entre O y 4

25
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.- La sigma calculada para cada medida la asignan considerando un error de:

= Pi= __2—~,1.0) con o= —————57-5, .

Cei\f .Ei +612 ST T e e 1""25‘”" S
donde N es el nimero de medidas acumuiadas y el error considerado para cada fndice
de color estd dado por:

T 1) ps

T )
3.2 DATOS DEL SATELITE HIPPARCOS

Los catdlogos son una base importante de informacién y la forma en que podemos
acceder a ellos ha tenido cambios en el tiempo. Ep el caso del estudio de paralajes
tenemos una recopilacién histérica de Vasilvskis (1966) en la que menciona que a
principios del siglo XX Kapteyn publica el primer catdlogo de paralajes reuniendo
la informacién de 58 estrellas cbservadas y las paralajes medidas entre los afios de
1728 a 190!. Conforme las técnicas han ido mejorando, la cantidad de informacién
que adguirimos s mayor.

En 1914 Schlesinger desarrollé una técnica que le permitié obtener paralajes con
errores de 0.01 segundos de arco, iniciando un programa de medicién de paralajes de
1920 a 1960 por los mas grandes observatorios, comenzando en Alleghency en don-
de midieron la paralaje de 1800 estrellas, uniéndose al programa de Schlesinger los
investigadores Slocum y Mitchell, trabajando estos tltimos desde los cbservatorios
de Yale, Cape, Greenwich y McCormick, midiendo las distancia de miles de estre-
llas, realizidndose este trabajo principalmente sobre estrellas mds brillantes de 5™.5
de magnitud visual complementado con los movimientos propios de estrellas con
magnitudes mas débiles. Reuniéndose toda esta informacién en el catilogo General
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'Ta;b‘lé_j 31Erroreq estimados en la paralaje y el correspondiente error para Magnitud
Visual Absoluta

Paralaje probable probable
error de paralaje error de My

0.100 +0.005 +0.11
=0.002 40.04
+0.001 +0.02
€.050 +0.005 +0.22
o +0.002 +0.09
+0.001 +0.04
- : £ 0.020 . =%0.005 +0.5
= +0.002 ~ ' +0.2
+0.061 0.1

publicado por L. Jenkins en 1952. Hste catdlogo muestra errores debido principal-
rente a-anomalias por refraccién en la atmésfera, ocasionadas por la difereucia de
densidad de las capas de atmdésfera de la superficie.

El observatorio de Lick comenzé su programa de medicién de placas astrondmicas
con Wright en 1950 con un equipo disefiado especialmente para medir placas as-
tronémicas, realizdndose la primera parte de 1947 a 1954 y continuando posterior-
mente en 1962 con Vasilevskis.

Vasilevskis implementa una sofisticada técnica para medir las placas y reduci
los datos en forma computarizada empleando el equipo Lick-Gaertner automatizado
v disefiado para medir los movimientns estelares empleando como referencia ias
galaxias y un catdlogo inicial como punto de partida de donde se seleccionan los
objetos subsecuentes a medir.

Este instrumento tomaba dos placas de modo sucesivo en campos de 17 x 17
pulgadas y los catalogaba simultineamente, por medio de proyeccidn sobre una
regién estelar. Para los afios de 1970 fue posible medir con esta técnica estrellas mas
débiles en magnitud visual, con errores de pocos minutos, en regiones de segundos
de arco. En los afios de 1980 se reemplazaron las placas fotogrificas por detectores

CCD y un fotémetro multi-canal astrométrico, lo que permitié reducir el errer a un
nivel de 1™,
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Para los afios de 1990 la Astrometria dio un salto al colocar en el espacio el
satélite Hipparcos (el 8/VII1/1989), que mapéa el cielo por tres afios, con instru-
mentos con los que se miden paralajes y movimientos propios de 118000 estrellas.
Fl satélite Hipparcos trabaja con una entrada predeterminada y catalogada. El pro-
grama del Hipparcos consta de dos partes: la primera compuesta de 52000 estrellas
con un brillo entre 7.0 y 9.0 en magnitud visual seleccionadas per su posicién en
latitud galdctica y, la segunda parte. con un programa de 66000 estrellas con magni-
tudes visnales hasta 12™ .4 seleccionadar por su interés astrofisico o astromnétrico. E)
- catdlogo Hipparcos fue constiuido para ia mision astrométrica dentro del programa

. de la Agencia Espacial BEuropea (ESA).
* . Adicionahnente, e} satélite experimental Tycho mapéa las paralajes zon una pre-
cisién de 7™M?° para estrellas con magnitud visual menor a 9™.5 y con un error de
25™¢¢ para estrellas con magnitud visual menor a 11’" 5 completandose la medicién
de més de un millén de estrellas.

" La siguicnte etapa denominada Tycho II revisa la inforinacién de T'ucho I pa-

va obtenerla con un error menor. El Tycho li es un catdlogo que proporcienard . .

la posicién y los movimientos propios de los mapas obtenidos durante la misién -
del Hipparcos. Los datos del Tycho Il cuentan con una precisidn similar a la del
Hipparces.

El error en la paralaje es importante pues nos indica cuanta precisién podpums
obtener al calcular la Maguitud Visual Absoluta.

Tenemos que al considerar a:

My =V +5 4 5logyo(r)

Entonces el error sera:

dMV ~ 2.2 zé?-r

Las paralajes con valores similares a su error sélo pueden ser empleadas con
propésitos estadisticos. Conforme la paralaje medida es méds pequenia el error es
mds grande. Un andlisis de Van de Kamp se muestra en la Tabla 3.1 con esta
informacién:

En el caso del satélite Hipparcos se tomaron en forma simultdnea dos imagenes
con campos de 0.9° x 0.9° separados por 58° sobre el cielo; esto permite que el
traslape de las estrellas de referencia tenga una correccién menor a 0.1™?¢. Entre la
informacién que nos es 1til del catilogo de Hipparcos estin las identificaciones de la
estrella en diferentes catdlogos con los nimeros HD, BD, SA O; las dos magnitudes; la
paralaje y los movimientos propios con sus respectivos errores y los tipos espectrales.
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El satélite Hipparcos fue llevado al espacio por el Ariane4 en el vuelo 33 el 8
- de agosto de 1989 y los catdlogos del Hipparcos y los Tycho (1997), son accesibles
a todo aquel que los quiera solicitar a la base de datos del Centro Astronémico de
Estrasburgo (CDS), la cual esta conectada en red.
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Capitulo 4
ANALISIS

OBJETIVO.

El propésito de este trabajo es encontrar una nueva calibracién entre la Magnitud
Visual Absoluta y los {ndices de color del sistema de Stdomgren y definidos. por
Crawford, para estrellas con tipos espectrales A y F de luminosidad V siguiendo los
Iineamientos dados por Crawford(1675).

4.1 EL MARCO DEL PROBLEMA

Existen varias calibraciones de la Magnitnd Visual Absoluta empleando como co-
rrelacién a los indices de color de los diferentes sistemas fotométricos, de acuerdo al
tipo espectral de las estrellas o a un intervalo del indice de color. En particular, de
los indices de color del sistema de Strémgren, entre ias calibracion més conocidas
estdn: a) La de Stréomgren(1966) que obtiene una correlacién entre el indice de color
Hf versus Magnitud Absoluta empleando estrellas estdndares.

b) Las de Crawford (1979,1978,1975) empleando las estrellas de varios cimulos
cercanos, con distancia bien determinada y separando a las estrellas una calibracién
para estrellas B, otra para estrellas A y otra mds para estrellas F, respectivamente.

¢) La de Schuster y Nissen (1989) para estrellas F y G de alta velocidad y baja
metalicidad.

d) Para estrellas F y G Supergigantes estdn las de Arellano y Parrao (1990), la
de Gray (1992) y las Jordi et al (1997).

La gran variedad de calibraciones senialadas es con el solo propésito de mostrar
la dificultad del problema que puede y debe mejorarse con las nuevas técnicas asi
como las distintas metodologias empleadas y la informacién con la que a esta época
contamos.

31
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En este t;rabajo d1v1d1mos en cuatro secciones la metodologia a seguir:

Pumero Partlendo de la ecuacién (1.3) tenemos que para poder obtener la
Magmtud Vlsual ‘Absoluta se requiere conocer con la mayor exactitud posible las
dlstanclas de un grupo de estrellas, sin enrojecimiento y su magnitud visual V.

Para 1eahzar esto se empled una, pequeiia muestra de estrellas, entre las mas
~cercanas y con paralajes muy conocidas, en ias que se asume el minimo de envojeci-

‘miente o sin enrojccimiento y de las cuales se conoce su Magnitud Visual Absoluta
empleando la ecuacién (1.3}, escogiéndos: a las estrellas pertenscientes al cimulo
de las Hiadas. Con la muestra de estrellas arriba mencionada se deterinino las co-
crelaciones correspondientes (ue nos permiten conocer los vaiores intrinsecos {0 sea
sin enrcjacimiento) de los indices de color. Estas ecuaciones nos ayudardan a conocer
los valores de enrojecimiento de las estrellas mas lejanas y realizar la correccién por
enrojecimiento requerida en la ecuacién (1.6).

Para verificar que el resuitado no depende de la inuestra seleccionada se qepa,rar‘

las estrellas catalogadas en &) Hipparcos con errores de paralaje menores a un 10%
pertenecientes tamnbién al catdlogo de Henry Draper (HD) y con la mfommvlon
correspondiente del catalogo de Hauck y Mermillod (1998) de fotometria uuby — Hj3 N
Separando de los datos de la base del Hipparcos la informacién correspondiente: a
identificacién AD, paralaje, error de paralaje, tipo espectral y clase de luminosidad.
Se separan del catdlogo de Hauck y Mermillod: la identificacién HD y la totowmetria -
uvby — H [ correspondiente.

A esta seleccién con la unién de los datos de ambos catdlogos se nombra de
aqui en adelante como catilogo HHM (uni6én de datos Hipparcos con Hauck y
Mermillod). La Fig. 4.1 muestra el diagrama de color con los datos del catdlogo
HHM. g

De este catélogo se separa la informacién correspondiente a las Hiadas, {ver
Fig. 4.2). Y con estas estrellas, que se asume en la literatura ! que no estan enroje-
cidag, se calcula la ecuacion de colores intrinsecos en funcion de el indice HS.

El segundo paso es obtener la mejor correlacidn entre la My () calculada en
funcién de la paraleje (ecuacién (1.3), considerande que no existe enrojecitniento,
esto es una Ay = 0) versus My (uvby) calculada en funcién de-los indices de color
intrinsecos calculados para este grupo de estrellas cercanas.

El tercer paso es aplicar la calibracidn propuesta sobre otros grupos estelares,
también muy conocidos, y con diferentes caracteristicas del medio interestelar que
los rodea. Para ello seleccionamos del catdlogo HHM a las estrellas pertenecientes
al cimulo de las Pléyades, a las estrellas pertenecientes al ciimulo de o Per y las
estrellas A y it F del catdlogo HHM.

!Strémgren (1966), Crawford (1975)
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Aplicamos la correlacién obtenida y calculamos su Magnitud Absoluta. Igual-
mente caleulamos My (7) en funcién de la paralaje, aplicando la ecuacién (1.6) y
considerando Ay = 4.3E(b — y).

El cuarto paso consiste en la comparacion <e los resultados encontrados entre
la Magunitud Absoluta obtenida por la correlacién y la Magnitud Absoluta ehtenida
en funcién de la paralaje counsiderando la ecuacién {1.6) para las estrellas de las
Pléyades v de a Per comparandolas con los valores publicados.

4.2 SELECCION DE LAS MUESTRAS DE ES-
TRELLAS.

Para el primer y segundo paso se separaron las esirelias pertenecientes al cimulo de
~las Hiadas cjue cuenian con fotometria uvby— H 3, separando uua lista de 199 estrellas
del catdlogo de Hauck & Mermillod {1998), y de ahi se seleccionaron aquellas que
cuentan con paralaje proporcionado este por el catdlogo de Hipparcos obteniéndose -
ung rauestra de 102 esfrellas todas ellas identificadas como perteneciestes a las
Hiadas.

En la lista de estrellas de las Hiadas se tienen estrellas cou tipos espectrales A,
F, G y K. La Fig. 4.2 nos muestra el diagrama de color para las estrellas de las
Hiadas empleadas en estd calibracién.

Este grupo de estrellas seleccionadas es muy conocido, es muy cercano y se
considera ausente de enrojecimiento.

Crawford (1979) sefiala empleando el diagrama de V, versus H 3 sobre a Per que
el giro observado muestra los cfectos de evolucién en el ciimulo. De manera similar,
al mirar en detalle el ciimulo de las Hiadas se observa (Fig. 4.3) en el diagrama
inferior HB versus la magnitud visual V, una doble traza, que indica dos grupos
de estrellas con diferente estado de evolucién. En el diagrama superior muestra el
diagrama de color (b — y) versus magnitud visual V', parece igualmente mostrar la
doble traza lo cual se resalta en forma sencilla al observar el cambio de direccién
conocido como "turn-off’. Este efecto es comparable con el que muestran las figuras
del diagrama de varios cimulos con diferentes edades. Asegurarnos de que en las
Hiadas son dos grupos de estrellas con edades diferentes y muy cercanos queda como
problema pendiente.

Para asegurarme de que las Hiadas es un grupo representativo aceptable, se
compararon, empleando un diagrama en funcién de (b — y) vs (u — b), los datos de
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Figura 4.1: Diagrama de color con (b — y) versus (u — b) de estrellas del
HHM.

catdlogo




34 : CAPITULO 4. ANALISIS

T I L B ¥ L) I L) Ll I T ]
o | j
tr -
:§ .
287 E
3 £ a4
L ¥y ‘:
4 - a —

2 I : t L L L L L 2 s { L

0 Q.5 1

{b-y)

Figura 4.1: Diagrama de color con (b — y) versus (u — b) de estrellas del catdlogo
HHM.
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"Figura 4.2: El diagrama de (b — y) versus indice de color (u — b) muestra por medio
‘de tridngulos la muestra de estrellas pertenecientes al ciimulo de las Hiadas.
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las Hiadas con dos grupos de estrellas: una con distancias menores a 10 parsecs,
formado por 36 estrellas con solo tres de ellas A0, dos estrellas F y el resto estrellas
tipo G, K y My el otro, con estrellas con paralajes menores a 25 parsecs, formado
por 306 estrellas con solo una estrella tipo B, con méds de 20 estrellas tipo A, mads
de 90 estrellas tipo F y el resto con tipos G K v M.

Las Hiadas quedan incluidas dentro de ambos grupos <on la principal ventaja de
que tengo un grupo de estrellas A y ¥ muy ccnocido. Se separan del catilogo HHM
las estrellas pertenecientes a las Pléyades y las pertenecientes al ciinulo de o Per.

4.3 EL DESENROJECIMIENTO.

Las estrellas se evcuentran innersas en ¢l Medio Inierestelur (MI) , del cual se
conoce pcr métodos observacionales caracteristicas come su densidad, composicién
y estado fisico, principalmente en funcién de la emisién y absorciéu del Hidrogeno
neutro observado a 21 cm. El M7 se compone de gas y polvo, los cuales ocasionan
un obscurecimiento y enrojecimiento de la luz estelar y son también causantes de la
absorcién de lineas estelares como el Sodio y el Calcio asi como de la emisién de las
lineas observadas en los espectros de nebulosas difusas.

La extincién interestelar ocasionada por el MI se observa como eniojecimiento
sobre la luz estelar que medimos por medio de la fotometria y no afecta en la misma
medida a todas las estrellas, tampoco se encuentra distribuido en forma homogénea
en nuestra Galaxia. Esto nos obliga a calcular el factor de enrojecimiento para cada

~ estrella y una vez conocida la correccién por extincién interestelar en cada regién del
espectro, asociada al filtro seleccionado, podemos calcular los valores fotométricos
intrinsecos correspondientes.

Un ejernplo sencillo lo podemos ver al seguir las ecuaciones (1.3) a (1.6), en las

" cuales se calcula la Magnitud Absoluta (ecuacién 1.3), en un primer orden. Si se
conoce el factor de enrojecimiento E(color) de las estrellas dado por la ecuacién
(1.5) se puede calcular la absorcién A, y aplicar la ecuacién (1.6).

De entre las primeras evidencias observacionales sobre la existencia del MI estd
la diferencia en el flujo estelar medido como funcién de la longitud de onda (\) en-
contrada en los estudios de espectroscopia realizados por Divan (1954), ver Fig. 1.3,
sobre dos estrellas de la misma clase de luminosidad y con el mismo tipo espectral.
Divan encontré al comparar el espectro de HD205196 con el espectro de 69Cyg, que
una estrella con respecto a la otra tenia en la region del azul menor intensidad y en
la region del rojo se invertia encontrdndose con una intensidad mayor.
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Figura 4.3: Los diagramas muestran las estrellas pertenecientes al cimulo de las
Hiadas. Observe que pudieran ser dos cimulos, muy cercanos con diferente edad de
evolucién, ya que parece haber doble ” turn-off’.
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Siendo que las dos estrellas son de la misma clase de luminosidad y el mismo
tipo espectral, Divan (1954) concluyé que las diferencias entre ambos espectros se
debian a la diferencia del ML

Para medir el enrojecimiento, Johnson (1968) propuso el método de extincién
variable el cual requiere de los datos fotométricos de dos colores, un promedio de
estimacién de la Magnitud Absoluta y los colores intrinsecos individuales de las
estrellas, empleando para calcular el enrojecimiento, la razén entre los colores. En
el casc de ia fotometria de Johnson se encontrd que, empleando estrellas de tipo
espectral O en las regiones de Perseus y de Cygnus, la razén EU -- B)/E(B —
V) tomaba valores entre 0.69 y 0.89 respectivamente. También se calculé E(U —
B)/E(B -- V) para estrellas tipo G en ambas regiones enconttindose valores entre
0.30 y 1.04 respect:vamente. Esto llevo a la conclusién de que E(U — B)/E(R - V)
es funcién de los tipos espectrales y de la longitud galdctica.

En el caso de la fotometria «vbyB, Stréomegren (1966) encontrd empleando estrellas -
tipo B, una relacion entre el enrojecimiento y las diferencias de color ¢y y my, donde:

E{e1) = 0.20E(b - v)
E(m,) = —0.18E(b - )

Pero al estudiar Crawford (1975) las estrellag tipo F, se encontré valoves diferen-
tes a los encontrados por Stromgren para las dos correcciones por enrojecimiento,
desenrojeciendo a las diferencias de colores (fm,] y [¢1]) con las siguientes ecuaciones:

E(a) ~0.20E(b-1y)
E{m;) ~0.30E(b-1yv)

Crawford (1975) separdé las calibraciones por el tipo espectral de las estrellas, pro-
poniendo para las estrellas de tipo F el considerar a aquellas que estuvieran dentro
. del intervalo (2.72.2> 3 > 2.59) y propuso la siguiente ecuacién para desenrojecerlas:

(b= ¥)a = 0.222 4 1.11AG + 2.7(AB)? — 0.056¢, — (0.1 + 3.648)5m,
donde:
AB.=2.T20—p
Siendo las Hiadas el punto de origen del que se calcula la 6., y &,.
Donde:

dc, = c1(Hiadas) — c;(observada)
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Om, = my(Hiadas) — m,(observada)

‘ ,"'El‘rt;:rabajo de Crawford (1975) es relevante pues establece el punto Zero de la
calibracion de la Magnitud Absoluta, estableciendo el indices d= color intrinsecos

(b= y), y diferencias de indices de color (1), y (c), intrinsecos en el sistema de

Stromgren.. Crawford (1975) abtuvo éstas relaciones empleando un diagrama de A3
versus los indices respectivos (ver Fig. 4.4).
. Crawford (1979) separé la calibraciér de indice de color intrinszco en dos posibi-
lidades para las estrellas de tipo espectral A considerando ¢stas dentro del intervalo
(2.88 > g > 272):

-8i dmy < 0 entonces:

- o (b~ Y)o = 2.946 — 1.08 — 0.16¢; - 0.258m,

Si dmny > 0, entonces:

(b~ 3)o = 2.946 — 1.08 — 0.16¢,

Tanto Crawford (1975,1978,1979) como Strémgren(1966) emplearon el indice A8
el cual no estd afectado por la extincién interestelar como sefiala Crawford (1975),
para obtener la correlacién correspondiente para calcular el valor del color intrinseco
de (b —y).

Lo arriba mencionado nos muestra la importancia de averiguar cual es la corre-
lacién entre el indice de color H3 y los indices de color, calcular el exceso de color
Eb —'y) resolviendo la correspondiente ecuacion (4) v obtener los indice de color
intrinseco.

La primera intencién antes de repetir el trabajo realizado, fue intentar calibrar
Hp en funcién de V, para obtener V, directamente, pero la correlacién no se ajusta
correctamente debido a un grupo de estrellas que se dispersan en forma muy similar
al giro conocido como ”turn-off del ciimulo” que se visualiza normalmente en el
diagrama (U-B) versus (B-V).

Empleando una muestra de estrellas con paralajes menores a 25 parsecs, se ob-
tuvo un diagrama con alta dispersién, lo que tampoco permitié obtener una buena
correlacién entre HB versus V.
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Figura 4.5: El diagrama muestra las correlacione entre H3 y los tres indices de
- color, (b —y), m1 y c1 para las estrellas de HHM. La extincidén interestelar afecta
- ‘de manera diferente a las estrellas segiin sea su tipo espectral, al analizar solo las
diferencias de los indices (m, y c¢;) se disfraza este efecto. Aun asi, en el diagrama
podemos observar la dificultad de obtener una correlacién lineal entre HS y los
fudices my y ¢;.
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. Sin embargo los diagramas de H versus la diferencia de color muestran menor
dispersién y se visualiza la correlacién correspondiente. Por ello se opté por emplear
la calibracién propuesta por Crawford(1975) de:

Ay =43 E(b—y)

y buscar la relacién F(b — y) que permitiera realizar la correccién Ay y calcular la
My cocrespondiente.

Se comenzé por obtener la correlacion de A S versus el color y Hp versus las
diferencias de color graficando los datos de las Hiadas. La Fig. 4.4 muestra las
relaciones entre HB versus (b — y), 1y y ¢1, para las estrellas de las Hiadas, que se
van a emplear para determinar las posibles correlaciones.

Posteriormente se realizaron los mismos diagramas con una muestra mayor de
estrellas, para lo ¢nal se considera el catdlogo de estrellas HEM (ver en la Fig. 4.5), .
graficando H3 en funcién de (b —yj, my y ¢1. .

Puede verse en la Fig. 4.5 que en diagrama de H 3 versus color (h—1y) 1a extincién
intzresteliu responde en forma diferente por 2l tipo espectral de la estrella, pero.al
analizat 3910 los indices de color mq y ¢; se disfraza este efecto mostrando séle una .
mayor dispersién de los datos para-vaiores de A2 menores a 2.65.

Al graficar los datos del catdlogo HHM eu un diagrama H g versus (v - v) y HS
versus (v -- b} se encuentré que, al igual que en el diagrama 3 versus (b — y), la
extincién interestelar responde en forima diferente por el tipo espectral de la estrella,
(ver Fig. 4.6).

La gréfica en la Fig. 4.6 muestra a las estrellas del catdlogo HHM en los diagramas
H 3 versus los indices de color (u — v), (v — b) y (b — y) donde en tono contrastante
se marcan a las estrellas con clase de lurninosidad V y tipos espectrales A y F,
obtenidos mediante espectroscopia, lo que permite ver que gran cantidad de las
estrellas de tipo espectral A caen sobre dos franjas, y sobre una misma franja caen
las estrellas tipo F. La mayoria de las estrellas de tipo espectral A v F caen sobre
la franja superior.

El diagrama Fig. 4.6 permite ver que no se presenta una solucién lineal si consi-
deramos a toda la muestra de éstas estrellas, pues quedan divididas en dos franjas;
por ello es importante establecer una divisién de la muestra. Decidimos considerar a
todas las estrellas con tipo espectral F' y a las de tipo espectral A tardio localizadas
sobre la franja superior, que es donde se encuentra la mayoria de las estrellas de
tipo espectral A. Y dejar fuera de la correlacién a las estrellas localizadas sobre la
franja inferior de tipos espectrales A temprano, B y O.
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Figura 4.6: El diagrama muestra las correlacione entre H 3 y los tres indices de color,
(b—vy), (v—>) y (u—v) para el catdlogo HHM. En el diagrama podemos observar que
las correlaciones de la muestra total no son lineales y enmarca la posible correlacién

al dividir la muestra. En tono gris se senala a las estrellas con tipos espectrales A
y F.
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La Fig. 4.7, muestra el diagrama de H 3 versus los colores (v —v), (v—0). y (b—y)
para las estrellas de las Hiadas. Este ciimulo formado principalmente por estrellas
de tipo tardio, no muestra la diferencia en la respuesta estelar al enrojecimiento que
podemos ver claramente al considerar a todas las estrellas del catdlogo HHM. Las
estrellas de las Hiadas caen sobre la franja superior dentro del diagrama de H /3 versus
color donde se considerar: a todas las estrellas del catilogo HHM. También muestra
que los datos correspondientes a las estrellas de las Hiadas que se encuentran entre
2.85 > H{ > 2.55 son los suficientes para obtener una buena buena correlacién para
las estrellas con tipos espectrales A tardios y F. Igualmente nos permite ver que el
efecto de enrojecimiento no es una solucién a primer orden sobre todo en (u — v).

Considerando que este trabajo es para obtener una calibracién de las essrellas
con tipos A y £, y siendo que éstas caen en su mayoria sobre una franja, se pueden
trazar dos lineas que enmarquen dicha franja y se tendra en principio la mayoria de
las estrellas con tipos espectrales A y F y con casi nulo eurojecimiento.

Se deja por ahora pendiente la calibracion sobre la franja inferior ¢ue incluye
gstreilas con tipos O, B y unas cuantas A, y el de las corvespondientes esirellns que
caen por encima de la franja calibrada y que pertenecer a estrellas con tipos Gr. K
v M o
: be pror‘e‘de ) separar la muestra de estrellas a fomldorar dellmltanclu w] mdue

(3/2) HB —3.12
(3/2) HB - 2.90 (4.1)

yl(u—-v)

Para (u - b) (]"1g 4 9) Pntre las hneas

yl(v_,,)' = —0.9 HB +2.79
y2(,,_b) =. —0.9 HB +2.92 ’ (4.2)

Y para (b - y) (Fig. 4.10) entre las lineas:

Yle—ypy = —HPB+3.0
Y2(p—y) = —HB+29 ' (43)
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Al separar en esta forma, trabajo con funciones lineales entre H3 y los indices
de color (b — y), (v—b)y (v —wv). Cabe la pena sefialar que las lineas que enmarcan
la regién para (b — y) no son paralelas a las que enmarcan la regién de (v — b), igual
es el caso de (u — v).

Al separar las estrellas enmarcadas entre dos lineas empleando las correspon-
dientes ecuaciones lineales de acuerde al indice de color, se delimita una regién con
bastante exactitud deatro del diagrama de color. lo cual se muestra en la Fig. 4.11 con
un diagramna de color (u -- b) versus (b--y) (en color azul). Igualmente se garantiza
trabajar una correlacién lineal dentro del diagrama de color. A esta muastra de
estrellas las denominamos las estrellas HHM-AF.

Para tener una buena calibracién es importante considerar una muestra ho-
mogénea, con distancia muy bien conocida ¥ de un grupo muy estudiado. Crawford
(1975) sugiere que no hay extincién en distancias menores de 100 parsecs; las Hiadas
se encuentran a una distancia alrededor de 46 parsec del Sol y con datos fotométrices
hornogénecs cumplen con los requisitos anteriores. Empleaudo ci criteric para deli-

“mitar s las estrellas comprendidss deniro de un intervalo de color delimitado por la
region definida por las ecuaciones 4.1, 4.2 ¢ 4.3, podemos ver el grpo de las Hiadas
que quedan dentro de dicha regidén (ver Fig. 4.11 indicadas en coler amarillo).

Al aplicar las ecuaciones (4.1,4.2 y 4.3) sobre las estrellas de las Hiadas sc separd
un grupo de estrellas delimitadas entre las lineas mencionadas. a este grupo de
estrellas se les denomino Hiadas--AF', quedando un archivo con 68 estrellas. 1Jna
astrella es de tipo espectral GO ¥ el resto son estrellas con tipos espectrales A v F.

La muestra de estrellas Hiadas—.4F' permite tener una muy buena correlacién
entre H 3 y los indices de color (b—1y), {v—b) y (u—wv) y calcular los correspondientes
fndices de color intrinsecos y con estos los indices intrinsecos para (mi1)o ¥ (c1)o
donde:

(m)e = (W=0)s—(b—y)o
(€)e = (u—v)e—(v—>) (44)

Obteniendose los colores intrinsecos correspondientes.
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4.3.1 Las correlaciones entre HS y los indices de color.

Al calcular las correlaciones correspondientes entre HG y los indices de color. para
" la muestra de las Hiadas, ajustamos a polinomios de tercer grado en Hf, ajustando
linealmente con factor de correlaciéon (Rn) definido entre [0,1], siendo el ajuste
perfecto cuando R,y = 1.0
Los resultados de las correlaciones realizadas v los errores de los coeficientes estin
descritos en la Tabla 4.1. Los resultados de las correlaciones son los siguientes:

Entre Hf versus (b — y), obtuvimos un coeficiente de correlacién con valor de:
Ry = 0.995

con:

b—v)o = 244 549 26“ 574Hﬁ + 94, .387H,U2 —11.352H3°
. a(,,_'y) + 8 216E o

bntre H ﬁ versus ('u - b), obtuvmlos un coeficiente de correlacién con valor de:
~RMUL = 0. 9796 R

~con:

(v—1b), = 811.834 —882.393Hf -+ 320.024H 3% — 38.710HB®
Oty & 1.498E —02 (4.6)
Entre Hf versus (u — v), obtuvimos un coeficiente de correlacién con valor de:
Rpyr = 0.987

con:

(u—v), = 1231.59— 1345.92H0 + 489.817Hp? — 59.310H3°
Ou—sy * 2.1916E — 02 (4.7)

Con éstas ecuaciones podemos entonces obtener el color intrinseco de (b — y),,
(v—10)o y (u— ), y calcular los correspondientes enrojecimientos para estrellas AF
observadas con fotometria uwvbyg:
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con las estrellas a calibrar de las Hiadas—AF y en linea punteada la calibracién para
desenrojecer propuesta.



53

(4.8)

La Fig. 4.12 muestra el diagrama de H 3 versus los indices de color (b—y), (v—b)
v. (v — v), asi como en linea punteada el ajuste propuesto.

"~ El calculo correspondiente lo podemos ver en la Fig. 4.13 donde se muestra
con linea punteada el ajuste y la correlacién obtenidos para (m), y (c)s, con las
ecuaciones (9).

4.3.2 Comparacion del resultado obtenido con una muestra
mayor.

iDepende de la muestra de estrellas estudiada la ecuacién de desenroje-
cimiento?

Una duda que se tenia era conocer si cambiaba la funcidén que se propone para
desenrojecer obtenida con 68 estrellas muy cercanas y:

i Que se encontraria si se tomara una muestra de estrellas con distancias menores
a 100 parsecs?

De acuerdo a Crawford (1975) es minima la cantidad de gas y polvo a éstas
distancias por lo que podria ser muy til la comparacién y la ventaja es que son
mas estrellas. Se separaron para ello una muestra de estrellas del catdlogo HHM
todas ellas con distancias menores a 100 parsec a la que se denomino HHMa100,
y se calcularon con las estrellas HH Mal00 las correlaciones para desenrojecer y
obtuvieron los siguientes resultados:

(b — y)o = 313.62 — 340.29 x H3 + 123.498 + HB* — 14.982 « HB3®
(v — b)o = 1052.48 — 1144.66 + HB + 415.188 x H3? — 50.208 + H3*
(u — v)o = 1443.87 — 1586.09 * H 3 + 580.30 + 3% — 70.662 « H3®
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Figura 4.13: El diagrama de Hf versus los indice de color (m), y (¢), para las
estrellas —AF de las Hiadas y en linea punteada la calibracién para desenrojecer

propuesta.
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Tabla 4.1: Correlaciones para determinar los indices de color intrinsecos

(b — u), = 244.549 — 262.574H[3 + 94.387H (6% — 11.352H 3

coeficientes o cooficiente
A 0) 0.244549E+03  0.715014E + 02 3.420
‘A(1) -0.262574E+03 =0.786730F + 02 -3.338
A( 2)  0.943866E+02 ::0.288443F + 02 3.272

UA(3) -0.1i3515E+02 =0.352384F + 01 -3.221

(0 = b), = 811.834 — 882.393H 3 -+ 320.024H 3 — 38.710H°

soeficiente

coeficientes o

AC 0) 0.811834E+03 ::0.130373E + 03 6.227
A( 1) -0.882393E+03 =0.143449F + 03 -6.151
AC 2) 0.320024E+03 +0.525934F + 02 6.085

A( 3) -0.387101E+02 £0.642522F - 01 -6.025

{u — ), = 1231.59 — 1345.92H 3 + 489.817H[? — 59.310H 3%

coeficientes o soeficiente
AC 0) 0.1231659E+04 4-0.190728F -+ 03 6.457
A( 1) -0.134592E+04 0.209857FE -+ 03 ~-6.413
A(C 2) 0.489817E+03 +0.769411F + 02 6.366

A(C 3) -0.593102E+02 +£0.939971F + 01 -6.310
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‘Con o(b — y)o + 1.753e — 02, coeficiente de correlacién de 0.99, y todos los

--coeficientes con un factor mayor a 10 en su razén T; una o (v — b)o=6.016e — 02, con

~ coeficiente de correlacién de 0.97 y una o(u — vjo £ 6.737e¢ — 02, con un coeficiente

de correlacién de 0.91.

. La comparacién de estos dos juegos de ecuaciones no permiten visualizar rapidamente
las diferencias o semejanzas entre los resultados obtenidos empleando sélo las es-
trellas de las Hiadas y las segundas obtenidas con las estrellas HHMal00. Para

.- ayudarnos tenemos la Fig. 4.14, la cual mnestra claramente la similitud 2ntre ambas

' “ecuaciones al obtener el color intrinseco (b — y),. :

En el diagrama de Hf versus {b — y) se estd graficando todos los puntos del
catdlogo HHM y sobre ellos los dos ajustes propuesto para desenrojecer. Los ajustes
se separan para Hf > 2.85 debido a que en la muestra de las Hiadas (color verde)
no se tienen objetos con Hf3 mayores, pero permiten ver la tendencia de la curva la
cual es muy similar a la curva obtenida para estrellas de las Hiadas.

Las correlaciones obtenidas para obtener los colores intrinsecos empleando los
datos de las Hiadas-~ AF se aplican sobre la muestra dec estrellas HHM — AF. La
Fig. 4.15 muestra ¢l diagrama. con los datos del catdlogo HHM y por medio de una
linea en color azul la nuesira de estrellas AF a distancias menoves a 100 parsec-y
con verde los datos obtenidos una vez aphcada las correlaciones respectivas, sobre
los diagramas de Hf versus color.

De estos diagramas y las razones ya (onsmleradds podemos ver que e} ajuste es
valido extendiéndolo solo dentro de un intervalo en Hf entre [2.85, 2.55].

La Fig. 4.15 muestra el diagrama de Hf versus los indices de color. Podemos
comparar H 3 versus (b—y) con H 3 versus (v—>b) y muestra dos curvas casi paralelas
con el mismo efecto. Pero en el caso de Hf versus (z — b) se muestra una absorcién
muy alta para valores mayores de H 3. Quedando una curva con pendiente inveisa.
En éstas medidas influye en la dispersién de los datos los errores del indice de color
respectivo. Para el caso de (b — y) los errores son de milésimas, y para ¢; los errores
son de décimas, lo cual corresponde también a la dispersién de los datos.

La Fig. 4.16 nos muestra los diagramas de color (b — y) versus (u — b) para las
estrellas Hiadas—AF (en color rojo) empleadas en las calibraciones para desenro-
jecer, el ajuste obtenido para éstas estrellas (color amarillo) y la tendencia de las
curvas de desenrojecimiento (b - y), versus (u — b), (color azul) sobre el total de las
estrellas del catdlogo HHM (en puntos negros).
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Figura 4.14: El diagrama muestra H3 versus los indice de color (b — y) con las
estrellas HHM y en color verde la calibracién para desenrojecer obtenida con las
estrellas de las Hiadas, aplicada la ecuacién (9). Y en contraste (color azul) la
ecuacién encontrada en la correlacién para estrellas a menos de 100 parsec.



58 o | 'CAPITULO 4. ANALISIS

2 E | 1 3
1.5 F o E
3 1F s 3
E 0.5 F . =
ok . 3
_0.5 E L ' X Ig — 1 =
3 2.2 2

2 T , .
1.5 3
T 1F =
2 0,5 F o * 3
o T =
-0,5 Bt A ST
3 2,2 2
2 E T L E
1.5 f 3
= 1f 3
& 0.5 F . e 3
of * 3
_0‘5: L l L l 'l 'l L :
3 2.2 2

Figura 4.15: El diagrama de H g versus los indices de color (u — v}, (v —b) y (b—y)
para las estrellas del catdlogo HHM, resaltando en contraste las estrellas tipo AF y
en linea punteada las calibraciones para desenrojecer, obtenidas con la muestra de
las Hiadas-AF propuestas, extendidas sobre un intervalo mayor de Hg.
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Figura 4.16: Diagrama de color (b— y) versus (u —b) con los datos del catilogo HHM
(negro), las estrellas de las Hiadas AF (rojo) y la calibracién de desenrojecimiento
(azul). Extendiendo la curva sobre (b — y) para solo la muestra de las Hiadas AF

(amarillo).
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4.3.3 Calibracién de Magnitud Absoluta para las Hiadas

Existen varias calibraciones de Magnitud Absoluta obtenidas a lo largo del tiempo.
Ferni (1965) y Crawford y Mander (1966), obtienen la calibracién de My (B3)
considerando a las estrellas de varios cimulos cercanos.
Stromgren(1966) divide a las estrellas separdndolas por su tipo espectral en gru-
pos proponiendo para las estrellas (A0-A3)

0.18 [(u — b):— 1.36]} — 17.0{8 — 2.565 — 0.35(c,]}

ropone la calibracién con:

(2"-9'46;3) ~ 11.0A[ey]

racién mds-compleja determinando la linea
ndo drny y dcy como la diferencia enive los
as'Hiadas y-los valores observados.

1 =ma (H iddas) — iy (observado)
ey =c (Hiadas) — ¢y (observado)

X&) graficar 1a linea cero establecida por Crawford dentro de un diagrama de Hg.
versus ¢, se observa que se cruza la linea que define a las estrellas tipo O, B, A
temprana con la linea que define a las de tipo A tardio, F, G, quedando entrelazada
una regién de estrellas A, B permitiendo tener para la misma estrella dos tipos de
calibraciones diferentes.

La Fig. 4.17 ilustra con una linea negra la secuencia ZAM S para estrellas tipo
B y con una linea azul la secuencia ZAM S para las estrellas A y F en el sistema
de Strémgren propuestas por Crawford (1979, 1978, 1975) respectivamente.

Crowford (1975, 1978, 1979) divide los tipos espectrales mediante empleando
Hp3, sefiala los enrojecimientos encontrados por é! en 1973, tales como: E(b — y) ~
0.73E(B — V), E(m;)) ~ —0.3E(b — y), E(c1) ~ 0.2E(b — y). Haciendo notar que
estis relaciones son algo diferentes a las encontradas por Stromgren(1966). Asu-
miendo que, Ay = 3.2E(B - V), entonces Ay = 4.3E(b — y). Divide a las estrellas
en intervalos por su indice de color (b-y), tal que las estrellas F estdn dentro del
intervalo 0.2 < (b—y) < 0.4. Escencialmente estrellas con (b—y) > 0.4 son de tipos
mas tardios.
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Figura 4.17: Diagrama de Hf versus el indice ¢; de la muestra total de estrellas
del catdlogo HHM (color gris). Marcando con una linea negra la secuencia ZAM S
para las estrellas B y con una linea amarilla para estrellas F y A propuestas por
Crawford (1979, 1975, 1978) respectivamente. En azul claro las estrellas HHM-AF
y en azul rey las estrellas de las Hiadas
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.y propone para las eStrellas de tipo és‘p:ectv;r‘él»E['cvdx“ltyalbres‘fotométricos:

2720 < B < 2.590-

My = My(B,ZAMS) - f 5cy

Donde f 6y es una correcciéon a My calculada a partir de la paralaje y f se
encuentra analizando los datos de las estrellas pertenecientes al ctimulo; dc; pasa a
ser la correccién por efecto evolutivo, y permite corregir a dos estrellas con la misma
“temperatura pero con diferente clase de luminosidad empleando la misma ecuacién.

Existen otras propuestas como es la de Lindroos (1980), que divide a las estrellas
en tres tipos, definiéndolas en estrellas de tipo temprano, intermedio y tardio (ver
Fig. 4.18); y dando varios criterios mds para separar a las estrellas de acuerdo a
su tipo espectral empleando para ello las medidas fotométricas en el sistema de
Strémgren:

Definiendo una estrella temprana si:

(b—y)<0. y HB>2889 o
HB < (572 —{u— b)) *2/3 oHB > (3.114 — [u — b}/6)
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Figura 4.18: Diagrama con Hf versus los indice de color de la muestra total de
estrellas del catdlogo HHM separadas en azul fuerte las estrellas tempranas y azul
claro las intermedias y tardias de entre éstas tiltimas en color morado las tipo A y
en verde las tipo F.
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de tipo intermedioc si:

HB > (5.72 — [u i B)*2/3 y [mi] <0.187

de tipo tardlo si:
HB > (5.72 — [u — b]) *2/3 y [mi] > 0.187

‘Dividiendo dentro de tipo tardio a las estrellas siguiendo lo ugmente

Si HB > 2.720 es una estrella de tipo A.

Si 2.59 < HB < 2.720 es una estrella de tipo F

Si H3 > 2.590 es una estrella de tipo G.

Logrando con esta propuesta una divisién de las estrellas desde el punto de vista
fotométrico desafortunadamente su propuesta quedo como comunicacién privada y
es poco conocida, (ver Fig. 4.18).

Nissen y Schuster (1991) proponen para las estrellas con tipos espectrales F o G
que reinen fos valores fotométricos tales que:

(b—wo= 0579+ L541m, - 1066, — 2.965A5 -+ 9.640A 52
—4.383moAB = 3.821110c; + 6.605C,A8 + 7.763m,c2
para : 0.254 < (b - y) < 0.550

0.033 < my < 0.470
0.116 < ¢; < 0.540
2.550 < 3 < 2.681

| —2.49 < [Fe/H] < 0.22

“la calibracién: o
My = My(ZAMS) —{9.0+ 38.5 [(b — y), — 0.22]}c,
donde : 8¢, = co(delaestrella) — c,(ZAMS)

Arellano & Parrao (1990) proponen para las estrellas Supergigantes F y G la
calibracién:
My = 109.02 — 87.9(b — y)o — 42.48 — 152.6[c1]
+3.8[c1](b — ¥)o + 56.38[c1] + 30.38(b — ),

E(b—v) 0.746(b — y) — 0.612m, + 0.323¢; — 0.370
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Conforme a la tabla 6 descrita en el trabajo de Keenan (1963, pag. 92), las
estrellas de secuencia principal, de tipos espectrales A0 a G0 tienen una My en un
intervalo de 0.6 a 4.4 respectivamente, estos valores nos dan una idea del intervalo
de trabajo para la correlacién a calcularse.

Trabajando con las estrellas Hiadas-AF, se procedié a obtener la calibracién
de la Magnitud Absoluta. Para lo cnal se establece la divisién de las estrellas a
considerar, empleando las ecuaciones propuestas (4.1, 4.2, 4.3) y se obtienen los
coloxes intrinsecos de las estrellas con la calibracidn descritas en las ecuaciones (4 5,
4.6y 4.7).

Para obtener la correlacién de la Magnitud Absoluta en funcién de los valores
fotométricos, se obtuvo primero la Magnitud Visual Absoluta (My), calculada en
funcién de la paralaje estelar. Los valores de la My son comparados con los vaiores
de Magnitud Absoluta propuestos en funcién de los valores intrinsecos fotométricos. -

Se considera que al separar a las estrellas mediante dos lineas, método propuesto
en este trabajo, se separaran estrellas con iguales caracteristicas, y esta separacién
permite dividir a las estrellas por su respuesta a la absorcidén interestelar, 1o que nos
ayuda a mejorar la calibracién.

v Se aplica este criterio sobre las estrellas de las Hiadas y se separan las estrellas
AF. o

Con las ecuaciones propuestas para desenrojecer se obtuvieron los indices de
color intrinsecos, y considerando que el enrojecimiento es minimo se calcularon las
Magnitudes Absolutas por medio de las paralajes para la muestra de estrellas Hiadas-
AF y se obtiene la correlacién correspondiente:

Al momento tengo varias correlaciones con coeficientes con razén T (('oehc1ente
/ error del coeficiente) mayor a 3 y que me permiten calcular la Magnitud Absoluta
con una o % 0.32, de entre las correlaciones probadas la mejor correlacién con solo
dos términos es la siguiente:

My = 2.251 +.7.15323 * (b — y), — 0.366125 * (¢),/(m), (4.9)

Los coeficientes calculados y sus respectivas sigmas se describen en la Tabla 4.2.

Aplico esta ecuacién a los datos de las Hiadas y comparo las Magnitudes Abso-
lutas obtenidas mediante la calibracién y mediante la ecuacién (1.3). Ver Fig. 4.19.

Hay dos estrellas que se salen del comportamiento general HD28319 y H D30810.
Sus valores fotométricus estdn en la Tabla 4.3.
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sFigura 4.19: Diagrama H R para My versus el indice de color (b— y) de las estrellas
del catalogo de las Hiadas y sobre ellas en color negro la My calculada.
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Tabla 4.2: Correlacion para obtener My

coeficientes o coeficiente
AC 0)= 2.251 0.390  5.769
AC 1)= - 7.153 0.643 11.112
AC 2)= -0.366 - 0.074 -4.886
O'(A.'fv) = 0.292
CHISQR=  8.6816E-02 Rpqp = 0.9809

FTEST= 1233.9363 NSTARS= 100

Calculando nuevamente la correlacién sin estos dos objetos se obtiene gue:

My =2.082 + 7.403 % (b — ¥), — 0.323 * (c)o/ (M)

Y las sigmas de los coeficientes, razones T y coeficientes de correlacién se dan
en la Tabla 4.4.

Estd calibracion es valida para 0.1 < My < 4.5, que es el intervalo de Magnitudes
Absolutas a partir de donde se obtiene, extendiéndose un poco mis de los limites
del intervalo dado por Keenan (1963).
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Tabla 4.3: Estrellas retiradas en la correlacién de My,

‘WD OV (b-y) m, a1 Hp w SP

28319 3.408 0.112 0.217 0.927 2.831 21.89 A7III
30810 6.756 0.352 0.182 0.359 2.615 20.15 F6V

Tabla 4.4: Correlacién para My

coeficientes o coeficimte

- AC0)= 2.082. 0.361 5.765

AC D= 7.403 0.593 12.484

AC 2)= -0.324 0.070 -4.634
oMy = 0.265

CHISQR= .072 Ruur= 0.984

FTEST= 1422.1254 NSTARS= 98




Capitulo 5

RESULTADOS FINALES

5.1 RESULTADOS OBTENIDOS CON LA CA-
LIBRACION PARA DESENROJECER

(a) Como mencionamos anteriormente en el diagrama Hf versus ¢; la linea ZAMS
definida por Crawford (1975) se entrelaza para las estrellas B con la linea ZAMS
de las estrellas A y F (Fig 4.17). Al calibrar con la propuesta de este trabajo,
obtenemos una linea que pasa tocando las Hiadas, (Fig. 5.1).

(b) Las ecuaciones (4.6), (4.7) y (4.8) recalibran la propucsta de Crawford (1975,
1978, 1979), redefiniéndola. La diferencia entre ambas propuestas se visualiza de
manera clara en el diagrama de Hf versus ¢; descrito en la Fig. 5.1. El cual se
describe de manera similar al diagrama de la Fig 4.17.

{c) La Fig. 5.1 nos muestra el diagrama donde tenemos a las estrellas del catalogo
HHM pintadas en color morado, en azul claro estin las estrellas AF y en azul rey las
estrellas pertenecientes a las Hiadas. La linea amarilla ancha es la linea propuesta
en este trabajo como secuencia ZAMS.

(d) Proponemos una calibracién para desenrojecer la cual queda exclusivamente
en funcién de Hf, tnico indice fotométrico que no esta afectado por el enrojeci-
miento.

69



70 CAPITULO 5. RESULTADOS FINALES

5.2 RESULTADOS DE My SOBRE EL CATALOGO
HHM.

Con los valores fotométricos va desenrojecidos obtuvimos la calibracién de My para
“las estrellas de AF, encontrando la ecuacién:

My = 2.082 +7.403 * (b — ), — 0.323 * (c)o/(m)o

y con dicha ecuacién se calcula la Magnitud Absoluta para las estrellas del
catdlogo HHM cue cumplen con los criterios para obtener los colores intrinsccos.:
Para 1o cual se separa del catdlogo de HHM a las estrellas comprendidas entre
los segmentos meuncionados en la seccion (4.3.1), para tener nna muestra de estrellas
APF de secuencia principal. .
Se grafica el grupo de estrellas (AF) en un diagrama de color dentro de la
muestra total de estrellas para verificar que estan dentro del drea de calibracién. El
diagrama (Fig. 5.2) muestra perfectamente separado un grupo de estrellas AF sobre -
la secuencia principal. _
Se emplean las ecuaciones de desenrojecimiento, ya mencionadas, en la muestra
de estrellas AF y gréfico los valores resultantes dentro del diagramma de color.
En el diagrama (ver Fig. 5.3) se observa que al desenrojecer parte de éstas es-
trellas tienen valores de (b — y), mayores a 0.5 y corresponden a otro grupo esielar.
“Esto es importante de notar pues si observamos con detenimiento las Figs. 4.8, 4.9 y
-4.10, los diagramas de H S versus color, podemos ver que la curva se levanta en las
‘estrellas con tipos espectrales maés tardios que GO. Igualmente podemos ver que las
Jdineas que enmarcan las estrellas a considerar dejan fuera a estos grupos estelaies.
Se aplica la ecuacién para obtener la Magnitud Absoluta a la muestra de estrellas
del catdloge HHM — AF e igualmente se calcula la Magnitud Absoluta por medio
-de la paralaje conocida. La Magnitud Absoluta obtenida mediante la calibracién es
valida para 0.1 < My < 4.5.
Al desenrojecer y obtener la Magnitud Absoluta se encuentra que hay estrellas
«con valores con My > .5 las cuales estdn fuera del limite de la correlacién propuesta.
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Figura 5.1: Diagrama de color. El diagrama de (b — y) versus indice de color (u —b)
muestra en color negro a la de estrellas del catdlogo HHM y en contraste los corres-
pondientes valores para las estrellas que cubren las condiciones para ser estrellas AF
de secuencia principal.
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Figura 5.2: Diagrama de color. El diagrama de (b — y) versus indice de color (u — b)
muestra en color negro a la de estrellas del catdlogo HHM y en contraste los corres-
pondientes valores para las estrellas que cubren las condiciones para ser estrellas AF
de secuencia principal.
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Figura 5.3: El diagrama de color (b — y) versus indice de color (u — b) en color negro
a la de estrellas del catalogo HHM y en contraste los correspondientes valores ya
desentojecidos (b — ¥)o y (u — b), para las estrellas que cubren las condiciones para
ser estrellas AF de secuencia principal.
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Figura 5.4: Diagrama HR para My versus el indice de color (b -- y) de las estrellas
del catilogo HHM — AF' y sobre ellas en color negro la My, calculada. Observe los
puntos botados fuera de los limites de la ecuacién.
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En la Fig. 5.4 graficamos el color intrinseco (b — ¥}, versus la Magnitud Absolu-
ta; marcando con puntos negros las Magnitudes Absolutas calculadas mediante la
paralaje y en una linea las Magnitudes Absolutas obtenidas mediante la ecuacién
propuesta en ¢ste trabajo. Se observa que la calibracién propuesta se centra sobre
la muestra de estrellas. '

La grifica también muestra que para valores de My > 5.0 la solucién obtenida
no sirve (ver Fig. 5.6).

Se grafican las diferencias-entre la Magnitud Absoluta obtenida mediante la
paralaje y la Magnitud Absoluta obtenida de’la correlacién propuesta versus la
Magnitud V y se encontré que para estrellas con ¥ > 8 existc una alta dispersion.
‘La Fig..5.5 nos muestra este resultado. ¢

Para comparar el resultado se célcuio la Magnitud‘Absoluta enipleando la ecnua-
cién (1.3) y se aplico la correccién Ay dada por Crawford (1975) donde :

Ay = 43E;_y,

y se calculo la diferencia entre la magnitud obtenida por medio de la correlacién
y la Magnitud Absoluta obtenida por medio de la paralaje con la correccién A,
incluida. De 2496 estrellas tengo 13Y6 estrellas con una diferencia entre ambas
magnitudes menor a 0.5. El histograma mostrado en la Fig. 5.6 nos describe la
distribucién de las diferencias entre dichas Magnitudes Absolutas.

Para saber si el proceso me permite identificar bien la distancia al objeto de-
senrojeciendo y calculando la Magnitud Absoluta, trabajo con dos cimulos muy
conocidos y de los cuales también sabemos su distancia. Los cimulos seleccionados
tienen diferentus caracteristicas estando con y sin gas y son Alfa Per y las Pléyades,
(ver Tabla 9).

En la Tabla mostramos los datos citados por Pinsonneault y colaboradores
(1998), de los médulos de distancia y enrojecimiento encontrado para algunos cimulos
que emplearemos en este trabajo.
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Tabla 5.1: Modulos de distancia calculados.

Cimulo Modulo de distancia(mag) enrojecimiento

aparente Hipparcos . E(B-V) mag
Pléyades 5.61 5.33 0.05
alPer 6.36 6.33 0.10
Hiadas 3.01 . 3.33 0.9

5.3 COMPARACION CON LAS PLEYADES

Crawford y Perry (1976) analizan €l cimulo de las Pléyades, encontrando un
enrojecimiento variable con E(B — V) = 0™.00.a (B — V) = 0.358. En el caso de .
las estrellas tipo espectral F encontraron un enrojecimiento entre 0.0™33 4 0.0m22 ‘

Separo del catdlogo de Hauck & Mermillod (1998) las estrellas observadas con fo-
tometria de Strémgren quie pertenecen a las Pléyaces y de entre ellas separo aquellas’
con paralaje reportada por el satélite Hipparcos; quedando una muestra de veinte y
cinco objetos.

De estos objetos separo aquellos que cumplen con los criterios de estrellas AF
y calculo la Magnitud Absoluta. Con la Magnitud Absoluta calculo la distancia
correspondiente quedando dos estrellas a a 51 y 60 parsec, 6 estrellas entre 159 y
182 parsec y dos estrellas a 248 y 259 parsec. La Tabla 10 nos da los resultados
encontrados para éstas estrellas y los colores intrinsecos obtenidos.

5.4 COMPARACION CON o PER.

Separo a las estrellas conocidas como pertenecientes al ciimulo y que estdn observa-
das con fotometria de Stomgren. De esa muestra de estrellas separo a las estrellas
AF siguiendo los criterios ya mencionados y calculo las magnitudes absolutas y con
la Magnitud Absoluta calculada determino la paralaje que deberia poder observar
y la distancia. Tengo cinco estrellas que cumplen con los criterios de estrellas AF
de secuencia principal las cuales una de ellas es binaria (HD20400).
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Y las restantes cuatro estrellas marcan distancias a 32 y 45 parsecs y a 300 y
399 parsecs.

Igualmente calculo la Magnitud Absoluta para datos de las estrellas de « Per,
los resultados obtenidos estan en la Tabla 11.

‘? Que confianza tenemos en nuestros resultados??

Para responder esta pregunta tenemos que coniparar con los datos conocidos mas
confiables. Siendo estos los resultados obtenidos por los satélites del Hipparcosy del
Tycho. Tomo la informacién del satélite Hipparcos y del Tycho 1 de las paralajes
meridas a dichos objetos y comparo con las paralajes calculadas a partir de nuestra
calibracién de distancia.

Las paralajes que calculo son muy similares a las calculadas por el satélite del
Hipparco y del Tycho.

5.5 CONCLUSION

A) Al analizar una muestra muy completa de estrellas con todos los tipos espectrales
se observa que la extincién interestelar es funcién de la longitud de onda (\) y que
se afecta de manera diferente segin el tipo espectral de la estrella. Un ejemplo de
esto se muestra en la Fig.5.7. Esto permite concluir que el enrojecimiento debido al
polvo interestelar afecta, sobre la misma regién espectral (A), de manera diferenté a
las estrellas, dependiendo de su tipo espectral.

Al graficar el indice K versus los indices de color (u—wv), (v—b) y (b--y) empleando
una muestra de estrellas tan amplia se observa claramente que se dividen las estrellas
en al menos dos franjas de acuerdo a su tipo espectral; lo que perinite separar a las
estrellas AF (estrellas con tipo espectral A tardias y F) mediante seis ecuaciones
lineales dos para cada uno de los indices de color respectivo, (ver Capitulo 4, Tabla
4.1).

B) El presente trabajo proporciona una nueva calibracién para desenrojecer las
medidas fotométricas en el sistema de Stromgren de estrellas AF, todas ellas en
funcién solamente de H3 y permitiendo obtener los indices de colores intrinsecos en
funcién del indice HB y calcular con ellos las diferencias de indices de color m, y ¢;.
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Tabla 1: Resultados obtenidos en las estrellas AF en las Pléyades

HD V (b—v)o (m1)o (Ci)o HB Paralaje o(pi) Paralaje E(b—1vy) My(par) My(cal) DIS
Hipparcos calculada
23609* 6.997 0.306 0.169 0.428 2.653 16.100 3.031 19.288 0.034 2.886 3.423 51.846
23822* 6478 0.230° 0.176 0.593 2.714 13.440 2120 16.404 0.013 2.066 2.553 60.962
23157 7.935 0166 0205 0.781 2.778 9.480 2.819 6.264 0.058 2.571 1.919 159.630
23289* 9.000 0.247 0.171 0.549 2.699 9.760 3.947 5.578 0.016 3.879 2.732 179.274
24132% 8872 0.255  0.169 0.530 2.692 7.560 3.265 6.170 0.003 3.253 2.823 162.081
23642 6.807 0.057 0.197 1.031 2877 9.050 1.590 5.701 -0.016 1.659 0.587 175.418
23763* 6.940 0.060 0.199 1.027 2.875 6.900 1.134 5473 0.013 1.077 0.631 182.728
24076 6.920 0.070 0.205 1.011 2867 9.830 1.883 5.948 -0.006 1.909 0.792 168.124
23388 7.720 0.061  0.199 1.025 2874 11.210 2.968 3.859 0.037 2.809 0.653 259.102
23632 6.980 0.025 0.173 1.070 2.899 8.350 1.588 4.021 -0.011 1.638 0.002 248.684

V6L
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Tabla 2: Resultados obtenidos en las estr'ellas AF en a Per

(a)o

Hf Paralaje o(pi) Paralaje

E(b-y) Myl(cal)

HD V (b—y)o (mi)o dist.
Tycho Calc.

20675 5.950 0.302 0.168 0.435 2.656 _ 23.5 2.9 30.485 -0.009  3.370 32.803

21045 7.322 0.357 0.187 0.357 2.621 27.6 4.5 21.90% -0.014 4.024 45.660

20400 8.280 0.206 0.186 0.660 2.737 -1.5 6.2 6.399 0.041  2.311 156.278

20344 8.020 0.060 " 0.199 1.027 2.875 -2.4 8.2 3.328 0.053 0.631 300.473

21600 8.660 0.061 0.199 1.025 2.874 2.1 6.1 2.503 0.053 0.653 399.457
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(b—y)o. = 244. 549 262, b74H,6 +94.387H ﬁ2 — 11.352Hp°
gy + 8 216E 03 e (5.1)

(v—b)o = 811.834 — 882.393H 3 + 320, 024Hﬂ2 — 38, 710Hﬂ3 (5.2)
Ow-p) * 1.498E — 02 : e

(=) =~ 1231.59 — 1345.92H 5 -+ 489. 817H,82 ’
Olucw) J: 2.1916E - 02 :

' »luta calculada en funcxon de las paralajea trigonomé trlcas conocldas via ’vlagmt.ud
) Absoluta. ca]('ulada en funcién de los indices de color ya desenrojecidos, empleando
o pa.ra. la cahbracxon los valores fotométricos y las parslajes de las Hiadas.

My = 2.082 + 7.403 * (b — y), — 0.323 * (¢),/(m)o

E) Se verifico estd correlacién con los valores fotométricos de la muestra total de
estrellas AF del catdlogo HHM (ver seccién 4. 2\ y las estrellas AF de los ciimulos
de las Pléyades y a Per.

En trabajos posteriores queda por hacer:

A) La calibracién sobre la franja inferior que incluye estrellas con tipos O, B y unas
cunantas A tempranas, y

B) El de las correspondientes estrellas que caen por encima de la franja calibrada
correspondientes a estrellas con tipos G, K y M.

Z8TA TESIS NG SALY
OF 1A BIRTIOTHOA
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Figura 5.7: Diagrama de (u-v) versus Hf3 para estrellas de secuencia principal y para
Cefeidas. Se enmarca en tono de contraste las estrellas AF de secuencia principal
y con diferentes simbolos, tridngulo a las Cefeidas y "#” a las estrellas de tipos
espectrales O, B, G, K. En la Tabla 5.12 indicamos las Cefeidas que muestran
alguna anomalia.
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C) Es posible mejorar el criterio de enmarcar por medio de dos lineas rectas para
determinar las estrellas a desenrojecer, el cual es inexacto, si consideramos que la
‘correlacion encontrada es de tercer orden. KEsto es muy evidente en el caso del
diagrama de Hf versus (¢ — v). Lo podemos ver en la Fig. 5.8 donde se grafica el
criterio de (u—v), con una linea continua y por medio de puntos azul claro se sciala
las lineas rectas que enmarcan el criterio, y con puntos azul rey los datos de estrellaz
de ias Pléyades de tipus espectrales A y F de (u — v) sin desenrejecer y en amarillo
i0s ya desenrojecidos. Se observa que las lineas rectas no enmarcan con el mismo
grosor toda la curva calculada. Si coloco dos curvas paralelas y desplazadas £0.1 y
=+0.2 al ajuste propuesto (ver Fig. 5.9) se puede ver lo complejo de la definicién del
intevvalo a considerar

D) Bl ciimulo de las Hiadas estd definido como in grupo-y se observa en el diagrama
de Hp vevsus V' varias de las esirellas que parecen marcar un segundo turn-off (ver
Fig. 4.3}, evidencia de otro, grupo de estrellas muy cercanos entre si, pero con

-diferznie edad. Para asegurarnos de si son dos grupos muy cercanos de diferentes
edades o 3i cxiste algin error sistemdtico en las observaciones «ue pudiera dar cste
efecte, es necesario revisar los movimientos propios de las estrellas de dicho cimule,
trabajo gue se realizara con posterioridad.

- B) Aplicar esta relacién a las estrellas § Scuti de secuencia principal para establecer
una nueva relacién Periodo-Luminosidad
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(u-v),

Figura 5.8: Diagrama de (u —v) versus H 3 para estrellas de secuencia principal. Los
puntos azules enmarcan el criterio para separar éstas estrellas.



5.5. CONCLUSION | 83

3 T T L) "7 I T T l L) L L3 ' L)
2 - —
.l
R .
5 -
= -1
1 ]
(O o -

A ) L 1 ) . L ] N N X S

: 3 2.8 2.6 2.4
ng

Figura 5.9: Diagrama de (u —v) versus Hf para estrellas de secuencia principal. Las
curvas en azules enmarcan el criterio para separar éstas estrellas.
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Tabla 5. 12 Un ejemplo de la separacién por la clase de lummo.,lda.d se puede ver
al graficar la muestra de estrellas cercanas y el grupo de las Ceféidas de Arellano
et al. (1998). La mayoria de éstas Ceféidas tienen Hf entre 2.55 y 2.75, por lo
que se sefialan tres de ellas que poseen una HB mayor (YAur, TXMon V445Cas).
Igualmente se ven cuatro supergigantes localizacdas en el intervalo de estrellas AF
de secuencia principal y una de ellas tiene valores ¢; negativos (HR2859).

‘Ident. v - Hp
YAUR . 10.032 2.847
V445CAS  11.010 2.855

TXMON ~ 11.961 0.147 0.060 ~ 1.111 2.830

* TXMON i1.994 0.130 0.104 1.032 2.835
© TXMON 11.934 0.177 0.039 1,050 '2.821
HR2859  5.936 0.458 0.105 ~0.021 '2.593
HR2859  5.223 0.455 0.107 -0.017 2.605
HR2859  5.856 0.451 0.123 -0.069 2.572
HR2859  5.904 0.449 0.137 -0.074 2.573
HR2859  5.874 0.445 0.136 -0.058 2.569

Valores promedio de supergigantes
del catdlogo de Arellano & Parrao (1990)

VXPUP 8.369 0.283 0.167 0.471 2.670
HR1746 6.334 0.249 0.196 0.643 2.674
HR8718 5.913 0.267 C.160 0.484 2.665
HR9059 5.676 0.311 0.171 0.487 2.651
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