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Introduccion

Los ctimulos abiertos son conjuntos fisicos de estrellas que se formaron al
mismo tiempo, a partir de la misma nube de gas y polvo cdsmico, y que permanecen
unidas debido a su mutua atraccion gravitacional. Representan ejemplos de estrellas de
edad constante y comparable composicion quimica intrinseca, importante en el estudio
de la evolucién y formacion estelar.

Debido a su movimiento orbital alrededor de la Galaxia, son excelentes
marcadores de los movimientos cinematicos y dinamicos de la Via Lactea. Es por ello
que el estudio de los cumulos abiertos es importante, pues permite conocer parametros
astrofisicos significativos para modelar desde la escala global de la Galaxia, hasta
procesos en estrellas individuales pre secuencia principal y post secuencia principal.

Sin embargo, de muchos cimulos vemos s6lo algunas pocas estrellas brillantes,
por lo que el problema de determinar la pertenencia es muy importante. Para ello, es
necesario conocer la distancia, el enrojecimiento y la magnitud absoluta miembro a
miembro.

Alrededor y dentro de los cimulos, hay polvo y nubes de hidrogeno de densidad
no uniforme, que son parte del material del cual se formaron; este material provoca
enrojecimientos variables a lo largo de toda la region, que se reflejan en la dispersion de
los diagramas estelares (diagramas Hertzprung — Russell, diagrama color — color,
diagrama magnitud — color, entre otros).

La fotometria de Johnson (UVB) para determinar parametros fisicos de cumulos
galacticos, permite conocer caracteristicas generales de las asociaciones, mientras que
con la fotometria de banda intermedia, podemos determinar caracteristicas individuales.
El presente trabajo tiene por objetivo estudiar dos cumulos abiertos, NGC 1647 y
NGC 1778, mediante la fotometria de Stromgren (ubvy — p), para determinar sus
parametros fisicos: enrojecimiento, modulo de distancia, distancia y edad. Los
resultados serdn comparados con los obtenidos de la fotometria de Johnson, extraidos de
la literatura.

Una vez conocidos los pardmetros, determinaremos, en base a la distancia
individual de las estrellas, si pertenecen a las asociaciones. Existen otras caracteristicas
importantes en el estudio de la evolucion estelar; estas propiedades son la temperatura y
la gravedad superficial. La relevancia de conocer la temperatura y la gravedad
superficial de las estrellas, es que con ellas podemos determinar la edad de los cimulos.
Si podemos determinar la edad, la distancia y la magnitud absoluta de las estrellas
componentes de un cimulo estelar, lo habremos caracterizado completamente.

Este trabajo comienza definiendo un concepto fundamental: ;qué son las
estrellas y como las caracterizamos? Después se expone el proceso de evolucion estelar
y los tipos de asociaciones de estrellas que hay en el Universo. Una vez introducidos los
conceptos basicos, se presenta el sistema fotométrico de Stromgren y se explica el
proceso de observacion para medir los indices fotométricos, y el proceso de reduccion
de los datos obtenidos. Finalmente, se hara un tratamiento analitico de los datos
observacionales para determinar los pardmetros fisicos de las asociaciones.



1. ESTRELLAS
1.1 Caracteristicas de las Estrellas
1.1.1 Clasificacion

El estudio de la evolucion estelar es un proceso que se manifiesta a través de una
serie de cambios en una o mas caracteristicas del objeto estudiado. En astronomia, se
denomina evolucion estelar a la secuencia de cambios que una estrella experimenta a lo
largo de su existencia. El primer paso para estudiar las propiedades de los cuerpos
celestes es estudiar al mayor numero posible de ellos, para después seleccionar ciertas
caracteristicas y usarlas como un sistema de clasificaciéon. No obstante, el paso mas
basico es determinar cuales de estas caracteristicas sirven para que la clasificacion
resultante tenga un sentido fisico importante. Lo anterior es de suma importancia pues
estas caracteristicas proveen un orden sistematico a la clasificacion que resulta de
considerarlas.

No hay duda de la evolucion de las estrellas, de hecho, el proceso de
clasificacion presupone que los objetos clasificados cambian sus propiedades. Sin
embargo, se han encontrado algunos objetos que no cumplen satisfactoriamente con las
propiedades en comun; aquéllos objetos extrafios son importantes en astronomia pues
son un claro indicio de que la concepcion del Universo estatico es equivocada, debemos
buscar cambios graduales en las caracteristicas de los objetos celestes.

Una estrella es una esfera de plasma auto gravitante, en un estado de equilibrio
hidrostatico o muy cercano a €I, que genera energia en su interior de manera sostenida
mediante reacciones termonucleares. La energia generada se emite al espacio en forma
de radiacion electromagnética y viento estelar.

En fisica, un plasma es un sistema que contiene un nimero significativo de
particulas cargadas (iones) libres, cuya dindmica presenta efectos colectivos dominados
por las interacciones electromagnéticas entre las mismas, diferenciandolo de este modo
del estado gaseoso, en el que no existen efectos colectivos importantes. El equilibrio
hidrostatico se produce en un fluido en el que las fuerzas de presion y la gravedad estan
equilibradas. En el caso de una estrella, existe un equilibrio entre la fuerza de gravedad
que actua atrayendo el gas estelar hacia el centro y comprimiéndolo, y la variacion
radial de presion que actua en sentido contrario intentando expandir el sistema. En
condiciones normales la estrella esta en equilibrio y adopta una forma esférica estable.
En una estrella la presion tiene dos partes, una hidrostatica y otra producida por la
presion de radiacion. La presion que sostiene a las estrellas es fruto de la liberacion de
energia en el centro de éstas por medio de reacciones de fusion nuclear.

Ahora, lo primero que tenemos que hacer es determinar cudles de las
caracteristicas de las estrellas son fundamentales y cuéles son de importancia secundaria
para su clasificacion.

1.1.2 Brillo y Distancia

Las estrellas difieren de manera mas obvia en el brillo, basta con echar una
mirada al cielo durante una noche estrellada para darse cuenta de ello.



Desafortunadamente, el brillo de una estrella no puede ser medido directamente, pues
no so6lo depende de las caracteristicas intrinsecas de las estrellas, sino también de su
distancia con respecto del observador. Por lo tanto, si queremos saber qué tan brillante
es una estrella, primero debemos determinar qué tan lejos estd. Pero aqui tenemos otro
inconveniente, uno de los problemas mas dificiles en astronomia es precisamente el
medir distancias. Mas aun, dado un método, usualmente sélo es aplicable a un nimero
restringido de estrellas.

Hay dos métodos en astronomia para medir distancias directamente. El primero
de ellos puede ser usado con estrellas cercanas (aquéllas que no se encuentran mas que
algunos cientos de afios luz' lejos del Sol), es el método de paralaje. Segin la Tierra
viaja alrededor del Sol cada afio, su posicion, digamos a medio verano y medio invierno
puede ser pensada como equivalente a la derecha y a la izquierda del Sol (figura 1).
Entonces, una estrella cercana oscilara hacia adelante y hacia atrés en el contexto de las
estrellas mas distantes. En este caso, la magnitud de oscilacion dependerd de la distancia
de la estrella. Por lo tanto, la distancia puede ser estimada midiendo la oscilacién con
respecto a las estrellas de fondo. Una estrella que se encuentra a 300 afios luz de
distancia tiene una oscilacion tan pequefia que es virtualmente indetectable, lo que
representa un limite superior mas alld del cual resulta impracticable medir distancias
con el método de paralaje.

Figura 1. Paralaje estelar. Segun la Tierra se mueve del punto 1 al punto 2 en su 6rbita alrededor del Sol,
la estrella X parece cambiar de posicion, primero parece estar frente a la estrella Y, y después frente a la
estrella Z. El angulo « es el paralaje de la estrella X.

Denominamos 7 a la distancia entre el Sol y la Tierra, equivale a una unidad
astronémica: 1U4 =150x10° km entonces

1UA4
tanag = ——. 1
7 (D

Pero a es muy pequeiio por lo que tana = a, tenemos entonces

_ U4
"

d )

Si @ es un segundo de arco, entonces tana =4.8x10° y por lo tanto

d =3.084x10" km , es la distancia a la que se encontraria un objeto celeste cuando su
paralaje fuera 1 segundo de arco. A esta distancia se le conoce como pdrsec o pc.

" El afio luz — la distancia que viaja la luz en el vacio en un afio — es una unidad conveniente en

astronomia. Es igual a 9.46x10" km (poco menos de diez billones de kilometros). Un afio-luz no es
una unidad de tiempo, sino de longitud.
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Una vez que se ha establecido la distancia a una estrella, y se ha medido su brillo
aparente, podemos conocer el brillo real de la estrella, es decir, su brillo intrinseco pues
depende de ambas cantidades.

El otro método para determinar distancias en astronomia esta dirigido a aquéllas
estrellas que se encuentran a mas de 300 afios luz del Sol (que son la abrumadora
mayoria de las estrellas). En este método, se escoge un tipo especifico de estrella, una
facilmente reconocible; después es necesario determinar su distancia y brillo intrinseco,
tal vez con el método de paralaje. Entonces, siempre que se encuentra una estrella del
mismo tipo, pero a gran distancia, una comparacion entre su brillo aparente y el brillo
intrinseco conocido de la estrella ejemplo nos dice qué tan lejos esta.

Hasta ahora hemos destacado la diferencia entre brillo aparente, que es el que
medimos, y brillo intrinseco o brillo absoluto. Aln cuando las diferencias en distancia
han sido eliminadas, de forma que sélo tratamos con los brillos absolutos, encontramos
que las estrellas difieren tremendamente de una a otra en su brillo; el rango de variacion
es tan grande que resulta impractico hablar del brillo intrinseco para hacer
comparaciones. En lugar de hablar del brillo de las estrellas, hablamos de su magnitud.
Una estrella tiene una magnitud mas que otra si es cerca de dos y media veces mas
luminosa.

El concepto de magnitudes estelares data desde las observaciones hechas por
Hiparcos (~130 a.C.) y Ptolomeo (~150 d.C.), quienes clasificaron las estrellas visibles
al ojo humano (sin ningln instrumento) en seis grupos de acuerdo con su brillantez. A
cada grupo le asignaron lo que ellos llamaron una magnitud; asi, a las estrellas mas
brillantes las clasificaron con magnitud 1 y a las mas débiles las clasificaron como
magnitud seis. Siglos después, John Herschel (~1827) encontré que el cociente de las
intensidades o flujos entre las estrellas de primera magnitud y sexta magnitud era de
100:1

by
1 =100, 3
P 3)

6

la escala de magnitudes aparentes es logaritmica; dos estrellas que difieren en una
magnitud, tendran la siguiente diferencia en brillo

5
Dby xbs 2100 = [B] 2100 0 D=2s10. (4)
b2 b3 b6 b2 b2

En general, los brillos aparentes de dos estrellas n y m, estan relacionados con
sus magnitudes aparentes de la siguiente forma

b 2 \n—
In =100y s (5)
Las magnitudes en términos de los brillos estan dadas por la siguiente ecuacion

n—m= 2.510g(2’"]. (6)

n
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De la expresion (6) se aprecia que no se puede determinar la magnitud de una
estrella a menos que se haga con respecto a otra, que en este caso se denota como m.
Sabemos que la luminosidad varia como la distancia al cuadrado, es decir, las
luminosidades para una estrella de referencia y otra en general serian

L, =4mR.0T;,
y (7)
L, =4mR’ 0T .

Si suponemos que tienen la misma luminosidad L, =L =L, entonces los
flujos estan relacionados so6lo con las distancias

bm —_— R}’I ’
(2]

Sustituyendo la expresion de flujo en términos de magnitudes, tenemos

R
-m_ =5logl —* |. 9
m, —m, g(RJ )

m

Para comparar la magnitud aparente de una estrella con otra necesitamos referir
la magnitud intrinseca de la estrella a una distancia estandar, adoptada como 10pc
(32.6anos luz). A esta magnitud se le denomina magnitud absoluta M. Asi,

m-M =510g(§)) = M=m+5-5logR. (10)

Si m y M se refieren a la misma estrella, siendo m la magnitud aparente
(observada) y M la magnitud absoluta, entonces la expresion m —M se conoce como
modulo de distancia. La distancia R se puede expresar como

logR:(m_SM]+1. (11)

En la préctica no se puede calcular la magnitud absoluta de una estrella a menos
que se conozca su distancia, y €sta expresion da un método para conocerla.

1.1.3 Temperatura superficial, Color y Espectro.

Si miramos las estrellas a través de un telescopio, o incluso con un par de
binoculares, pronto observaremos que las estrellas también difieren en el color. Algunas
son azules casi blancas, algunas son rojas, y algunas varian entre estos dos colores. Las
diferencias en color se deben a diferencias en temperatura; podemos deducir por nuestra
experiencia con objetos calientes, que las estrellas azules o blancas tienen temperaturas
superficiales mas elevadas que las estrellas rojas. El color de una estrella se obtiene
usualmente examinando su luz a través de filtros de color, uno rojo y uno azul por
ejemplo (figura 2). La estrella roja aparecera muy brillante en el filtro rojo, pero muy
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débil en el filtro azul, y lo opuesto para la estrella azul. La inspeccion hoy en dia no se
hace con el ojo humano, sino con detectores fotoeléctricos.

Azul Rojo

Figura 2. Un campo de estrellas fotografiado sucesivamente con filtros para luz azul y luz roja.
La estrella 1 es una estrella tipica azul, la estrella 2 es una tipica estrella roja.

Un método mas complicado para obtener temperaturas estelares depende del
espectro de la luz estelar. Si ponemos un prisma al final del telescopio y lo apuntamos a
una estrella, encontraremos que la imagen de la estrella estd dibujada como una linea de
colores que va desde el rojo en un extremo, pasando por el amarillo, verde, azul y
violeta en el otro extremo. Este es un espectro estelar; normalmente la luz de las
estrellas se hace pasar primero por una rendija para obtener bandas en lugar de lineas, si
analizamos en detalle estas bandas encontraremos que hay lineas oscuras, que
corresponden a longitudes de onda donde no hay luz. Segtn la radiacion del interior de
la estrella viaja hacia la superficie estelar, los &tomos presentes en la region superficial
absorben parte del flujo, lo que produce las lineas de absorcion. La habilidad de un
atomo para absorber radiacion depende de la temperatura de sus alrededores. Para cada
atomo particular, hay una temperatura a la cual absorbe radiacion de forma mas
eficiente; a muy altas temperaturas puede suceder que el &tomo se comience a ionizar, y
a muy bajas temperaturas puede ser que no sea suficientemente excitado para dar un
salto cuantico y emitir radiaciéon. De tal modo que estudiando el espectro estelar
podemos determinar la temperatura superficial de las estrellas.

El rango de temperaturas superficiales que se ha medido es relativamente
pequefio; algunas de las estrellas mas calientes que se conocen tienen una temperatura
superficial de 50 000 — 100 000K, mientras que las mas frias tienen cerca de 3 000 K, es
decir, las temperaturas superficiales varian por un factor de cien, que es mucho menos
que la variacion en brillo estelar.

Dado que cada atomo produce lineas de absorcion mas eficientemente a cierta
temperatura, y como esta temperatura es diferente para cada tipo de 4&tomo, se tiene que
la apariencia del espectro estelar cambia considerablemente con la temperatura
superficial de las estrellas. Se ha encontrado que es conveniente agrupar a las estrellas
en base a su espectro; cada grupo corresponde a un cierto rango de temperaturas. Las
astrobnomas Cannon y Pickering trabajaban para el Observatorio del Colegio de Harvard.
Siguieron un orden alfabético determinado principalmente por la intensidad decreciente
de las lineas de absorcion del atomo de hidrégeno. Una estrella de clasificacion
espectral A indica una estrella con lineas intensas de hidrogeno; una estrella de
clasificacion B indica una estrella con lineas menos intensas y asi sucesivamente.

El astrofisico Saha, sin embargo, se dio cuenta que el orden alfabético no
necesariamente ordenaba a las estrellas en orden de temperatura superficial. Saha
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mostro que las estrellas de clasificacion O tenian muy débiles las lineas de absorcion de
hidrégeno porque tenian una temperatura tan elevada que casi todo su hidrégeno estaba
ionizado. Por otro lado, las estrellas de clasificacion M (muy cercanas en orden
alfabético a las tipo O) tenian muy débiles sus lineas de hidrégeno porque tenian tan
baja temperatura que el gas no estaba en condiciones de absorber los fotones que dan
origen a las lineas de hidrogeno. Este método de identificacion es llamado la
Clasificacion de Harvard, pues fue propuesto en esa Universidad. El cuadro de abajo
relaciona los rangos de temperatura involucrados para cada tipo espectral.

Clasificacién de Harvard (0] B A F G K M
Rango de Temperaturas 50000- 25000- 11000- 7500- 6000- 5000-
K 25000 11000 7500 6 000 5000 3500 3500-

Se aprecia que las estrellas mas calientes (frecuentemente llamadas estrellas
tempranas) cubren un rango de valores mucho mayor que las estrellas mas frias
(llamadas estrellas tardias). La figura 3 muestra las bandas espectrales de los distintos
tipos de espectros estelares.

Figura 3. Tipos espectrales: las lineas de absorcion que se observan en el espectro continuo se deben a los
atomos presentes en las atmodsferas estelares. En las estrellas mas calientes, se aprecia que el hidrogeno
esta casi completamente ionizado, mientras que en las estrellas frias, no esta en condiciones de absorber.

Las estrellas son consideradas como cuerpos negros pues la energia de la
radiacion que emiten es solo funcion de su temperatura, es decir, obedecen la Ley de
Radiacion de Planck

87hV°
B, =—1, . (12)
c3‘e & —l)

1

Las unidades de la ecuacion 12 son [B,]=Wm™Hz'sr™". La figura 4 muestra

una representacion grafica de la distribucion de la radiaciéon y el maximo de la
intensidad que se va desplazando con la temperatura, a una frecuencia maxima.
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Figura 4. Distribucion de Planck. Los objetos mas calientes emiten mas radiacion en todas las longitudes
de onda, y la luz que emiten tiene menor longitud de onda que la de los objetos mas frios, es decir, mayor
frecuencia.

1.1.4 Tamainos Estelares

Asi como las estrellas difieren ampliamente en brillo y temperatura superficial,
también difieren considerablemente en tamafio. Las observaciones han demostrado que
hay estrellas varios cientos de veces mas grandes que el Sol, pero también hay estrellas
que tienen menos de un centésimo de su tamafio. Los astronomos han dado nombres a
los diferentes tipos de estrellas dependiendo de sus caracteristicas, y el tamafio es uno
de los criterios usados para nombrarlas. Por ejemplo, estrellas que son de diez a cien
veces mas grandes que el Sol son llamadas gigantes; estrellas ain mas grandes son
llamadas super gigantes. El tamafio de las estrellas, la temperatura superficial y su brillo
son caracteristicas que estan relacionadas. Mientras mas grande sea la estrella, sera
mayor su superficie, y por lo tanto, habrd mayor superficie de radiacion. Similarmente,
estrellas con gran temperatura superficial emiten mas energia que estrellas de tamafio
comparable, pero de menor temperatura. Se tiene entonces que una estrella grande y
caliente sera extremadamente brillante, mientras que una pequefia y fria sera
considerablemente débil; por otro lado, una estrella grande y fria podria emitir la misma
cantidad de energia que una estrella pequena pero muy caliente. La siguiente tabla
muestra la clasificacion completa que incluye el tipo espectral y la clase de luminosidad.

Tabla 1
Clasificacion espectral y clase de luminosidad

Espectro  Temperatura K Color Luminosidad Descripcion
o] 50 000 muy azul 0 muy brillante, stper gigante
B 20 000 azul blanco I luminosas super gigantes
A 10 000 blanco 11 menos luminosas que super gigantes
F 8 000 amarillo blanco m brillantes gigantes
F 7 000 amarillo blanco v Subgigantes
G 6 000 amarillo \% secuencia principal®
K 4 000 naranja \% secuencia principal
M 3000 rojo \% secuencia principal

% En la seccion 2.2 se explica a detalle qué es la secuencia principal.
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Los tamafios estelares abarcan el siguiente rango que va desde las estrellas mas
pequefias a las mas grandes
0.1R,,, —1000R,,,

1.1.5 Masas Estelares

La determinacion de las masas estelares representa otro de los grandes retos en
astronomia; el unico método para determinar la masa de las estrellas es por medio de
otras estrellas. Cerca de la mitad de las estrellas en el Universo se encuentran en
sistemas binarios; dos estrellas girando una alrededor de la otra se mantienen juntas
debido a la misma fuerza que mantiene a la Tierra girando alrededor del Sol: la mutua
atraccion gravitacional. Esta fuerza depende so6lo de la distancia a la que se encuentran
entre ellas y de sus masas.

Existen tres tipos de sistemas binarios; el primer sistema es llamado sistema
binario de estrellas eclipsantes. De la pura observacion es posible medir directamente
cuanto tiempo les toma a las estrellas completar un ciclo, observando la variacion en el
flujo de luz del sistema (este tiempo es el periodo T del sistema binario). Si podemos
determinar la distancia » entre las dos estrellas en el sistema, y podemos determinar, en
base a su espectro, qué tan rapido se mueven (ecuacion 14), entonces podemos
determinar el tamafio de la 6rbita. Sabiendo esto, es posible determinar las masas
estelares usando las Leyes de Newton:

T’ - AT r (13)
G(M, +M,)
=2
V= T (14)

El segundo tipo de sistemas binarios es el sistema binario de estrellas visuales.
Las binarias visuales son estrellas que se encuentran en sistemas binarios lo
suficientemente alejadas como para determinar la distancia entre ellas observandolas
directamente; conociendo el tamafio de la separacion, podemos determinar el periodo
también por medio de las observaciones y con ello, aplicando la ecuacion 13, conocer
las masas de las estrellas componentes del sistema.

El tercer tipo de sistemas binarios es el sistema binario de estrellas
espectroscopicas. En este sistema las estrellas se encuentran muy cerca entre ellas, por
lo que no es posible identificarlas como un conjunto sino como una sola estrella. Al
analizar el espectro, se observa que es doble, es decir, hay dos estrellas orbitando. Los
estudios muestran un corrimiento Doppler periddico de las lineas espectrales de una de
las estrellas: cuando se acerca al observador, las lineas espectrales se corren hacia el
azul, y cuando se aleja, las lineas se corren hacia el rojo. Esta es la caracteristica
principal de las binarias espectroscopicas, midiendo el periodo de variacion de las
lineas, es posible determinar el periodo y la separacion entre las estrellas componentes
del sistema, a partir de la velocidad obtenida del corrimiento Doppler.

El mayor problema que tienen estos métodos de determinacion de las masas
estelares es que los dos componentes de la mayoria de los sistemas binarios estan
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demasiado cerca, por lo que su interaccion gravitacional es muy fuerte, tan fuerte que
incluso pueden extraer material de sus superficies. Esto ocasiona que las medidas sean
muy complicadas e incluso inutilizables.

Las masas estelares abarcan el siguiente rango, que va desde las estrellas menos
masivas hasta las mas masivas:

0.08M ,,, —100M g,

El siguiente cuadro es un resumen de las propiedades fisicas de las estrellas:

Luminosidad: a partir del brillo y la distancia
107 Lg, — 10° Ly,
Temperatura: a partir del color y el espectro
3000 K —-50000 K
Masa: a partir del periodo T y la separacién promedio r
0.08M, —100M
Radio: a partir de la luminosidad y la temperatura
0.1R,, —1000Rg,,

1.1.6 Composicion Quimica

Otra caracteristica importante de las estrellas es su composicion quimica, es
decir, cudles elementos quimicos estan presentes en las estrellas y cudles son sus
proporciones relativas. Para determinar qué cantidad de determinado elemento esta
presente en la estrella, debemos referirnos a la cantidad de luz que ese elemento absorbe
en la superficie estelar. Pero la absorcion de radiacion depende de otros factores ademas
de la abundancia relativa; como vimos, depende de las condiciones dentro de la
superficie estelar (de la temperatura y la presion).

Las abundancias relativas de elementos presentes varian mucho de una estrella a
otra; las variaciones en la cantidad de elementos pueden ser tan grandes que incluso
pueden producir diferencias en el color aparente de otras estrellas similares, esto debido
a que las lineas de absorcion disminuyen mas la intensidad de la radiacion en la region
violeta del espectro que en la roja.

Una de las caracteristicas mas importantes de las abundancias quimicas en
diferentes estrellas es el alto grado de uniformidad. Otra caracteristica importante es la
gran preponderancia de hidrogeno y helio; una estrella tipica como el Sol tiene cerca de
tres cuartas partes de su masa en la forma de hidrégeno y mucha de la masa restante en
forma de helio, todos los otros elementos juntos sélo contribuyen un dos por ciento del
total de la masa. Un ejemplo de la atmoésfera solar que contuviera trescientos atomos de
hidrégeno, tendria cerca ochenta 4&tomos de helio y no mas de otros dos 4tomos.

La determinaciéon de abundancias relativas de elementos comparte la misma

desventaja que presenta la determinacidon de temperaturas: las medidas que se hacen se
refieren solo a las caracteristicas superficiales de las estrellas.
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1.1.7 Edad y Algunas Caracteristicas Menores

Sin importar cémo evolucionan las estrellas, el intervalo de tiempo entre su
nacimiento y su estado actual debe ser un factor determinante; para nosotros es facil
seguir la vida de un animal o una planta desde su nacimiento hasta su muerte, pero nos
es imposible seguir un desarrollo similar para las estrellas. En términos de cambios
astronomicos, el tiempo de vida humana es practicamente nada. Hasta cierto punto, la
descripcion del conocimiento de las edades estelares es un poco oscuro, pero como
veremos mas adelante, es posible hacer estimaciones indirectas de la edad de las
estrellas.

Hemos descrito las caracteristicas estelares mas importantes y que se pueden
medir con relativa facilidad, pero hay algunas otras caracteristicas que seria conveniente
conocer, pero que no se pueden medir con precision o que sélo se pueden medir para
algunas pocas estrellas. Por ejemplo, seria util saber como estd distribuido el material
dentro de las estrellas; saber si las estrellas son densas en el centro y rarificadas hacia la
superficie, o si tienen una variacion uniforme en la densidad que decrece desde el centro
hasta la superficie. La inica forma de conocer esta informacion es por medio de los
sistemas binarios en los que la interaccion entre las estrellas es tan grande que hay un
intercambio de materia entre ellas.

1.2 Familias Estelares
1.2.1 Diagrama Hertzprung — Russell o diagrama H — R

El brillo y la temperatura superficial son las dos caracteristicas estelares mas
faciles de medir, es por ello que son las mas usadas para diferenciar una estrella de otra,
aunque no las Unicas. La forma mas util de mostrar esas diferencias es mediante un
diagrama; como vimos, todas las caracteristicas fisicas de las estrellas estan
relacionadas de alguna forma: la temperatura con el color, el tamafio con la
luminosidad, la luminosidad con la masa, la masa con el brillo, etcétera.

El diagrama H — R fue inventado por los astronomos Hertzprung y Russell,
coloca las estrellas de forma estadistica. Es util para observar propiedades globales de
muchas estrellas; es posible colocar las propiedades de diferentes grupos de estrellas, ya
sea que estén en una region determinada del cielo o que sean estrellas individuales.
Resaltara la posicion de la estrella dependiendo de sus caracteristicas al momento de la
observacion. La posicion de una estrella en el diagrama H — R depende, en general, de
dos propiedades de la estrella: a) de sus caracteristicas intrinsecas (dimension, masa,
composicion quimica, etc.) y b) de sus caracteristicas de acuerdo al tiempo de vida.

El diagrama Hertzprung — Russell se utiliza para estudiar la evolucion de las
estrellas, pues al paso del tiempo cambian sus condiciones fisicas (temperatura,
diametro, presion, luminosidad, etc.) y por lo tanto se colocan en regiones diferentes del
diagrama.

Construimos el diagrama H — R graficando los valores de las magnitudes
estelares en uno de los ejes, contra el color en el otro eje, por ejemplo. Debemos notar
que la magnitud de una estrella depende del logaritmo de su brillo, mientras que el
color, o tipo espectral, depende del logaritmo de la temperatura superficial, debido a
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esto, distancias iguales a lo largo de la gréafica representan cocientes iguales de las
cantidades relacionadas. La temperatura superficial en el diagrama, contrario a las
practicas cientificas normales, crece de la derecha hacia la izquierda. La siguiente figura
representa el diagrama H — R:
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-05 0 05 I 1.5 2

| I I | | |
Tipo espectral
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1,000,000 — T T T T =2
Brillantes Gigantes
10,000 |- o

3 100 (~ o [ E
3 i S
: . 5
£ I Azules Rojas 3 Ea
E =
E i =
3 =
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20,000 10,0007 500 5,000 3,000
Temperatura superficial (K)

Figura 5. Diagrama Hertzprung — Russell. La luminosidad esta dada como fraccion de la
luminosidad del Sol.

Hemos visto que el brillo y la temperatura superficial estan relacionados con el
tamafio estelar, asi que el diagrama H — R nos da informacion relacionada con el
tamafio. La figura 5 muestra esta relacion: se ve que el tamafio de las estrellas se
incrementa con la distancia desde la region inferior izquierda del diagrama. Es frecuente
dividir a las estrellas en diferentes tipos de acuerdo con su posicion en el diagrama; por
ejemplo, las estrellas ubicadas en la esquina superior derecha son las mas grandes, sin
embargo tienen baja temperatura superficial y por lo tanto son llamadas gigantes rojas.
Por otra parte, las estrellas ubicadas en la esquina inferior izquierda son muy pequefias,
pero también son muy calientes por lo que son llamadas enanas blancas. Cuando
graficamos un numero grande de estrellas en el diagrama, se encuentra que la gran
mayoria de ellas cae a lo largo de una linea diagonal que va desde la esquina inferior
derecha a la esquina superior izquierda. Esta zona ha sido llamada la secuencia

principal. El Sol es un miembro de la secuencia y se situa cerca de la parte central del
diagrama.

La figura 6 es una representacion visual de algunas de las estrellas que se
conocen de acuerdo con su color, temperatura superficial, tamafio, masa, etc. Lo mas
notable de la figura es que las estrellas no estan distribuidas al azar, sino agrupadas en
ciertas regiones. La figura 7 muestra las regiones mas importantes.
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Figura 6. Diagrama Hertzprung — Russell.
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Figura 7. Diagrama H — R que muestra las divisiones principales de los tipos de estrellas.
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Los diferentes grupos de estrellas en el diagrama no estan igualmente poblados.
El mayor nimero de ellas, por mucho, cae dentro de la secuencia principal. Las gigantes
rojas forman otro grupo prominente. Hay muy pocas estrellas brillantes en la region de
las stiper gigantes, y un grupo de estrellas muy débiles en la base del diagrama. Aparte
de estos grupos, hay algunas estrellas dispersadas en otras partes de la grafica que se
distinguen por su tamafio. Las estrellas en la secuencia principal son llamadas “enanas”
(aunque las estrellas en la parte superior de la secuencia son marcadamente mayores que
aquéllas al final de la secuencia). Cualquier estrella a la derecha de la secuencia
principal entra dentro de la categoria general de las estrellas gigantes. Una estrella cien
veces mayor que el Sol es llamada gigante, si es mil veces mas grande, es llamada stper
gigante; si es diez veces mayor que el Sol entonces es una estrella subgigante.
Igualmente, una estrella debajo de la secuencia principal, pero por arriba de las enanas
blancas es llamada una subenana.

1.2.2 Agrupamientos Fisicos de Estrellas

Idealmente, en nuestro afan por agrupar a las estrellas en familias, deseariamos
examinar todas las estrellas en el Universo, pero en la practica es imposible; aparte de
todas las dificultades que se presentan, el numero de estrellas involucrado es
practicamente infinito. Lo que hacemos es buscar agrupamientos fisicos de estrellas en
el cielo. Podemos aislar una de estas pequefias regiones del Universo para tratar de
examinar el mayor numero posible de su contenido estelar. Afortunadamente, las
estrellas si estan agrupadas en unidades de manera natural, las cuales podemos estudiar
de manera razonable como entidades separadas: estas unidades son las galaxias’. Una
galaxia de gran dimension puede contener varios miles de millones de estrellas, nuestro
Sol mismo se encuentra al borde de una gran galaxia, la Via Lactea. Desde nuestra
ubicacion observamos las estrellas dentro de nuestra Galaxia y tratamos de separarlas en
diferentes tipos de familias, después, limitados por el poder de los telescopios, debemos
examinar otras galaxias para ver si contienen familias estelares similares o diferentes.

Nuestra Galaxia es una galaxia espiral, es decir, consiste de un extraordinario
numero de estrellas que forman un nucleo central del cual se desprenden una serie de
brazos espirales. Los brazos espirales contienen estrellas, como el nicleo central, pero
también tienen nubes de gas y polvo que no se presentan en el nucleo. Hay otra
diferencia inmediata: las estrellas mas brillantes en el nticleo son rojas, las cuales dan al
centro de las galaxias su tipica coloracion rojiza, pero las estrellas mas brillantes en los
brazos son azules, por lo que en general los brazos tienen una apariencia azulosa.

El conjunto de nlcleo y brazos espirales es considerablemente aplanando
considerando la seccion transversal de la Galaxia, como resultado, cuando miramos al
cielo en la noche, vemos la seccion transversal de la Galaxia como una banda delgada
que atraviesa el cielo, ésa es la Via Lactea (figura 8).

Las nubes de gas y polvo (el medio interestelar) son de considerable interés en
la evolucion estelar pero también representan un obstaculo al realizar observaciones. El
problema es que el polvo oculta la luz de las estrellas; debido a esto, no podemos
estudiar un conjunto al azar de estrellas en la Galaxia como deseariamos, sino que solo
podemos estudiar aquéllos que son visibles desde nuestra posicion.

3 Las galaxias son gigantescos conglomerados de miles de millones de estrellas, gas, polvo, radiacion y
campos magnéticos; desde el punto de vista del Universo, son sus minimas unidades estructurales.
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Figura 8. (a) Plano de la Galaxia y (b) seccion transversal.
1.3 Mecanismos de Generacion de Energia
1.3.1 Ciclo Proton — Proton

Hasta poco antes de la Segunda Guerra Mundial, el origen de la energia estelar
era un misterio. Ahora es de conocimiento general que las estrellas generan su energia a
partir de reacciones de fusion nuclear que tienen lugar en el centro de las estrellas.

Como se ha dicho, el centro de una estrella esta muy caliente. La mayoria de los
atomos en las regiones centrales estan completamente fragmentados en particulas
subatémicas; estas particulas se mueven a velocidades tan altas que frecuentemente
chocan entre ellas. Los electrones no son afectados por las colisiones, pero los nucleos
atomicos pueden interactuar bajo estas condiciones. Los nticleos mas ligeros interactiian
mas rapidamente que los nucleos pesados, aunque lo anterior s6lo es parcial debido a
que se mueven mas rapido. También es parcial debido a que todos los nucleos tienen
carga positiva. Los nucleos mas pesados tienen mayor carga eléctrica que los nucleos
ligeros; cuando se aproximan entre ellos experimentan una fuerza de repulsion atn
mayor, lo que previene que haya interaccion.

En general podemos decir que una estrella mantiene su temperatura central lo
suficientemente caliente para que los elementos mas ligeros presentes interactuen. El
elemento mas ligero presente en el centro del Sol es el hidrogeno. El nucleo de
hidrégeno (un protén) choca mas frecuentemente y con mas energia que cualquiera de
los otros elementos, por lo que es el elemento que interactia (el tiempo de interaccion es
increiblemente lento para nuestros estandares: un proton tendrd que esperar, en
promedio, mas de mil millones de afios antes de que haya una reaccion de fusién con
otro proton. Sin embargo, el Sol contiene tanto hidrogeno que estas intrinsecamente
raras interacciones producen cientos de miles de millones de caballos de fuerza).

Cuando un protén interactia con otro protoén, producen primero el isétopo
pesado de hidrogeno, que conocemos como deuterio. El deuterio interactia rapidamente
con otro protébn para producir un isoétopo ligero de Helio (He?). El estado final del
proceso puede tomar varios caminos, una posibilidad es que dos de los nucleos de He®
interactien para producir un nicleo de helio He* mas dos protones. Cualquiera que sea
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el paso final, el resultado de la interaccién es producir un nucleo de helio de cuatro
protones. Pero cuatro protones pesan 0.7% mas que un nucleo de helio, es decir, la
interaccion produjo masa. Como Albert Einstein demostroé a principios del siglo XX, la
masa se transforma en energia, asi que el déficit de masa producto de la interaccion de
protones genera energia. La energia puede aparecer en varias formas, puede aparecer
como radiacion de muy alta frecuencia, puede aumentar la velocidad de las
interacciones, una parte puede ser usada para crear nuevas particulas subatomicas. Todo
el proceso desde la interaccion inicial de dos protones hasta la produccion final de un
nucleo de helio es llamado el ciclo proton — proton.

La siguiente figura es un esquema de las reacciones que tienen lugar en la
cadena proton — proton:

(1) « + ® ——= @ + unpositronyun neutrine

H' + H' —= H2 1.44 MeV (14 x10° afios)

(2) 0 + ® — $ + radiacién e Pprotén
H2 + H' —— He? 5.49 MeV (6 segundos)

O heutron

3) P+  — B +0o + o
He® + He® ——= He® + H'+ H

Figura 9. El ciclo proton — proton.

12.85 MeV (10° afios)

1.3.2 Ciclo CNO

En estrellas que son apreciablemente mas calientes que el Sol, los protones se
combinan para formar ntcleos de helio de forma distinta. Ellas utilizan los nucleos de
carbono presentes como un catalizador®: un protén se combina con un nucleo de
carbono para formar un isétopo pesado de carbono, €ste interactiia con otro proton para
producir un is6topo ligero de nitrogeno. La adicion de un tercer proton forma un isétopo
pesado de nitrogeno, pero cuando un cuarto proton se afiade al isdétopo pesado de
nitrégeno, en lugar de formarse un nticleo de oxigeno, el isétopo se rompe y forma un
nucleo de helio mas el nucleo original de carbono, que puede ser reutilizado en otra
reaccion. El resultado total de este proceso es, de nuevo, la formacion de un ntcleo de
helio de cuatro protones, por lo que la energia se genera de la misma forma que en el
ciclo proton — proton. La anterior serie de reacciones nucleares recibe el nombre de
ciclo de carbono, o mas precisamente, el ciclo CNO (figura 10).

Hasta ahora hemos considerado al hidrogeno como el principal elemento
constituyente de las reacciones. Si no hay hidrégeno, el siguiente elemento ligero es el
helio. Si la temperatura se eleva lo suficiente, de diez millones de grados a cerca de cien
millones de grados Kelvin, el nticleo de helio comenzara a interactuar formando berilio.
Pero el berilio producido es altamente inestable y se fragmenta en los dos nucleos de
helio originales. Para que el helio pueda formar un elemento més pesado, es necesario

* Un catalizador es una sustancia que incrementa la tasa de reacciones nucleares, pero sin ser consumido.
El catalizador puede reaccionar para formar un ntcleo intermedio, pero es regenerado en las siguientes
etapas de la reaccion.
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que tres nucleos de helio choquen al mismo tiempo. Una colision triple fusionara tres
nlcleos para formar un ntcleo estable de carbono. Un nticleo de carbono pesa menos
que tres nucleos de helio, por lo que también habra una produccion de energia como en
los casos anteriores. Las colisiones triples son raras bajo circunstancias normales, por lo
que el helio s6lo se fusionard en carbono a muy altas densidades y temperaturas. El
proceso de quemado de helio es llamado la reaccion triple — alfa, pues los nucleos de
helio se suelen llamar particulas alfa.

1.95 MeV (1.3 x10 afios)

2.22 MeV (7 minutos)

7.54 MeV (2.7 x10° afios)

7.35 MeV (3.5 x10° afios)

2.71 MeV (82 segundos)

4.96 MeV (1.1 x10° afios)

Figura 10. El ciclo del carbono (CNO). Las secuencias mostradas son las mas simples, las reacciones
involucradas pueden cambiar segun las condiciones en los interiores estelares varian.

A temperaturas mayores de las requeridas para realizar la reaccion triple — alfa,
otras reacciones nucleares pueden ocurrir. El helio puede reaccionar con carbono para
producir oxigeno; mas helio puede interactuar con este oxigeno para formar neon, y asi
sucesivamente para formar elementos mas pesados. El oxigeno producido al reaccionar
un nucleo de helio con uno de carbono forma un nuicleo de oxigeno y un neutron, pero
debido a que el neutrdn es eléctricamente neutro, no experimenta repulsion cuando se
acerca a un nucleo, es decir, puede entrar facilmente e interactuar. Los neutrones son
muy eficientes induciendo transformaciones nucleares, es por ello que tan pronto como
la temperatura en el interior de las estrellas se eleva, una nueva serie de reacciones
nucleares se hace posible.

La transformacion de hidrégeno en helio produce energia, la transformacion de
helio en carbono también produce energia pero la cantidad de energia generada por esta
reaccion es menor. Reacciones sucesivas continian produciendo energia pero en
menores y menores cantidades segun el nicleo atomico creado se vuelve mas y mas
pesado. Eventualmente el proceso formara hierro (cuyo nucleo contiene 56 particulas
subatomicas). En este punto las reacciones nucleares dejan de producir energia: para
crear un elemento mas pesado que el hierro es necesario invertir energia en el proceso,
pero dijimos que la energia de las estrellas proviene de las reacciones nucleares,
entonces, ;/qué pasa con una estrella que ha convertido todo su hidrogeno en hierro en el
centro? Pero antes de responder esa pregunta hay otra igual de importante, ;cOmo una
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estrella se vuelve lo suficientemente caliente para empezar a quemar hidrogeno en
helio? Las respuestas a estas preguntas (una relacionada con las primeras etapas de la
evolucion de una estrella y la otra relacionada con las tltimas) se discutiran en el
siguiente capitulo.

1.4 Ecuaciones de Interiores

La descripcion fisica de las estrellas y el estudio de su evolucion en el tiempo se
logra con un conjunto de ecuaciones que gobiernan los interiores estelares. La
deduccion de estas ecuaciones involucra la suposicion del equilibrio térmico e
hidrostatico; ademads, se toma en cuenta el transporte radiativo: la radiacién en el
interior de las estrellas es generada por reacciones nucleares y el transporte de la
radiacion hasta la superficie se logra a través de la emision, absorcion y reemision de los
fotones desde regiones calientes hasta regiones frias de la estrella. Las ecuaciones
diferenciales a resolver para determinar la evolucion fisica de las estrellas son

Equilibrio hidrostatico bajo () M, - 417 p
la influencia de la auto dr 5
gravedad (ii) dP _ p GM, P d-r,
dr r’ dt’
Generacion de energia (iif) dL, _ 477210{& _7 ds } (15)
dr dt
Radiacion (i) dar __ 3 kp L,
Transferencia dr  dac T 47>
de energia Conveccion dT 1\T dP
adiabatica (v) = (1 - )
dr y )P dr

Las ecuaciones se resuelven usando las siguientes condiciones de frontera:

(a) Enel centro de laestrella, r=0: M, =0y L =0.

(b) En la superficie de la estrella, se deben ajustar las condiciones en funcion del tamafio
y la temperatura, y por lo tanto, de la luminosidad.

El parametro &, en la ecuacion (iii) es la potencia radiativa generada en la
estrella debido a reacciones nucleares, y depende de la densidad y la temperatura. La
entropia S entra en juego debido a que, con el tiempo, las reacciones nucleares agotaran
el combustible de la estrella lo cual afectard la potencia que puede generarse. En la
ecuacion (iv), a es la constante de Stefan-Boltzmann, ¢ la velocidad de la luz en el vacio
y k es la opacidad, un parametro muy importante que se refiere a la cantidad de energia
que la estrella esta absorbiendo desde el centro hasta la superficie: la razon de absorcion
de la radiacion por el gas, que es la resistencia contra el flujo radiativo, se conoce como

. . . ; c
opacidad. El pardametro ) es la razon de los calores especificos molares y = % .
\4
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Si consideramos una estrella de masa M y luminosidad L, las ecuaciones
anteriores demuestran que es posible que tenga una configuracion estable, que se
ajustard a un radio R definido. La luminosidad L esta relacionada con R y con la
temperatura efectiva segiin (7), por lo que estrellas que tienen la misma configuracion
estructural son llamadas estrellas homologas. Estas estrellas satisfacen una relacion
entre M\,LyR o T,

$(M,L,T,)=0

La relacion anterior implica que en el diagrama H — R, o diagrama color —
magnitud, las estrellas homologas caen en una linea bien definida: la llamada Zero Age
Main Secuence (ZAMS, secuencia principal de edad cero). Pero la presencia de gigantes
rojas y super gigantes indica que al menos otro parametro entra en juego. Este
parametro es la composicion quimica de las estrellas, que cambia con el tiempo.
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2. EVOLUCION
2.1 El Nacimiento de las Estrellas
2.1.1 Las Estrellas y el Medio Interestelar

Las estrellas se forman con distintas cantidades de masa: como vimos, hay
estrellas que tienen apenas 0.08% de la masa del Sol, hasta estrellas que son cien veces
mas masivas. Desde el comienzo del estudio de la evolucion estelar, se propuso que las
estrellas nacen en el medio interestelar. Para formar una estrella se necesita una cantidad
enorme de materia, pero mucho del espacio entre estrellas estd casi vacio y no parece
posible formar una estrella juntando al tenue material que normalmente existe entre
ellas. Sin embargo, en algunas regiones del espacio existen “nubes” de gas y polvo
coésmico que son mucho mas densas que el medio normal (se les llama nubes porque se
parecen a las nubes atmosféricas, con la diferencia de que las ultimas miden cientos de
metros mientras que las nubes cosmicas miden entre 30 y 40 afios luz).

Es en estas nubes cosmicas en las que se da el nacimiento de nuevas estrellas, se
les llama también nubes oscuras porque la luz no las atraviesa y no podemos ver lo que
hay dentro de ellas, o nubes moleculares porque son muy frias y el gas que hay en ellas
estd en forma de moléculas como el hidrogeno molecular, el mondxido de carbono,
vapor de agua y amoniaco. Las nubes de material cosmico tienen millones de veces la
masa del Sol, por lo que pueden formar muchas estrellas. Una estrella que nace en
medio de una nube de material interestelar estd rodeada de parte de la nube, que
gradualmente se dispersa para dejar sola a la estrella. La dispersion ocurre debido a la
radiacion de la propia estrella: presion de radiacion.

Para formar una estrella, es necesario que las nubes cOsmicas comiencen a
condensarse, pero para ello necesitamos una fuerza que atraiga el material difuso. Tal
fuerza existe y es la gravedad, debido a la tendencia inherente de la materia de atraer a
otra materia. Los planetas del sistema solar giran alrededor del Sol sin caer hacia él
debido a que estan en movimiento, es decir, la fuerza centrifuga que experimentan esta
balanceada con la fuerza gravitacional que el Sol ejerce. Las observaciones muestran
que nuestra Galaxia esta rotando, por lo que el material interestelar estd en movimiento
alrededor del centro de la Galaxia. Ademas del movimiento a gran escala, las nubes
cosmicas tienen también movimientos interiores, por lo que tienen energia que se
presenta en forma de calor.

En una nube, cada particula atrae a otras particulas, por lo que la nube tiene una
tendencia promedio de condensarse a un tamafo menor. La fuerza gravitacional total
que actia dependera del nimero de particulas y de la distancia entre ellas; en otras
palabras, la tendencia de la nube para contraerse depende de su masa y de su densidad.
Pero mientras la nube se va condensando, la energia interna va aumentando y se opone a
la contraccion. La fuerza gravitacional debe superar una serie de fuerzas que se le
oponen: la presion del gas, turbulencia, rotacion, etcétera. El destino de la nube depende
entonces de si la energia gravitacional es mayor o menor que la energia interna. Las
observaciones muestran que las dos energias estan en equilibrio, de lo contrario, en cada
nube césmica habria formacion estelar.
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La explicacion a este problema estd en términos de otra fuerza: una fuerza
externa. La existencia de estrellas que tienen un tiempo de vida mucho menor que el
tiempo de vida de la Galaxia implica que la formacion estelar tiene que ver con el
proceso de muerte de estas estrellas. Cuando las estrellas mueren, explotan y eyectan
material al espacio a una velocidad enorme, si este material encuentra una nube
interestelar, la comprimira alterando el equilibrio de fuerzas. De esta manera, la
formacion estelar comienza.

2.1.2 Fragmentacion de Nubes de Gas

Debido a lo anterior, podemos asumir que las estrellas no nacen de forma
individual, sino en grupos. Una gran nube cosmica se contrae, y cuando alcanza cierto
estado de condensacion se vuelve inestable. Regiones mucho menores que la nube
original son capaces de agruparse para continuar contrayéndose con su propia gravedad.
En este punto, la nube inicial se fragmenta. Los fragmentos resultantes continian
condensandose hasta que también se vuelven inestables, por lo que otra fragmentacion
tiene lugar; este proceso se puede repetir varias veces.

La contraccion calienta el gas hasta que, eventualmente, los fragmentos se
vuelven tan calientes que se convierten en una protoestrella (figura 11). En este punto la
contraccion se detiene, debido a que el material que antes era parcialmente transparente,
comienza a tornarse opaco. Como resultado, el calor de radiacion, en lugar de salir
libremente debido al proceso de fragmentacion, es retenido y ejerce una presion sobre el
material, que se opone a la contraccion, lo que previene la fragmentacion.

Figura 11. Produccion de estrellas por fragmentacion.

Este esquema de formacion estelar se ajusta a las observaciones. Muchas
estrellas de nuestra Galaxia pertenecen a cimulos de estrellas, incluso los remanentes de
la nube original se pueden distinguir en algunas asociaciones, pero aunque las estrellas
se formen en grupos, una vez que la estrella se ha concentrado lo suficiente, podemos
considerarla un cuerpo aislado.

Las estrellas como el Sol, que se encuentran aisladas sin un grupo evidente al
cual pertenezcan, también nacieron en estas asociaciones; sin embargo, durante su
recorrido por el cumulo donde se formaron, experimentaron encuentros con otras
estrellas que ocasionaron un intercambio de energia. Como consecuencia de ese
intercambio, las estrellas logran alcanzar velocidades superiores a la velocidad de
escape del camulo, por lo que logran salir de la asociacion, disgregandola.

2.1.3 Contraccion de una Estrella Individual
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Después de que la protoestrella ha superado la ultima fragmentacion, continuara
compactandose debido a la accidon de su propia gravedad. Su temperatura continuara
elevandose, pues la energia gravitacional perdida reaparecera en forma de calor. Cuando
la protoestrella se vuelve opaca a la transmision de energia, la temperatura se eleva
mucho mas rapido en el centro que en la superficie. La mayoria del material en la
protoestrella es hidrogeno molecular, pero segin la temperatura se incrementa, las
moléculas comienzan a chocar con mayor frecuencia y violencia. Cuando la temperatura
alcanza cerca de 1500K, la energia de las colisiones es suficiente para romper las
moléculas de hidrogeno; este proceso genera una gran cantidad de energia. Al romperse
todas las moléculas de hidrogeno, la temperatura se ha elevado lo suficiente para que los
atomos individuales de hidrogeno se separen en protones y electrones. La condensacion
continuara durante el proceso de fragmentacion del hidrégeno; en el momento que todos
los 4tomos en el centro de la protoestrella se han separado, comienza otro proceso: en
ese momento la energia es suficiente para ionizar los atomos de helio presentes (la
protoestrella estd conformada por tres cuartas partes de hidrogeno y una cuarta parte de
helio) y en ese momento la contraccion se detiene.

Pero las estrellas nacen en el nucleo de enormes nubes de gas, por lo que durante
el colapso gravitacional la protoestrella experimenta un proceso adicional. La
contraccion atrae material de los alrededores en un proceso llamado acrecion. Todo el
tiempo que dura la contraccion, la gravedad afiade material de la nube, por lo que la
masa final de la estrella es mucho mayor que la masa inicial.

La energia rotacional del gas en el disco de acrecion previene que éste caiga a la
protoestrella, es decir, la fuerza centrifuga del material de la nube evita la formacion de
la protoestrella, sin embargo, el astronomo estadounidense George Herbig y el
mexicano Guillermo Haro descubrieron en el ano 1954, que las estrellas jovenes
expulsan parte del material que les estd cayendo de los alrededores. El proposito de
estas expulsiones (o eyecciones como también se les conoce en la literatura) es llevarse
parte de la energia rotacional para permitir que el gas caiga a la estrella y la haga crecer.
Los chorros son expulsados a cientos de kilometros por segundo, se mueven en
direccion opuesta y estdn colimados por el campo magnético de la protoestrella; al
chocar con las nubes que existen en el espacio donde se forman las estrellas, producen
calentamiento y emision de radiacion. La figura 12 muestra de forma esquematica la
formacion de una protoestrella y la figura 13 muestra uno de estos “jets”.

Figura 12. Al centro del disco de acrecion esta la protoestrella. El material del disco cae en espiral hacia
la estrella, y al mismo tiempo se producen chorros de gas que salen perpendiculares al plano de rotacion,
y a gran velocidad.
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Figura 13. Los objetos Herbig — Haro aparecen como chorros de gas que son expulsados por estrellas muy
jovenes en formacion.

2.2 Fases de Evolucion en las Estrellas
2.2.1 De la Protoestrella a la Secuencia Principal

La opacidad en el ntcleo de la protoestrella es muy grande, por lo que la energia
en el interior es transportada por conveccion y no por radiacion. Pero la conveccion es
un método muy eficiente de transmision de energia, por lo que la protoestrella comienza
a brillar considerablemente. El subito comienzo del recorrido en el diagrama H — R es
llamado “camino de Hayashi”. La contracciéon final del nucleo de la protoestrella
termina con un decrecimiento en la opacidad del centro, por lo que la energia comienza
a transmitirse por radiacion. En este punto, el camino en el diagrama H — R deja de ser
vertical (cambio en la luminosidad), para ser horizontal (cambio en la temperatura
superficial).

Durante la contraccion, la protoestrella se mueve en direccion de la secuencia
principal. Sus propiedades son parecidas a las de las estrellas ordinarias, con la
diferencia de que sus caracteristicas (brillo, temperatura superficial, etc.) cambian
lentamente con el tiempo. El brillo de la protoestrella surge de la contraccion, y la
contraccion sirve también para calentar la estrella. Cuando la estrella que se contrae
alcanza las cercanias de la secuencia principal, su temperatura central se ha elevado a
cerca de un millon de grados Kelvin. Es apenas ahora que el hidrogeno comienza a
interactuar.

La energia derivada de la conversion de hidrégeno a helio es suficiente para
proveer todos los requerimientos de energia de la estrella, por lo que la contraccion se
detiene. La estrella se colapsa debido a su fuerza de gravedad, pero ahora la energia se
crea en el centro de la estrella. La energia fluye hacia el exterior de la estrella
empujando al material que trata de contraerse, por lo que la estrella entra en equilibrio
hidrostatico. Esta posicion estable continuard hasta que la estrella agote todas sus
reservas de hidrogeno en el centro.

Ahora estamos en condiciones de definir la secuencia principal: es la region del
diagrama H — R que contiene a las estrellas en la etapa inicial de quemado de hidrégeno.
El periodo de fusion de atomos de hidrogeno durard gran parte de la vida de las
estrellas, debido a que estan compuestas mayormente por hidrégeno. Como resultado, la
mayoria de las estrellas se encontraran en esa zona del diagrama, como lo demuestran
las observaciones.

2.2.2 Caracteristicas de la Secuencia Principal
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Aungque la secuencia principal forma una linea continua en el diagrama H — R, es
conveniente dividirla en dos partes y considerarlas separadamente. Como vimos en la
seccion 1.3, el hidrogeno se puede quemar de dos formas: la cadena proton — protén y el
ciclo CNO; dependiendo cual de los procesos predomine, la estructura de las estrellas
sera radicalmente diferente. La caracteristica que determina cudl de las reacciones sera
predominante es la temperatura central, y por lo tanto, la masa. Las estrellas mas
masivas estan suficientemente calientes para que el ciclo del carbono opere en sus
centros; las estrellas mas pequenias deben dejar la produccioén de energia a la cadena
proton — proton. Existe una pequefia region de masas en la secuencia principal donde
los dos procesos producen una apreciable proporcion del total de la energia; esta region
corresponde a estrellas que tienen entre una y media y dos veces la masa del Sol.

Es conveniente tomar este rango de masas como una linea divisora; asi,
llamaremos a las estrellas mas masivas (y por lo tanto mas brillantes) la secuencia
principal superior 'y a las menos masivas, la secuencia principal inferior.
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=

=
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Figura 14. Diagrama H — R que muestra la secuencia principal superior e inferior.

Consideraremos primero estrellas de la secuencia principal superior. Cuando el
ciclo del carbono esta operando, la produccion de energia aumenta muy rapidamente en
el centro de la estrella: hay tanta energia que la transportacién por radiacion se vuelve
ineficiente. Debido a esto, la region central se vuelve inestable y la mayoria de la
energia es transmitida por conveccion. Por otra parte, la zona exterior de la estrella es
estable y la energia es transmitida puramente por radiacion. Es comtn llamar nucleo a la
zona interna, y envolvente a la zona exterior.

El proceso de quemado de hidrégeno altera poco el desarrollo de una estrella de
secuencia principal superior al principio de su vida. En el diagrama H — R, la estrella
permanece muy cerca de su posicion original hasta que una parte considerable del
hidrogeno en el nicleo se ha quemado. Después, gradualmente, se vuelve mas brillante,
pero mas fria (es equivalente a que aumenta de tamafo); es decir, se aleja de la
secuencia principal desplazandose hacia arriba y a la derecha del diagrama. Cuando la
estrella agota todo el hidrogeno del nucleo, queda sin una fuente de energia nuclear
disponible de inmediato. Debido a la falta de reacciones nucleares en el centro, la
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estrella sufre cambios internos que la llevan lejos de la secuencia principal en el
diagrama H — R; consideraremos esos cambios en la siguiente seccion.

Examinemos ahora las estrellas de la secuencia principal inferior (aquéllas cuya
masa es igual a dos masas solares o menos). La energia de estas estrellas es generada
casi en su totalidad por la cadena proton — protoén. Las reacciones de esta cadena son
mucho menos sensibles a la temperatura que las reacciones del ciclo CNO, por lo que la
energia tarda mas en salir del nucleo. Debido a lo anterior, el material estelar en el
nucleo es estable y la energia es transportada por radiacion. La envolvente se encuentra
a temperaturas considerablemente menores que el nucleo, por lo que es opaca al paso de
radiacion. El bloqueo es tan grande, que la envolvente se vuelve inestable, lo que
produce que la energia sea transmitida por conveccion.

Seglin se quema el hidrégeno en el nucleo, la estructura interna cambia, junto
con las caracteristicas de las estrellas de secuencia principal inferior: gradualmente
comienzan a separarse de la secuencia principal. Pero en este caso, la temperatura y
brillo superficial aumentan, a diferencia de las estrellas de secuencia principal superior
que aumentan de tamafio. La conversion de hidrogeno a helio tarda mucho mas que en
las estrellas de mayor masa; sin embargo, cuando todo el hidrogeno del nucleo se agota,
la estrella comienza el movimiento hacia la derecha del diagrama aumentando de
tamarno.

De este modo, la estructura interna de las estrellas de secuencia principal
superior es completamente diferente a la estructura de estrellas de secuencia principal
inferior; las primeras transmiten la energia por conveccion en el nucleo y por radiacion
en la envolvente, y las segundas por radiacion en el nucleo y por conveccion en la
envolvente. No obstante, su desarrollo inicial es bastante similar: las dos permanecen en
la region de la secuencia principal hasta que agotan todo el hidrégeno del centro y
después se mueven hacia la derecha del diagrama. La gran diferencia es el tiempo de
evolucion.

2.2.3 Evolucion de las Estrellas Gigantes Rojas

En la seccion anterior vimos que las estrellas de la secuencia principal, superior
o inferior, queman todo el hidrogeno de sus centros y eventualmente aumentan de
tamafio y comienzan un viaje hacia arriba y a la derecha de la secuencia. Al no tener
mas hidrogeno que quemar en el nucleo, las estrellas deben buscar una fuente
alternativa de energia: la mas inmediata es la contraccion. El centro de una estrella post
secuencia principal estd compuesto principalmente por helio y una escasa mezcla de
elementos mas pesados. Este nucleo no genera energia, por lo que no hay nada que
prevenga que las fuerzas gravitacionales actien de nuevo, causando que la estrella
comience a contraerse.

La contraccidn tiene dos consecuencias. La primera es que la region central se
calienta; la segunda es que una parte justo fuera del nucleo se acerca mucho al centro.
El aumento en la temperatura provoca que el hidrogeno comience a quemarse en la
envoltura delgada que rodea al nucleo de helio. Las regiones centrales de las estrellas de
secuencia principal superior e inferior consisten entonces de un nucleo que se contrae
compuesto en su mayoria por helio, rodeado por una capa delgada de hidrogeno. Debido
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al aumento en la temperatura, el hidrogeno se quema segun el ciclo CNO, para todas las
masas estelares.

Se esperaria que la envolvente de las estrellas también se contrajera, de tal modo
que la estrella como un todo se volviera mas pequefia. Pero de hecho ocurre lo
contrario. El nticleo que se contrae se vuelve continuamente mas caliente y brillante; la
energia extra actua sobre la envolvente de baja densidad, empujandola hacia fuera. Asi,
mientras el nicleo se vuelve mas y mas denso, la envolvente se vuelve mas tenue. En el
diagrama H — R la estrella continia moviéndose hacia la derecha, debido a que las capas
externas se expanden mucho mas de lo que el ntcleo se contrae.

En este estado de evolucion, la densidad en el nlcleo de las estrellas de
secuencia principal inferior aumenta rapidamente. El material en el nucleo es
comprimido a tal punto que deja de comportarse como un gas y comienza a comportarse
mas como un metal derretido; esto provoca que el nucleo de las estrellas actlie mas
como una bola metélica situada en el centro, por ejemplo, conduce mejor el calor. El
material en este estado “aplastado” es llamado degenerado. Para imaginar la escala del
proceso, podemos decir que el tamaio del nucleo de una estrella en estas condiciones es
algunas veces mayor que el tamafio de la Tierra, pero la estrella como un todo es varias
veces mas grande que el tamafo del Sol. El quemado de hidrégeno en la capa que rodea
al centro sigue produciendo helio, que aumenta la masa del ntcleo. La condensacion
hacia el centro ademas de incrementar la masa del nicleo, aumenta su temperatura.

La estrella ha aumentado tanto su didmetro que ha alcanzado la region de las
gigantes rojas en el diagrama H — R; en este momento, la temperatura de la region
central ha alcanzado los diez millones de grados Kelvin. Del mismo modo que el
hidrégeno, llegara un momento en el que el helio comenzard a reaccionar y proveera de
energia a la estrella mediante la reaccion triple — alfa, y la temperatura se elevara
aproximandose a los cien millones de grados. El estallido de energia liberado cuando el
helio comienza a reaccionar es tan grande, que logra convertir el material degenerado
del nucleo en gas ionizado nuevamente. Pero este gas estd a una mayor temperatura y
densidad de las que soporta, por lo que se expande rapidamente tratando de alcanzar un
nuevo equilibrio. Todo el proceso desde que el helio se enciende hasta la expansion del
nucleo es llamado el flash de helio.

Igual que con el hidrégeno, el helio del ntcleo se agotara, dejando una estrella
que ahora contiene dos capas de elementos que reaccionan. La primera de ellas es la
vieja capa donde se quema hidrégeno, y una nueva capa donde se esta quemando helio
que ahora rodea un nucleo de carbono y oxigeno inerte. Al no haber una nueva fuente
de energia, la estrella se vuelve inestable, y un nuevo proceso ocurre: la pérdida de
masa. Es dificil saber cuanto material se escapa, pero seguin las observaciones, puede ser
una fraccidon considerable del total de la masa. Efectivamente, es posible que algunas
estrellas de secuencia principal inferior en esta etapa de evolucion arrojen casi toda su
envolvente. El resultado de tal explosion es lo que observamos como nebulosas
planetarias.

Para las estrellas de secuencia principal superior el proceso es similar, la

diferencia mas importante esta en lo que pasa en el ntcleo. El material en el centro esta
a mucha mayor temperatura y menor densidad, por lo que el material central no se

32



degenera. Las estrellas también se ubican en la region de las gigantes rojas pero
evolucionan hasta las super gigantes rojas.

Una consecuencia de que la quema de helio no ocurra en materiales
degenerados, es que no hay problemas de inestabilidad. En las estrellas mas masivas de
la secuencia principal superior, la etapa de quemado de helio ocurre mucho antes que en
las estrellas de secuencia principal inferior; de hecho, esta condicion se alcanza cuando
aln estan en la region azul de la secuencia principal. Después de que el nucleo de helio
se ha quemado, las estrellas comienzan el recorrido hacia la region de las super gigantes
rojas que tienen una capa de hidrogeno y una de helio que se queman.

Los siguientes diagramas muestran el camino que siguen las estrellas de
secuencia principal inferior (a) y superior (b), cuando dejan la secuencia y hasta el flash
de helio.

Flash de
helio
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Figura 15. (a) Trayectoria evolutiva de una estrella de secuencia principal inferior hacia la region de las
gigantes rojas. (b) Trayectoria evolutiva de las estrellas de secuencia principal superior después de dejar
la secuencia, la marca X indica el inicio del flash de helio.

En términos de masas solares, todas las estrellas cuya masa original sea menor
que 5M, desarrollardan un nicleo degenerado de carbono que ya no podran quemar,

mientras que las estrellas con masas superiores seran capaces de quemar carbono y
oxigeno antes de que su nucleo se vuelva degenerado. La produccion de un ntcleo de
carbono a partir de tres nticleos de helio no es el fin del quemado de helio. Un nucleo de
helio puede interactuar con un nucleo de carbono para producir un nucleo de oxigeno.
Cuando la temperatura ha alcanzado los sesenta millones de grados, los nucleos de
carbono comienzan a reaccionar. El quemado de carbono produce mas oxigeno, neon,
magnesio y sodio. También libera una gran cantidad de protones y neutrones que
reaccionan con los ntcleos presentes para formar nucleos de peso intermedio.

Cuando la temperatura ha pasado los tres mil millones de grados, toda una serie
de nuevas reacciones tienen lugar. Algunos elementos mas pesados son sintetizados,
incluyendo al hierro. La siguiente figura muestra la estructura de una estrella en éstas
condiciones.
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Figura 16. Estructura de una estrella de secuencia principal superior muy evolucionada. 1 — nucleo de
hierro; 2 — capa de silicon; 3 — capa de magnesio y silicon; 4 — capa de magnesio, silicon y sulfuro; 5 —
capa de oxigeno y magnesio; 6 — capa de oxigeno, nedn y magnesio; 7 — capa de carbono y oxigeno; 8 —
capa de helio; 9 — capa de hidrogeno. Entre cada capa hay una envoltura de material que sirve como
combustible, por ejemplo, entre las capas 8 y 9 hay una capa donde se estd quemando hidrogeno en helio.

2.2.4 Evolucion de Novas y Enanas Blancas

A través de la historia de la humanidad, se han detectado algunas estrellas que
aparecen en el cielo, para desaparecer algunos meses o afios después. Se han distinguido
dos grupos principales de este tipo de estrellas: las novas y las supernovas. Una nova es
una estrella que aumenta rapidamente su brillo, por un factor de seis mil veces o mas.
Estudios espectroscopicos han mostrado que el incremento en brillo corresponde a una
explosion estelar, que eyecta su superficie al espacio; el material arrojado puede ser
observado a través de un telescopio. Si el brillo y la temperatura superficial de una nova
son determinados, se encuentra que caen a la izquierda y debajo de la secuencia
principal en el diagrama H — R. Debido a que las esferas de gas lucen como planetas a
través del telescopio, es que se han llamado nebulosas planetarias.

Cuando las estrellas de secuencia principal inferior queman todo el helio del
nucleo, se quedan sin combustible y con un nticleo degenerado de carbono. El problema
es que cuando comienzan a quemar este nucleo degenerado, pierden enormes cantidades
de energia muy precipitadamente, por lo que el cuerpo de la estrella se disipa en el
espacio. La répida eyeccion de masa es un evento explosivo que produce fuertes
cantidades de radiacion; en términos de las observaciones, significa que una estrella que
sufre tal pérdida de masa aumenta en brillo, no s6lo en el visual, sino en todas las
longitudes de onda.

Las nebulosas planetarias arrojan pequefias cantidades de material al espacio,
por lo que no son eventos catastroficos. Las novas son pequefias y densas estrellas que
quedan en el centro de las nebulosas planetarias: estrellas enanas blancas.

Las enanas blancas son estrellas cuya temperatura superficial cubre un rango de
temperaturas superficiales que va de los 3 000K a los 40 000K. Cuando las colocamos
en el diagrama H — R, se ubican a lo largo de una linea aproximadamente paralela a la
secuencia principal, pero muy por debajo de ella. Su posicion en el diagrama indica que
deben ser muy pequefias (un poco mas grandes que la Tierra). El tamafio de las estrellas
esta relacionado con la caracteristica que define a las enanas blancas: su densidad. El
promedio de la masa de éstas estrellas es de ), M ,, si combinamos esta masa con el

tamafo, veremos que la densidad de las enanas blancas es cerca de un millon de veces
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la densidad del agua. Esta densidad implica que las enanas blancas tienen degenerado el
material de todo su volumen.

Pero vimos que el material degenerado es un buen conductor, por lo que la
temperatura de las enanas blancas es practicamente la misma desde el centro hasta la
superficie. Lo anterior contrasta con las estrellas normales, donde la temperatura
decrece rapidamente desde el centro hacia la superficie. Las enanas blancas pierden
calor continuamente, y no tienen fuentes de energia que balanceen esta pérdida, por lo
que finalmente disipan toda su energia interna, convirtiéndose en cuerpos de
temperatura uniforme muy cercana al cero absoluto. Tales estrellas han sido llamadas
“enanas negras” y no pueden ser observadas directamente, pero se pueden detectar
indirectamente por sus efectos gravitacionales. Sin embargo, el tiempo requerido para
alcanzar esta fase final de evolucion es muy largo, debido a que las enanas blancas se
enfrian muy lentamente. Para la mayoria de las estrellas el proceso puede tomar mas
tiempo que el presente tiempo de vida de nuestra Galaxia', lo que implica que muy
pocas enanas negras se han formado.
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Figura 17. Trayectoria evolutiva desde las nebulosas planetarias hacia las enanas blancas, conforme a las
observaciones.

2.2.5 Evolucion de Supernovas

El otro tipo de estrellas nuevas son las supernovas. El maximo de brillo que
estas estrellas pueden alcanzar es cerca de dos millones de veces el brillo del Sol, y son
mucho mas brillantes que la mas brillante de las novas. Son mucho mas raras que las
novas: ocurre una explosion de supernova cada doscientos o trescientos afios en nuestra
Galaxia.

! La edad de la Via Lactea se estima en unos 13 mil millones de aflos, dato que se desprende del estudio
de los cimulos globulares y que concuerda con el resultado obtenido por los gedlogos en su estudio de la
desintegracion radiactiva de ciertos minerales terrestres.
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Debido a la cantidad de brillo, es evidente que una explosion de supernova es un
evento a una escala mucho mayor que las nebulosas planetarias. Una nova libera sus
capas superficiales, dejando en el centro una estrella reconocible; una supernova puede
estallar completamente. Las supernovas son tan brillantes que, en el maximo, su brillo
puede contribuir un diez por ciento del total de la luz emitida por una galaxia.

Como hay muy pocas explosiones de supernovas en nuestra Galaxia (la ultima
supernova observada en nuestra Galaxia aparecid en 1604), lo que se observa son los
remanentes de supernovas. Una explosion de supernova eyecta material al espacio como
una nova, la diferencia es la cantidad de material y la velocidad a la que sale proyectado
(velocidades cercanas a los cinco mil kilémetros por hora). La nube de gas que se
mueve emite enormes cantidades de radiacion — una buena parte en forma de ondas de
radio.

Existen dos tipos de supernovas, dependiendo del tipo de estrella que explota;
como veremos en el siguiente capitulo, existen dos tipos de poblaciones estelares. La
forma de estudiar el tipo de supernova tiene que ver con el lugar en el que ocurren, ya
sea en el nucleo de la Galaxia o en los brazos espirales. Los espectros de supernovas de
Tipo I contienen muy poco hidrégeno y la explosion eyecta cerca de un décimo de la
masa del Sol al espacio. Las supernovas de Tipo II contienen una considerable cantidad
de hidrégeno, y la explosion arroja material equivalente a varias masas solares. Las
supernovas de Tipo I son apreciablemente mas brillantes en el maximo que las
supernovas de tipo II.

(Qué queda de una explosion de supernova? Obviamente, una nube de gas que
se expande a muy altas velocidades, pero ;es posible encontrar algin remanente estelar?
La respuesta es si; en los afos 60, en el centro de la nebulosa del Cangrejo (el
remanente de una supernova que estalld en el afio 1054), fue descubierta una pequefia
estrella con caracteristicas peculiares: emite pulsos de radio treinta veces por segundo.

Los datos de las observaciones impusieron un estricto limite para la naturaleza
de tal estrella. Los pulsos s6lo podian ser explicados como resultado de la rotacion de la
estrella, pero ninguna estrella normal podria girar a tal velocidad. La fuerza de gravedad
no seria suficientemente fuerte para prevenir que la materia saliera disparada del
ecuador de la estrella. S6lo una estrella muy pequefia y muy densa — mas pequefia y
densa que una enana blanca — podria evitar la desintegracion: el Sol tendria que
reducirse a una esfera de pocos kilometros de diametro para permanecer estable.

La explicacion a esta aparente incongruencia esta en las etapas finales de una
estrella muy masiva: cuando la estrella arroja sus capas exteriores, queda un nucleo
degenerado muy denso que no es capaz de contrarrestar la gravedad, por lo que contintia
comprimiéndose mas y mas. El efecto de tal compresion es que los electrones en el
interior se acercan cada vez mas al ntcleo de los atomos presentes. El resultado final es
que los electrones son obligados a penetrar en el nicleo e interactian con los protones,
formando un gas compuesto casi en su mayoria por neutrones. Ahora, los neutrones se
acercan mucho y comienzan a repelerse; el material que antes no podia resistir el
colapso gravitacional, tiene una fuerza que lo previene, por lo que se alcanza un nuevo
equilibrio. Los objetos que han alcanzado este tipo de equilibrio tienen tamafos
medidos en kilémetros, y densidades medidas en billones de veces la densidad del agua.
Esto explica la estrella central de la nebulosa del Cangrejo: es una estrella de neutrones.
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La ultima etapa de evolucion estelar corresponde a estrellas que son aun mas
masivas que las estrellas que evolucionan en estrellas de neutrones: estrellas stper
masivas. Estas estrellas evolucionan a estrellas de neutrones que tienen més de 3M g,

(que es un limite superior para las estrellas de neutrones). Tales estrellas no alcanzan el
equilibrio de las estrellas de neutrones, sino que se siguen comprimiendo hasta que la
velocidad de escape de sus superficies es igual a la velocidad de la luz.

Una estrella de este tipo es completamente invisible, debido a que la radiacion
no puede escapar de ella. El material puede caer, pero no puede escapar, pues por el
Principio de Relatividad, nada puede viajar mas rapido que la luz. Un objeto de este tipo
es llamado /oyo negro.
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3. CUMULOS

3.1 Camulos estelares

Cuando examinamos las estrellas de nuestra Galaxia, encontramos que muchas
de ellas no se encuentran aisladas como el Sol, sino que se encuentran agrupadas en
conjuntos de estrellas. Estos conjuntos de estrellas denominados cumulos, son de
particular importancia en el estudio de la evolucidn estelar; son condensaciones locales
de estrellas unidas por fuerzas gravitacionales que aparecen en el cielo como
concentraciones de puntos luminosos o, incluso, como tenues nebulosidades.

Hemos visto que una de las caracteristicas estelares importantes es la edad, pero
¢sta no puede ser medida directamente; parece ser que estrellas que ahora aparecen
agrupadas han estado juntas desde su nacimiento. Podemos suponer, como primera
aproximacion, que nacieron simultdneamente, por lo que todas tendrian la misma edad.
Por lo tanto, aunque no somos capaces de medir qué tan viejo es un caumulo, podemos
decir que las diferencias entre las estrellas que lo componen no se deben a diferencias
en la edad.

Los cumulos estelares se dividen en dos tipos: cimulos globulares y cimulos
abiertos o galacticos. Los del primer tipo son enormes (un cimulo globular grande
puede contener varios cientos de miles de estrellas), mientras que los del segundo tipo
usualmente tienen un didmetro medio de aproximadamente 20 afios-luz y el nimero de
estrellas que contienen varia desde algunas decenas a varios miles.
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Figura 18. (a) Camulo globular. (b) Cumulo galactico.

3.1.1 Cumulos Globulares

Un camulo globular consiste en una agrupacién de 10° —10° estrellas viejas,
gravitacionalmente ligadas, con distribucion aproximadamente esférica y con alta
concentracion de estrellas en la parte central del cimulo, de manera parecida al bulbo de
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una galaxia espiral (figura 19), pero confinadas en un volumen de s6lo unos pocos
parsec cubicos. Esta configuracion provoca que en muchos casos resulte imposible,
incluso con un potente telescopio, distinguir cada estrella de las que aparecen como una
unica fuente luminosa. Las estrellas en un cimulo globular estan més cerca que las
estrellas que conforman un cimulo abierto, por lo que poseen una densidad estelar muy
alta, lo que provoca que existan fuertes interacciones entre sus estrellas componentes.

Los ciimulos globulares tienen tantas estrellas en el centro que lucen como bolas
luminosas; las estrellas mas brillantes son de color rojo (grandes y frias); son estas
estrellas viejas las que le dan a los cimulos globulares su tipico color dorado, figura 20.

Cuando todo el conjunto de ctimulos globulares visibles desde la Tierra es
observado, se encuentra que tienen una ubicacion bien definida en nuestra Galaxia; los
cumulos globulares son bastante numerosos: hay al menos 150 cimulos conocidos (y
quizd 10 6 20 mas sin descubrir), y se encuentran distribuidos en el ntcleo de la Via
Lactea, con el que tienen semejanza (en la figura 19 se presenta la galaxia de
Andromeda; se cre¢ que la Via Lactea es muy similar a ella). Como el Sol se encuentra
en el borde de la Galaxia, la mayoria de los cimulos globulares nos parecen
acomodados juntos en una sola parte del cielo.

Cada ctimulo globular parece tener una edad definida. Es decir, todas las
estrellas de un cumulo globular estan aproximadamente en la misma etapa de su
evolucion, todas las estrellas en el grupo tienen la misma edad (unos 13 mil millones de
afnos) y abarcan toda una gama de masas estelares.

Figura 19'. Galaxia de Andromeda.

' M31 Andrémeda

La galaxia Andromeda es una galaxia espiral, similar a la nuestra, aunque algo mayor. A una distancia de
2.2 millones de afios luz, la galaxia Andromeda es la galaxia espiral mas cercana y el objeto mas distante
que se puede observar a simple vista. Antes de determinar su naturaleza por medio de poderosos
telescopios, fue erroneamente considerada una nebulosa. Por medio del telescopio, se ve que junto a ella
hay otras galaxias, de las cuales las mas sobresalientes son dos pequeiias galaxias de forma eliptica.
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Figura 20%. Cimulo globular NGC 6093.
3.1.2 Cumulos Abiertos o Galacticos

Un cumulo abierto es una agrupacién irregular o enjambre de estrellas que a
simple vista aparecen como manchas de luz. También se las denomina cimulo
galactico, al estar situados relativamente proximo a nosotros en el plano de nuestra
Galaxia. Un cumulo estelar abierto es un grupo numeroso de estrellas que puede
contener varios miles de objetos formados casi simultdineamente a partir de una misma
nube molecular y que permanecen todavia ligados gravitacionalmente.

Los cumulos abiertos se encuentran Unicamente en galaxias con formacién
estelar activa, es decir, en galaxias espirales o irregulares. Tipicamente tienen edades
inferiores a unos pocos centenares de millones de afios y se separan y dispersan en su
rotacion alrededor del centro galdctico por interacciones gravitacionales con otros
cumulos o por encuentros cercanos entre sus propias estrellas en su movimiento por la
Galaxia. Los ciimulos mas jovenes contienen todavia gran cantidad de material gaseoso
nebular iluminado por las estrellas; con el tiempo, la presion de radiacion del cumulo
dispersa el gas de la nube molecular dejando uUnicamente las estrellas.
Aproximadamente un 10% de la masa de la nube molecular puede condensarse en
forma de estrellas antes de dispersarse por la presion de radiacion. La figura 21 muestra
el camulo galactico de Las Pléyades, que es una referencia inmediata cuando se habla
de cumulos abiertos.

% Este enjambre estelar es M80 (NGC 6093), uno de los mas densos de los 147 cumulos globulares
conocidos en la Galaxia Via Lactea. Situado a unos 28 000 afios luz de la Tierra, M80 contiene cientos de
miles de estrellas, todas unidas por su mutua atraccion gravitatoria.
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Figura 21. Pléyades’.
3.1.3 Poblaciones Estelares

Las diferencias entre los ciimulos globulares y el ntcleo de la Galaxia por un
lado, y los ciimulos abiertos y los brazos espirales por el otro, sugieren que las estrellas
que contienen son de diferentes familias. Existen estrellas que se mueven
independientemente en los brazos o en el nicleo de la Galaxia (llamadas estrellas de
campo) que tienen un rango muy amplio de edades, mientras que las estrellas en
ciimulos tienen una edad comun. Si construimos un diagrama H — R de los dos tipos de
cumulos, las diferencias saltan a la vista. Si comparamos el diagrama H — R de un tipico
cimulo galactico con el diagrama de las estrellas de campo mas cercanas al Sol,
encontramos una similitud global, pero la secuencia principal estd mas definida en el
diagrama del ciimulo abierto y hay una brecha evidente entre la region superior de la
secuencia, las estrellas azules brillantes, y la region de las gigantes rojas (esta zona es
llamada la brecha Hertzprung), figura 22 (a).

El diagrama H — R de un tipico cimulo globular, es muy diferente. La secuencia
principal es muy dificil de identificar: consiste s6lo de una pequefia banda en la base del
diagrama. En la parte superior, la banda se desvia hacia la derecha y se dirige hacia la
region de las gigantes rojas (no hay brecha Hertzprung). En la region de las gigantes
rojas cruza otra banda que atraviesa el diagrama de forma horizontal, es la rama
horizontal (marcada con X en la figura 22 (b)), que consiste de estrellas muy brillantes,
todas de la misma magnitud, pero que cubren un rango de colores.

3 Las Pléyades (que significa "palomas" en griego), también conocidas como M45, son un pufiado de
estrellas muy jovenes las cuales se sitiian a una distancia aproximada de 450 afios luz de la Tierra; estan
contenidas en un espacio de treinta afos luz. Se formaron aproximadamente hace apenas unos 100
millones de afios y aun se pueden ver rastros de la nube cosmica de la cual se crearon.
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Figura 22. (a) Diagrama H — R de un tipico cumulo abierto. (b)
de un tipico ctiimulo globular.

Diagrama H - R

Después del flash de helio, una estrella se ubica inicialmente en algtin lugar de la
rama horizontal, que es una caracteristica tipica de los cimulos globulares. La posicion
exacta depende de la masa y de la composicion quimica de la estrella. Las estrellas
menos masivas y con menos cantidad de elementos mas pesados que el helio serdn mas
azules, y por lo tanto estaran mas a la izquierda de la rama. Esta caracteristica es la
diferencia mas obvia entre los diagramas H — R de los cimulos abiertos y los cimulos
globulares: los primeros no tienen rama horizontal y los tltimos si. La razén es que las
estrellas que evolucionan en los ciimulos abiertos son mas masivas y contienen
elementos mas pesados que sus equivalentes en los cimulos globulares; como resultado,
permanecen en la parte derecha de la banda (estrellas rojas) y no pueden ser facilmente
reconocibles de la region de las gigantes rojas.

Los estudios del diagrama H — R indican que hay dos grupos de estrellas que
difieren en sus posiciones en la Galaxia y en sus propiedades intrinsecas. Las estrellas
en cumulos abiertos y las estrellas de campo pertenecen a la Poblacion I; estrellas en
cumulos globulares o de tipos similares pertenecen a la Poblacion II. La identificacion
de las dos familias se hace en términos del brillo, de la temperatura superficial y del
tamafio de las estrellas, pero hay otra caracteristica importante: la composicion quimica.
Si se comparan los espectros de las estrellas en los cimulos abiertos con los espectros
de las estrellas en los caimulos globulares, hay una diferencia inmediata; las lineas de
todos los elementos excepto el hidrégeno y el helio son apreciablemente mas fuertes en
las estrellas de Poblaciéon I que en las de Poblacion I1. Es por ello que hay dos tipos de
remanentes de supernova, las supernovas de Tipo I son explosiones de estrellas de
Poblacion 11, que son estrellas muy evolucionadas y por ello tienen menos hidrégeno.
Las supernovas de tipo II, son explosiones de estrellas de Poblacion I, tempranas que
contienen mayor cantidad de hidrogeno.

Si se extiende el estudio de la composicion quimica a las estrellas de campo de
la region cercana al Sol, se encuentra que hay un rango de valores muy extenso. Esto
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quiere decir que hay estrellas de Poblacion II en los brazos espirales, pero también
indica que la diferencia en composicidon quimica esta relacionada con la forma en la que
se mueven las estrellas. La Galaxia rota como un todo; en particular, las estrellas en los
brazos espirales orbitan alrededor del ntcleo central. Las observaciones indican que las
estrellas vecinas del Sol se mueven en 6rbitas casi circulares alrededor del centro de la
Galaxia, pero también hay estrellas que se mueven en orbitas muy elongadas que se
acercan mucho al nucleo galactico (figura 23). Estas diferencias se deben a la
composicion quimica; una estrella de composicion quimica tipica de la Poblacion I, se
movera en una Orbita casi circular alrededor del ntcleo, mientras que las estrellas que
tienen composicion quimica correspondiente a las estrellas de Poblacion II, se moveran
en una orbita elongada que se acerca mucho al centro de la Galaxia. Las observaciones
indican que en los brazos espirales hay una mayoria de estrellas de Poblacion I, pero
también hay estrellas de Poblacion II, pero en el centro galactico sélo hay estrellas de
Poblacion II. El Sol es una estrella de Poblacion I que sigue un camino casi circular
alrededor del centro de la Galaxia.

Centre galactico

Figura 23. Orbitas de las estrellas de Poblacion I (A), y orbita de las estrellas de Poblacion 11 (B).
3.2 Método del Ciamulo en Movimiento: Las Hiadas

Un cumulo abierto ocupa un volumen limitado en el espacio, y las estrellas que
lo componen pueden ser identificadas individualmente; usualmente se encuentran muy
cerca entre ellas cuando las miramos en el cielo. Estas estrellas se caracterizan por sus
movimientos comunes; en particular, viajan en caminos paralelos en el espacio, y se
observa que los miembros se mueven con velocidades iguales relativas al Sol. El tinico
cumulo al que se le han podido medir las velocidades de cada miembro es el cumulo
galactico llamado Las Hiadas®, que es el grupo de estrellas més cercano al sistema
solar, ubicado en la constelacion de Tauro.

Para entender el método para medir las velocidades, introducimos el sistema de
coordenadas ecuatoriales. Los objetos celestes mas lejanos del sistema solar aparecen
fijos en la boveda celeste; para conocer las posiciones en la boveda celeste, los
astronomos han desarrollado sistemas de referencia de acuerdo con una convencion.
Uno de esos sistemas de coordenadas es el sistema de coordenadas ecuatoriales, que se
basa en determinar las posiciones de los objetos celestes con referencia al plano
extendido del ecuador terrestre; la interseccion del ecuador terrestre con la esfera celeste

4 Las Hiadas son un cumulo estelar abierto localizado en la constelacion de Tauro a 121 afios luz de
distancia de la Tierra. Consta de 80 estrellas situadas en una esfera de 12 parsec de diametro.
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se denomina ecuador celeste. Las coordenadas en este sistema de referencia son:
declinacion, es decir, el angulo entre el ecuador celeste y la posicion del objeto en la
boveda celeste, y la ascension recta, que es el angulo medido desde un punto de
referencia arbitrario (que por convencidon es el equinoccio de primavera), hasta el
circulo horario que pasa por la posicion del objeto celeste.

La declinacion, que usualmente se denota por “Dec.” o por la letra griega O, se
expresa en grados y es positiva si el objeto esta al norte del ecuador, y negativa si esta al
sur del ecuador, de tal forma que —90° <9 < +90°. La ascension recta se denota por
“A.R.” o por la letra griega & , se mide en la direccion este del equinoccio de primavera

y se expresa en horas, minutos y segundos, asi 0" < a <24".

En la figura 24, AB representa un arco en el ecuador de la esfera que subtiende
un angulo a . Por convencidn, debido a que simplifica los calculos astronomicos, el
radio de la esfera celeste se toma como unitario, por lo que el arco 4B mide a . Debido
a lo anterior, el arco BC mide 0.

Figura 24. Coordenadas en la esfera celeste.

El plano del circulo pequefio de la figura 25, es paralelo al plano del circulo
mayor, y tenemos que en el tridngulo DEF

1, =rcoso

Figura 25. Distancia a declinacion O .
La circunferencia del circulo pequefio es 2717, = 271rcos 0, mientras que la del
circulo mayor es 27ir. Los arcos ab y AB subtienden angulos iguales a @, y estan
conectados por la siguiente relacion

ab = ABcoso
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Si tomamos el radio del circulo mayor como unitario, entonces

ab=acosd

Figura 26. Componentes de desplazamiento.

Aplicando lo anterior al caso especial de una estrella en un cumulo abierto
(figura 26), que en un cierto intervalo de tiempo se mueve una distancia de 4 segundos

de arco hasta ¥, vemos que si /1, es el resultante cambio en ascension recta, entonces
XZ =, cosO
Del mismo modo, si 45 es el cambio en declinacion, entonces
ZY = ls

El angulo @ en la figura 26 es llamado angulo de posicion del movimiento
propio XY, y se mide desde el circulo que pasa por X hacia Z. Dado que estamos
tratando con porciones extremadamente pequenas del cielo, XYZ puede ser considerado
como un triangulo plano con angulo recto en Z, y angulo YXZ =90°-6. Tenemos
entonces que

M, cos0=XZ = psin6. (16)

Us =YZ = licosb. (17)
Dividiendo (16) entre (17),

M, cosO
Hs

tan @ = (18)

Dado que las estrellas en un ciimulo estan asociadas dindmicamente, se observa
que se mueven hacia un punto comun en el cielo, que se denomina convergente. En la
figura 27 (a), el punto X representa una de las estrellas en el camulo abierto, el punto C
representa el punto convergente, y el punto S representa al Sol. El angulo S es el
angulo que subtiende el arco XC en un circulo en la esfera celeste; siguiendo la
convencion de que el radio de la esfera es unitario, tenemos que la distancia XC es .
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En la figura 27 (b), la velocidad V de la estrella X es paralela a la linea SC, la linea que
une al Sol con el convergente.

Figura 27. (a) El Sol, una estrella y el punto convergente. (b) Componentes de la velocidad de una estrella
en un cumulo abierto.

La velocidad V' se separa en dos componentes: la componente transversal
u=Vsin B y la componente radial v =V cos [5; ambas componentes se encuentran en

el plano CSX. Lo anterior es comun para todas las estrellas del cimulo, por lo tanto
V =vsecf. (19)

La velocidad v se determina por medio del corrimiento de las lineas espectrales.
La siguiente tabla contiene algunas de las estrellas componentes de Las Hiadas; muestra
también sus coordenadas ecuatoriales, magnitud, desplazamiento en ascension recta y
declinacion, y velocidad promedio, derivadas de las observaciones.

Tabla 2
Las Hiadas
Estrella a o) Magnitud MU, cosO Us v(km/s)
1201 3h 47m +17902' 5.97 +0.141" -0.028 +35
1279 4 02 +14 54 6.01 +0.131 -0.024 +36
1283 4 03 +19 21 5.49 +0.103 -0.032 +24
1319 4 10 +15 09 6.32 +0.115 -0.029 +37
1373 4 17 +17 08 3.76 +0.105 -0.031 +38
1389 4 20 +17 42 4.30 +0.107 -0.029 +35
1392 4 21 +22 35 4.29 +0.100 -0.047 +35
1394 4 21 +15 23 4.48 +0.111 -0.023 +41
1409 4 23 +18 58 3.54 +0.106 -0.038 +39
1411 4 23 +15 44 3.85 +0.101 -0.028 +40
1427 4 25 +15 59 4.78 +0.105 -0.028 +38
1473 4 33 +12 19 4.27 +0.099 -0.012 +45
1620 4 57 +21 27 4.64 +0.056 -0.043 +42
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Si tenemos una estrella a una distancia d y su movimiento propio’ anual es /4, se
sigue que arco = radio x angulo subtendido, y debido a que 4 es muy pequefio,
entonces

x3.156x10’
—U72.1070 y , (20)

donde u es la velocidad transversal de la estrella en km/s, y 3.156x10” es el nimero de
segundos en un afio.

Ahora, despejando d de la ecuacion (20), y sustituyendo en la ecuacion (2),
tenemos que

1.5%10*

a=————-[3. 21
3.156x107 u @b

ay M seexpresan en segundos de arco. Ya conocemos uy U:

u=Vsinf vy ,U:\/(/Ja cosé_)2 + Uy,

Para la estrella 1373, por ejemplo, £ =0.140 por lo que la distancia (ecuacion

20) al camulo de Las Hiadas es
d =120.96al

3.3 Determinacion de Distancia a Camulos mediante el Ajuste SP

Es importante notar que las estrellas de secuencia principal cubren un rango
considerable de edades, por lo que la secuencia no es una linea sino una banda de
estrellas en el diagrama H — R. Es comun distinguir entre la secuencia principal de edad
cero (ZAMS: Zero Age Main Secuence), y la secuencia principal observada. La ZAMS
es la linea en el diagrama H — R que corresponde a la posicion de las estrellas en el
instante en el que llegan a la secuencia principal. Se pude obtener una aproximacion a la
ZAMS, en la practica, examinando los diagramas H — R de cimulos galacticos, donde
las estrellas son de edades similares.

Ningtn cimulo abierto tendra una linea completa de secuencia principal de edad
cero. En un cimulo muy joven (un millon de afios), las estrellas menos masivas
seguiran quemando hidrégeno, mientras que las mas brillantes y masivas habran tenido
tiempo para dejar la secuencia principal, ubicandose a la derecha de la secuencia.

En un cumulo galactico viejo (de cien millones de afios), estrellas débiles habran
tenido tiempo de moverse de la secuencia principal igual que las estrellas mas brillantes.
Para verificar las observaciones, es necesario comparar su diagrama H — R con el
diagrama H — R de las estrellas de secuencia principal de edad cero y ver a cudl de ellos

> Ademés del movimiento debido al paralaje, algunas estrellas se mueven lentamente en una direccion
que no cambia con el tiempo.Este efecto es causado por el movimiento relativo del Sol con las estrellas.
Al movimiento angular por unidad de tiempo se le llama movimiento propio.
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se ajusta. La siguiente figura muestra el diagrama de las estrellas de edad cero de un
cumulo galactico joven y de uno viejo.

Figura 28. La secuencia principal de edad cero (ZAMS) para un cimulo joven estandar ( )y un
cimulo viejo( ).

Como hemos dicho, asumimos que las estrellas en un cumulo abierto tienen
aproximadamente la misma edad y composicion quimica original. Sin embargo, debido
a que estrellas de diferentes masas evolucionan con diferente ritmo, no todas las
estrellas en un ciumulo caen en la secuencia principal. Ademas de las estrellas de
secuencia principal, un cumulo puede contener estrellas que han comenzado a
evolucionar fuera de la secuencia, como las gigantes rojas. En general, podemos esperar
que en un cumulo viejo la mayoria de las estrellas hayan evolucionado fuera de la
secuencia. Del estudio de las observaciones se ha encontrado que las estrellas mas
masivas tipo O y B, dejan primero la secuencia principal. Encontrando el punto de
partida (turn—off point) del camulo, que es la region de la secuencia principal donde las
estrellas estdn comenzando a evolucionar fuera de la secuencia hacia la region de las
gigantes rojas, se puede estimar la edad del ciimulo.

Como vimos en la seccion 2.2.2, el Sol produce energia mediante la cadena
protén — protén, por lo que su temperatura interior se estima en 7, =13x10°K . La

masa del Sol es de My, =1.98x10” g y estd compuesta por cerca del 70% de
hidrogeno; su luminosidad es L, =3.84x10*"J/s. Sabiendo lo anterior, el Sol

consumira 10% de su hidrégeno en aproximadamente 7 x10° afios (que es un tiempo en
el cual el Sol presentard cambios significativos en sus propiedades). Conociendo la
masa M de otras estrellas de secuencia principal, superior e inferior, y midiendo sus
luminosidades L, se puede calcular en cudnto tiempo consumiran el 10% de su
contenido de hidrogeno, que es conocido como el tiempo de evolucion

M/M
t, =7%10° MM, afios. (22)

Sol
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La siguiente tabla muestra estrellas de secuencia principal y sus tiempos de
evolucion, dependiendo del tipo espectral.

Tabla 3
Tiempo de evolucién de estrellas de Secuencia Principal
Tipo Temperatura Masa  Luminosidad Tiempo de evolucion
espectral  efectiva T, (enK) M /Mg, L/L, t. (en afos)
o) 38 000 25 80 000 2x10°
B 33000 16 10 000 1x10’
A 9500 3 60 3x10°
F 6 900 1.5 6 1.7x10°
G 5 800 1 1 7%10°
K 4 800 0.8 0.4 14x10°
M 3900 0.5 0.07 50x10°

Conociendo la magnitud visual de las estrellas, y midiendo su indice de color,
que es la diferencia en magnitudes medida en dos filtros (por ejemplo, el filtro
azul B =4700A y el visual ¥ =5500A), podemos hacer una estimaciéon de la edad de
los cumulos, siguiendo el modelo de la grafica de la figura 29.

[—— 1 millén de afios

10 millones ¢de afies

100 millones de afios

Magnitud absoluta
L=J
I

+5 |-

&} B A F G K M
Tipo espectral

Figura 29. Edad de cimulos abiertos, derivada de los modelos estelares. (_ ) ZAMS, ( )

caminos tedricos para estrellas con las correspondientes edades, (* ¢ * ¢ * ¢ * ¢ ) simulacion de un cimulo

galactico. Del diagrama se puede deducir que el camulo tiene mas de 10 millones de afios, pero menos de
100 millones.

Dado el tiempo de evolucion de las estrellas, podemos construir una grafica de la
edad de los camulos en funcién del tipo espectral (figura 30); encontrando el indice de
color del punto de partida (que es equivalente al tipo espectral: una estrella muy caliente
de secuencia principal tendrd un indice de color pequeno e incluso negativo), podemos
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estimar la edad de los ciimulos. Sabemos que las estrellas tempranas evolucionan mas
rapido que las estrellas tardias, por lo que para determinar el punto de partida es
necesario ajustar las estrellas de secuencia principal inferior a la ZAMS, aun cuando las
estrellas de secuencia principal superior no se ajusten.

Figura 30. Edad de los cimulos en funcion del indice de color intrinseco del punto de partida.

Como se dijo en la seccion 1.1.2, la magnitud absoluta M, de una estrella es la

magnitud aparente que tendria si estuviera a 10pc de distancia, mientras que la magnitud
J es la magnitud que medimos y depende de la distancia. En la seccidon anterior dijimos
que Las Hiadas es el cimulo galactico mas cercano al Sistema Solar, y esta a una
distancia de 120.96 afios luz, por lo que las magnitudes aparentes de las estrellas que
medimos son aun menores. Comparando las magnitudes V'y M, , es decir, encontrando

el médulo de distancia podemos determinar la distancia a los cumulos, usando la
ecuacion 11.

Cuando construimos el diagrama H — R de los cimulos observados, graficamos
la magnitud aparente y el indice de color aparente, pues no podemos medir los valores
intrinsecos directamente. Por esta razon, al diagrama se le dice diagrama H — R relativo,
aunque también es comun llamarlo diagrama magnitud — color, porque involucra la
magnitud y el indice de color.
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Cuando se determina la distancia, las escalas de (B—-V) y (B-V), no se
alinean, la escala (B-—V) siempre se encuentra desplazada hacia la derecha de
(B-V),. Debido a que indices de color mayores se refieren a estrellas més rojas,

observamos que las estrellas en un cimulo estan mas rojas de lo que en realidad son. El
enrojecimiento de la luz estelar se debe a la absorcion interestelar. El enrojecimiento
implica que las particulas absorben mas fuertemente en la region azul del espectro que
en la roja. La diferencia entre el indice de color aparente y el indice de color intrinseco
es llamado exceso de color o enrojecimiento del cimulo y se escribe como sigue

EX-YV)=(X-Y)-(X-Y), (23)

donde X'y Y representan dos longitudes de onda diferentes, por ejemplo By V.
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4. Calibraciones con Fotometria de Stromgren

4.1 Sistemas Fotométricos

La fotometria fotoeléctrica es una de las distintas variantes de las que dispone la
fotometria para determinar la magnitud de las diferentes estrellas. Como su nombre
indica, estd basada en el uso de un fotometro fotoeléctrico como receptor y
cuantificador de la luz recibida. El equipo consta de un detector (un semiconductor)
capaz de convertir la luz en electricidad (efecto fotoeléctrico), un amplificador, un
conversor voltaje-frecuencia y un visualizador digital en donde se leen las cuentas.

Es decir, la fotometria fotoeléctrica es la técnica mediante la cual medimos el
flujo de luz que nos llega desde las estrellas para asignarle valores. Un sistema
fotométrico estd compuesto por una serie de filtros (bandas de longitudes de onda), un
conjunto de estrellas estandares para todo el mundo, que sirven para calibrar los filtros,
un instrumento de medicion y un telescopio para realizar las mediciones. El numero de
bandas y su forma, cuadrada o gaussiana, depende del tipo de problema que se quiera
analizar. Existen diferentes sistemas fotométricos creados por diferentes autores.

Dependiendo del ancho de banda AL de longitudes de onda de los filtros, se
tienen tres tipos de sistemas fotométricos:

AA <100A Sistema de banda angosta
100A < AA <300A Sistema de banda intermedia
AA >300A Sistema de banda ancha

Las bandas generalmente estdn centradas en alguna longitud de onda conocida
de algiin elemento, como en el caso de la banda angosta, o en una caracteristica del
espectro como en el Salto de Balmer, en el caso de la banda intermedia o la banda
ancha. Durante el desarrollo de este trabajo se ha utilizado la fotometria para describir la
evolucién de las estrellas; desde el calculo de las magnitudes estelares (ecuacion 10),
hasta la determinacion de la distancia mediante el indice de color; el mismo diagrama
Hertzprung — Russell esta construido con mediciones fotométricas. Hasta ahora, se han
considerado principalmente los filtros del sistema fotométrico creado por Morgan y

Jonhson, que utiliza los filtros UVB, con U =3600A, V =5500A y B =4700A ; el

filtro U esté en el ultravioleta, el B en el azul y el V tiene la sensibilidad del ojo humano
en el amarillo (V' = visual).

4.2 Sistema Fotométrico de Stromgren (uvby-f)

El sistema de cuatro colores que utiliza Stromgren es un sistema de banda
intermedia donde la forma de estas bandas es aproximadamente gaussiana. Los filtros
de este sistema se encuentran en cuatro regiones del espectro: ultravioleta u (que
corresponde al filtro U en el sistema de Johnson), violeta v, azul b (que corresponde al
filtro B), y amarillo y (que corresponde al filtro V). En la tabla 4 se muestran las
caracteristicas de los filtros del sistema: longitud de onda central (1) y ancho medio de
banda (AA). En la figura 31 se muestran las curvas de transmision respectivas.
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Tabla 4
Sistema fotométrico de Stromgren

Filtro A central AN
u 3505 A 330 A
v 4110 A 170 A
b 4685 A 183 A
y 5488 A 235 A
BO%., § » B0

409, ™y J/\ 40,

205 ./ k 20%.
(9]

O
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Figura 31. Curvas de Transmision de los filtros uvby.

El filtro y proporciona la magnitud visual del objeto. La localizacion de la
longitud central del filtro b reduce los efectos del encubrimiento de lineas de absorcion
causadas por la presencia de elementos mas pesados que el helio en las atmosferas de
las estrellas. En estrellas tardias tipo F y G, el efecto de absorcion es practicamente el
mismo en los filtros b y y; en estrellas tempranas el efecto es nulo en ambos filtros, por
lo que el parametro b—y es un indicador (libre de absorcion) de la temperatura
superficial efectiva de las estrellas. El filtro violeta v esta centrado en una region donde
hay efecto de absorcion. El filtro ultravioleta u tiene su limite inferior dentro de la
region transparente de la atmoésfera, por lo que su curva de respuesta no depende de la
atmosfera terrestre. Este hecho es importante pues en la region ultravioleta la extincion
atmosférica va en aumento. Este filtro mide el efecto de encubrimiento y Ila
discontinuidad de Balmer hacia el lado A <3700A. En la figura 32 se muestra una
comparacion entre el sistema de Johnson, el de Stromgren y el de Crawford, que se
define més adelante.

I 1 0 = 1L U |
| —
i 1
I...v._II:!. M

6300

=¥ 8RS

[Ty

1900
28]
66

sia

72

Figura 32. Comparacion entre los sistemas fotométricos de Johnson (UBV arriba) y de Strdmgren
(uvby en medio) en las regiones del espectro donde se ubican. Debajo se presenta el indice de Crawford y
en la base se incluye un continuo para comparar las longitudes de onda de los filtros.

La figura 33 muestra esquematicamente la localizacion de los filtros del sistema
fotométrico de Stromgren y las caracteristicas de los flujos que producen.
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Bloqueo
de Linea
Discontinu-i.dad
de Balmer

Flujo

1 1 1 1
3100 3800 4500 5200

Longitud de onda ( A)

Figura 33. Localizacion de los filtros uvby.

Stromgren introduce dos parametros:

Discontinuidad de Balmer' ¢, =(u-v)—(v->b). (24)

Bloqueo de Lineas m =(v-b)y—-(b-y). (25)

El indice m; es una medida las lineas de bloqueo, pues el indice (b — y) no estad
afectado, pero (v —b) si lo esta. El indice ¢; mide la discontinuidad de Balmer, es decir,

como estd afectado por el salto en el continuo. Este indice estd afectado por absorcion,
pues el filtro u sufre aproximadamente el doble de encubrimiento, debido a las lineas de

absorcion, que el filtro v, y como ¢, =u —2v + b el efecto se anula.

Los indices m; y c¢; estan afectados por enrojecimiento estelar, por lo que
Lindroos (1979) propuso dos ecuaciones para calcular los indices [m;] y [c1] que estan
libres de enrojecimiento, ajustando datos observacionales al diagrama ZAMS. Sus

ecuaciones son
[m,] = m, (observado) + 0.32(b — y)(observado) . (26)

[c,]=c, (observado) —0.2(b — y)(observado) . (27)

Una vez libres de enrojecimiento interestelar, debemos corregir los parametros
my 'y c) para obtener sus valores intrinsecos. La correccion se hace aplicando la ecuacion
23, conociendo los valores libres de enrojecimiento

(CI)O :[cl]_E(Cl)' (28)
(m)y =[m;]—E(m,). (29)

Los excesos de color E(c,) y E(m,) estan relacionados con el exceso en
(b - y) por la siguiente forma, Crawford (1975)

" La discontinuidad de Balmer es una caida en la intensidad del espectro continuo en el limite de la serie

de Balmer del hidrogeno, justo en 3646 A. Este salto representa la energia absorbida cuando un electron

que esta originalmente en el segundo estado de energia, absorbe energia para liberarse, es decir, el &tomo
de hidrégeno se ioniza.
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E(c,) = 0.20E(b - y). (30)
E(m,) ==0.30E(b - y). 31)

los coeficientes fueron determinados siguiendo una ley de extincidon estdndar que
depende de la longitud de onda, por lo que los indices intrinsecos son

(¢1)y =[c;]-0.20E(b - y). (32)
(my)o =[m]+0.30E( - y). (33)

Otro parametro que se utiliza como extension del sistema fotométrico de
Strémgren es el parametro f. Este indice fue introducido por Crawford en 1956 y es un
ejemplo de fotometria de banda angosta. Este sistema utiliza un filtro ancho y un filtro
angosto de interferencia, sus caracteristicas se muestran en la tabla siguiente

Tabla 5
Sistema fotométrico de banda angosta

Filtro A central AA
W 4861 A 150 A
N 4861 A 30A
.{r e
A \\ L%

G| =
(RLI R

Lo le
1
LioH e

LR

[
= = -

=

Figufa 34. Curvas de Transmision (ie los filtros W y N.

La maxima transmision de estos filtros esta lo més cercana posible a la longitud
de onda de la linea Hp (4861 A). Se utilizan dos filtros para medir la intensidad de la
linea Hp con respecto al continuo, debido a que el flujo medido por el filtro angosto
indica la intensidad de la linea y el filtro ancho mide el continuo inmediato. Debido a
que ambos filtros tienen la misma longitud de onda central, no existe dependencia de la
extincion atmosférica ni de la absorcion interestelar en este sistema.

El parametro S es el indice de color obtenido de la diferencia de magnitudes
medidas con el filtro ancho y el filtro angosto. Este parametro es un indicador de la
luminosidad para estrellas tipo O y A (temprana), y es un indicador de la temperatura
superficial efectiva para estrellas tipo A (tardia) a G.
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Otra forma de obtener indices libres de enrojecimiento utiliza el parametro S
como indicador, pues estd libre de enrojecimiento. Conociendo el indice f, se puede
calibrar otro indice, por ejemplo el (b —y), para obtener el valor del exceso de color

E(b—y),y con él, determinar el indice intrinseco (b—y),. Una vez conocido el valor
del exceso de color en el indice (b—y), se pueden determinar los parametros
intrinsecos libres de enrojecimiento (c,), y (m,),. También podemos calcular V, y

M, ,y con ellos, determinar la distancia a los cimulos.

Las primeras calibraciones del color intrinseco para el sistema de cuatro colores
fueron realizadas por Crawford (1975 y 1979). La calibracion de Crawford (1975) es
aplicable principalmente a estrellas de Poblacion I cerca de la secuencia principal, pues
limita los valores de J[c,] =[c,](observada) —[c,](ZAMS) y p, ademas utiliza estrellas
de calibracion con valores pequeiios de O[m,] =[m,|(Hiadas) —[m,](observada) ? Las
relaciones de Crawford son

(b-y), =K +1.11AB+2.708% =0.053]c,| - (0.1+3.6A8)3[m,]. (34)
para estrellas de tipo espectral F (2.59 <AL <2.72)y
(b-y), =2.946 —1.00A8 - 0.15]c,|. (35)

para estrellas tipo A (2.72 < Af <2.88). K es una constante igual a 0.222 segtin Nissen
(1988) y AB=2.72- . Estas son relaciones empiricas deducidas a partir de la

comparacion de las observaciones de cimulos con el estudio de las Hiadas, pues es el
unico cumulo al que se le ha medido la distancia de forma directa.

La calibracion para estrellas tempranas (B9 hasta A0), fue hecha por R.R.
Shobbrook en 1986, para estrellas con A =2.89:

(b-y), =-0.1146 +0.0805[c, | + 0.0616[c, |* +0.2719[c, ] —0.7801c, ] +0.4679|c,]’.
(36)
Aunque el indice f es un buen indicador de tipos espectrales, tiene un serio
problema: es un parametro bimodal. Como se ve en la figura 35, para un mismo valor
de p hay dos valores de (b—y),. Este problema fue resuelto por el propio Stromgren;

fue por ello que introdujo los indices m, y c,. Con ellos construy6 una grafica donde se
representan los tipos espectrales, resaltando la secuencia principal (estrellas con clase de
luminosidad V); ésta grafica se muestra en la figura 36 y permite discriminar entre tipos
espectrales, en funcion de los pardmetros m, y c¢,, y una vez determinado el tipo
espectral, se aplican las calibraciones de Nissen o de Shobbrook para estimar el
enrojecimiento y los parametros intrinsecos en términos del indice £.

? Las calibraciones de Crawford estan disefiadas con respecto a las Hiadas, debido a que las Hiadas es el
unico cimulo al que se le puede determinar la distancia de forma directa, mediante movimientos propios,
paralaje o ajuste SP.
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Figura 35. Relacion entre By (b — »),, para un grupo de estrellas estandar.

Figura 36. Diagrama de Stromgren de [c;] Vs [m;].

Para encontrar la temperatura y la gravedad superficial de las estrellas, Lester &
Kurucz (1986) generaron una serie de datos teéricos para distintos valores de los indices
de Stromgren intrinsecos. Resolviendo las ecuaciones de interiores estelares (ecuaciones
15), determinaron los valores para una composicion de temperaturas, gravedades y

parametros fotométricos (b —y),, (¢,), y (m,),. Estos valores pueden graficarse para

obtener un diagrama con isotermas e isogravedades superficiales, que permiten
determinar los valores de cada estrella en funcién de sus indices fotométricos.

Las siguientes graficas muestran los diagramas de (c,), Vs (b—y), (isotermas),

y B Vs (b—y), (isotermas e isogravedades).
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Figura 37. Isotermas construidas con los modelos de Lester & Kurucz. La temperatura esta
expresada en Kelvin.
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Figura 38. Isogravedades e isotermas, modelos de Lester & Kurucz. La gravedad esta
expresadaen log g, ;.

La gravedad se mide en términos de la aceleracion de la gravedad en la
superficie de la Tierra: en la superficie g =9.81m/s”, a esta cantidad se le asigna el

valor 1, por lo que, en estos términos, la gravedad superficial del Sol es g, =274 y

logg,, =2.5.

Con respecto a la edad de los cumulos, primero hay que graficar los valores
desenrojecidos de las estrellas en las mallas teoricas de Kurucz, para determinar las
temperaturas y gravedades superficiales de cada una. El procedimiento para determinar
la edad de las estrellas, utiliza la calibracion de Meynet et al. (New Dating of Galactic
Open Cluster, 1993), quienes desarrollaron una serie de isdcronas para estrellas con
metalicidad tipo solar. A partir de una gran cantidad de datos de cumulos abiertos,
construyen isocronas sobre el diagrama H-R, que indican la edad de los camulos a partir
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del punto donde las estrellas del cumulo se separan de la secuencia principal (turn off
point). Las estrellas de un cimulo presentan aproximadamente la misma edad, por lo
que la edad del cimulo est4 determinada por esa estrella.

ISOCRONAS W\ (7S

L Log (edad en afios)

| 06 09 Bl B3 B5 B8 A0 F1 % K4

[ I A A e A N

i [ CRN O N (S N e N [ W Y G v A T N M (= L
4.6 4.4 4.2 4 3.8 3.6
Log T,

Figura 39. Lineas de tiempo en el diagrama Teoérico H — R, para log# = 6.5 hasta logz =10.10

Los niimeros indican el logaritmo de la edad en afios. Los tipos espectrales fueron tomados de
Kudritzki & Hummer (1986). Las is6cronas fueron calculadas considerando
la pérdida de masa y la luminosidad (ecuacion 22).

Una vez conocida la temperatura superficial, aplicamos la relacion numérica
derivada por Meynet et al.

log(edad en anos) = =3.611logT,, +22.956 (37)

La ecuacion 37 es valida solo para el blue turn off point, (es decir, para la
estrella mas azul y més caliente del cimulo, pues esa estrella es la que evoluciona mas
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rapido debido a su masa) y para un rango de temperaturas entre 3.98 <log7 , <4.25 o

eff —
9600K < T7,; <18000K , con una precision <3 X 107,

En resumen, el sistema fotométrico de Stromgren define los siguientes indices
fotométricos, en funcion de los pardmetros uvby-f:

 Indice g

0 Indicador de la luminosidad para estrellas de tipo O hasta A.
0 Indicador de temperatura para estrellas de tipo A hasta G.

* Indice ¢,

0 Indicador de temperatura para estrellas de tipo O hasta A
0 Indicador de la luminosidad para estrellas de tipo A hasta F

* Indice m,

0 Indicador de metalicidad para estrellas de tipo O hasta A
0 Indicador de la composicion quimica para estrellas de tipo F hasta G
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5. Datos Observacionales

5.1 Adquisiciin de Datos
5.1.1 Observaciones

Las observaciones fueron hechas en el Observatorio Astrondmico Macional, San
Pedro Martir, Ensenada, Baja California Norte, México, en octubre del afio 2007. La
temporada de observaciones se llcvi- a cabo con el telescopio tipo Cassegrain de 1.5m
con el espectrofotometro Danés'” multicanal integrado. La tabla 6 muestra la lemporada
campleta de observaciones.

Tabla &
Temporada de observaciones

Temporada "~ Comulo Fecha inicial  Fecha final Obsarvadores
Octubre 07  NGC 1778 181007 221007  CGF, JHP, JPg™
Octubre 07 NGC 1647 231007 261007 CGP, JPS

P Wer seeeion 5.1.2
" Observadores: Carlos Alberte Guerrero Pefa, Facultad de Ciencias UNAM: Jusé H. Pefta Saint
Martin, [nstituto de Astronomia UNAM,; Jean Pierre Sarcyan, OCA, Deparament Gemini, France.
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El método sistematico de observacion de estrellas fue el siguiente: cada noche se
realizaron maltiples series de integraciones (recoleccion de fotones) por cada estrella, El
praceso de integracion consistio de cinco integraciones de 10 segundos para los filtros
wbvy, con una integracion de 10 segundos del cielo cercano a la estrella, que serd
restado de la medicion durante la reduccion, y cinco integraciones de 10 segundos para
bos filtros ™y W, con una integracidn de 10 segundos del cielo,

Cada noche se midieron estrellas estindares brillantes de calibracion, que serdn
utilizadas para transformar los datos instrumentales al sistema estindar. El fotémetro
utihizado tienc la ventaja de que adquiere los indices wbvy simultineamente, v los
pardmetros N v W que definen el indice f. casi simultdncamente. Las incertidumbres
individuales fueron determinadas calculando ta desviacion estindar de cada estrella. El
error porcentual de cada medida es funcion del tipo espectral v del brillo de la estrella,
pero fueron observadas suficiente tiempo para asegurar suficientes fotones y tener un
cociente sefiad a ruide con precision minima 0.01mag, o mejor en algunos casos.

Como se ha dicho, la luz de las estrellas sufre un proceso de absorcidn debido al
material interestelar que hay entre las cstrellas y el observador. Ademas de la absorcidn
interestelar, la atmdsfera de la Tierra atenda otro tanto la intensidad, debido a la
extincion atmosférica relacionada con la masa de aire que la luz tiene que atravesar para
llegar al telescopio. La masa de aire serd menor en el cenit v méxima en el horizonte; la
respuesta de la disminucion de la magnitud es aproximadamente lineal con la extincidn.
La correccidn por extincion atmosférica se calcula como sigue

m(z) = m(0)+ k see(z). {38)

donde = es el dngulo al cenit, m(z) es la magnitud estelar al angulo z, v & es el
coeficiente de extincién atmosférica que debera de calcularse midiendo la magnitud de
una estrella estindar a diferentes alturas de z para cada filiro. Los fotones de las estrellas
que recoge ¢l lelescopio se caleulan cuantificando la razdn sefial a ruido o SN, que es la

medida de la cantidad de fotones sobre el ruido de fondo; la precision de la sefial se
calcula usando la siguicnte relacion

Crerias recibida
) ‘Jr il (39)

N7 Cuemtas recibidas

Para eliminar el ruido de la sefial. se hace una medicidn del flujo del cielo y
después se resta a la medicion del flujo de las estrellas,

5.1.2 Espectrofotdmetroe Danés

El fotdmetro Strémgren del Observatorio Astrondmico Macional en San Pedro
Martir fue disefiado v construide originalmente durante 1981-1982, en los talleres del
Observatorio de la Universidad de Copenhague, en Brorfelde, Dinamarca. Los
responsables de su disefio penérico son B. Strdmgren, E. H. Olsen, P. E. Nissen v R. F.
Nielsen. El disefio dptico v mecdnico fue realizado por R. F. Nielsen y P. Bechmann,
respectivamenite,
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El instrumento se emplea para fotometria foloeléetrica a conteo de fotones con
dos modos de funcionamienio: el modo wvby, destinado a medir en el sistema
Strdmgren v ¢l modo HE. Un espejo plano inclinado, intercalado opcionalmente en el
camino Optico, desvia el haz hacia la seccion Hpf; si el espejo estd fuera, el haz se diripe
a la seccion uvhy.

En el modo wvhy, el fotdmetro utiliza una rejilla de difraccidén para separar las
componentes espectrales en las cuatro bandas del sistema Strmgren, v usa cuatro tubos
foto multiplicadores para la medida simultdnea de los cuatro canales. En el modo Fif, el
haz de luz se divide mediante un filtro dicroico (vidrio que tiene la propiedad de dividir
el haz de luz que transmite, en funcidn de la longitud de onda y del dngulo de incidencia
de la luz sobre su superficie), ¥ se envia cada haz resultante a dos tubos foto
multiphcadores a traves de filtros de interferencia centrados en la banda HE, uno ancho
¥ otro angosto, para medir el continuo y la banda Hf, respectivamente. Ll plano focal
del instrumento s¢ encuentra a 185mm de la superficie frontal. Alli se encuentra una
rueda motorizada con seis diafragmas de diferentes tamarnios. Estos son los siguientes:

Tabla 7
Didmetro de los diafragmas del espectrofotémetro

Diafragma Digmeatra (mm) Campa- {1

0 3 316
1 2 211
2 1.2 126
3 abiarto -

4 0.6 6.3
5 (.45 a.7

Después de la rueda de diafragmas se encuentra el objetivo acromdtico, cuya
distancia focal es de 402Zmm con una relacion /6, que colima el haz sobre la rejilla de
difraccion. Esta misma lente vuelve a actuar después como camara sobre el haz
dispersado por la rejilla, enfocdndolo sobre un arreglo de rendijas colocadas en ¢l plano
focal cilindrico que se encuentra ubicado a la misma altura que la rueda de diafragmas.

Las bandas espectrales de los filtros ubvy, HE(N) v HE(W) del fotdmetro Danés se
mugstran en la tabla 8.

Tabla®
Bandas espectrales dal espactrofotdmetro
Longitud de onda A {A) u v b ¥ HB(N)}  HB(W)
Méodma (rendlja) 3BB6 4222 4801 5636 - -
Minima (randija} 3324 4006 4572 5346 - .
Central {filtro} 3505 4110 4685 5488 4864  4B6S
Transmiswvidad {%) TG 83 Bg 80 70 g2
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Figura 40, Elementos del espectrofottmetro Danés.,

& Eje Opfica . Cdmara GO0 con intensiicador
9. Lenbe di Barkoe P. Camara CCO sin intensificador
C. Fusnte da lur radiactiva 0. Prisma de visor de dlafragerma

. Plano da adapacitn A. Espejo para la soccidn HL

E. Daspaalariracker 3. Filtro g densidad neuira

F. Espejos raflectoras da luz

G. Prisma de visor de campo Ubicacidn de cansanes de pasicidn
H, Fato mutiplicadores HI

|. Lertes de Fabry y Wros de 1. censor do posicidn de la weda de
inlar i i filro nauing

J. Fato mulliglicageres (uvby) 2. cansor do posicidn da rendia

K. Fuentes de podar 3. ConSOor do poSicion de |a luemha doe lus
L. Lene acromatica 1 [otyetiao) radivactiva

M. Foejilla che difracgidn 4, consor de pasicion ded fiftro newlro

W. Ryeda de apaturas

El fotdmetro no toma en cuenta todos los fotones que le llegan, es por ello
que hay gque hacer una correccion por tiempoe muerto. El nimero de cuentas medidas
por unidad de tiempo N, v el nimero de cuentas real N, se relacionan mediante la
ecuacion

I!lllrll
e )

donde T es la constante de tiempo muerto. Las constantes de tiempo muerto
adoptadas para cada fototubo, son el promedio de varias mediciones realizadas por
diferentes observadores v s¢ muestran ¢n la tabla 9. En estas mediciones se han
usado basicamente dos técnicas: usando un conjunto de estrellas estindar v usando
una ldmpara de tungsteno con el voltaje estabilizado, alternando mediciones con
filtro neutro y sin filtro neutro; en ambos casos los valores han sido bastante
coincidentes. Para el edleulo de la constante de tiempo muerto se ha empleado la
relacién siguiente
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N.b -N
Tr:—[' o '“f}. (41)
N N, (b -1)

N, = Nomero de cuentas observado con filtro neutro

N, = Nimero de cuentas observado sin el filtro neutro

b, = Constante de atenuacién del filtro neutro para el canal 1.

Tabla 9
Constantes da tiempo muecrio
Canal Tiompo muerto T (ns)
u 233 +13
v 74129
b EE8 x 20
) 189 = 14
n 267 £ 4
W ) 184 + 5

5.2 Reduecion de Datos

El procedimicnto de reduccidn fue hecho con los programas numéricos del
paquete NABAPHOT (Arellano - Ferro & Parrao, 1988), los cuales reducen los
datos instrumentales al sistema estdndar. Los paguetes consisten en una serie de
programas que se ejecutan sucesivamente y cuyos formatos son cuidadosamente
consistentes, es decir, los archivos de salida de un programa son empleados como
archivos de entrada por el programa siguiente. Los programas fueron disefados en el
Instituto de Astronomia de la UNAM para trabajar de acuerdo a las correcciones por
extincion atmosférica del fordometro Danés del Observatorio Astrondmico Nacional,
San Pedro Martir.

El primer paso para realizar las reducciones es crear el archivo OBJETOS. txt,
que contiene los datos de todos los objetos que se observardn: objetos problema y
objetos estindares. Este archivo contiene el nombre de la estrella, las coordenadas
del objeto y las magnitudes ubvy-f para las estrellas estindares.

El trabajo de NABAPHOT consistira en convertir el sistema instrumental
obtenido de las estrellas problemas, en ¢l sistema estindar. Antes de iniciar con ¢l
primer programa de la paqueteria, hay que “limpiar” los datos de cada noche. El
proceso de limpiado consiste en eliminar los datos irregulares que se encuentren, asi
como los comentarios que se pudieran haber hecho durante la noche de observaciin.

Después de limpiar los datos, se ejecuta el primer programa de NABAPHOT,
TACZU: el programa TACZU toma como entrada al archivo CLN.1xt y ¢l archivo
ORBRIETOS . Su labor es promediar todas las integraciones de un mismo objeto, y
restarle el cielo a los datos de las estrellas. Ademas, realiza las correcciones por
tiempo muerte. Al terminar devuelve un archivo TZU.xt con las correcciones
realizadas,
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El siguiente programa ¢s ATMOS: toma como entrada el archivo TZU txt y
calcula las magnitudes v colores instrumentales, realizando ademds la correccion por
extincion atmosférica {ecuacion 38). La salida del programa es un archivo ATU ixt.

TRANS: localiza las estrellas estindarcs en el archivo ATU.tit v en el
archivo OBJETOS txt, y escribe un archivo TRUAxt donde se escriben todas las
estrellas estandares con sus valores instrumentales v de la literalura. Estos valores
deben de ser graficados para asegurarse que la relacion entre sistemas sca lineal y
que ninguna estrella esté corrida. Si alguna estrella esta muy alejada de la recta es
probable que se hava observado una estrella equivocada. Habrd que eliminar estas
estrellas con mucho cuidado.

CONS: ecste programa realiza los ajustes lincales para calcular los
coeficientes de transformacion de los sistemas, y devuelve un archive SALLULtxt
donde estdn escritos. Estos coeficientes deberdn copiarse, pues el proprama sipuiente
los requiere. CONS ajusta ecuaciones de la siguiente forma:

V= Ay, 4 -y,
(b=¥)=C+Ddb-1),.
= E+ F(im), +Glb=»),, {42}
c, =H+Ke), +J(b=y),
Hf = K + L(HA),.

donde los subindices i indican los valores instrumentales, v las constantes 4, #, .., L
son los coeficientes de transformacion al sistema estindar,

REDU: este programa tiene de entrada el archive ATUL.txt, con los datos de
las magnitudes corregidas por extincion atmosférica. Al ejecutarse, pide los
coeficientes de transformacion obtenidos de SALU.mt. Con estos datos transformara
las magnitudes y colores instrumentales al sistema estandar, Los datos de salida, va
corregidos, estaran en un archivo llamado RDULixt que contiene los datos reducidos
de V. (b — y), m ¥ ¢,. Los programas de NABAPHOT se ticnen que repetir para
reducir los datos de Hff; el procedimiento es el mismo.

Realizadas estas correcciones y calculados los pardmetros V. (b - ¥), my, ¢ ¥
B empicza el andlisis y cilculo de los parametros. El siguiente paso es determinar los
tipos espectrales de las estrellas, con ayuda del diagrama de Strdmgren, para
establecer qué calibracidn se aplicard a cada wna, Existen dos programas més que

realizan las calibraciones ¥ caleulan los valores intrinsecos, usando las ecuaciones
34, 350 36.

DSTAFTS4: el archivo de entrada es RDU; este programa utiliza las
calibraciones de Nissen (1988), para estrellas tipo A v F, para determinar los valores

de E(h— ), (b=}, my, ¢4, Voo M, DM (médulo de la distancia ¥, — M), v la
distancia de cada estrella.
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DSTSHBRB3: utiliza el archive RDU como entrada, y aplica las calibraciones
de Shobbrok para estrellas tempranas tipo B. También arroja un archivo que contiene
los valores de E(b - v} (b= ¥)p. iy, 05, Fy o My . DMy la distancia.



6. Los Cumulos Abiertos NGC 1647 y NGC1778

6.1 Datos de la Literatura

La informacién de la ubicacion de los ctimulos, la magnitud visual de sus

estrellas, y los estudios que se han realizado sobre ellos, fue extraida de un sitio en
Internet, que es un banco de datos con informacidn relativa a cimulos galécticos. El
sitio se llama WEBDA vy es la version en linea de la base de datos BDA, formada por
astronomos profesionales y amateurs. La informacidon que ofrece estd dividida en las
siguientes categorias:

>

Descripcién. Descripcion de la estructura del banco de datos que incluye una
discusion de los catalogos de cimulos que existen y el tipo de datos que se
ofrecen en el sitio.

Informacién. Informacion del cimulo requerido y los datos referentes a ¢él,
contenidos en el sitio. Este canal provee una alternativa para localizar los
cumulos de interés, examinando el contenido de la base de datos.

Interrogacién. Brinda varias formas de investigar la base de datos, para hacer la
seleccion de cimulos o estrellas individuales de cada cimulo.

Navegacion. Es la categoria principal del sitio. Cuenta con herramientas para
generar imagenes de cada cimulo, fotografias de los cumulos solicitados,
informacion de actividades fotométricas, etc. También grafica mapas de
observacion, en funcion de la magnitud visual requerida. Cada estrella graficada
puede ser consultada individualmente para conocer sus coordenadas, ademas de
su magnitud reportada.

Concepcion. Contiene informacion sobre el disefio y la concepcion del sitio.
También cuenta con instrucciones para usar cada herramienta.

Mejoras. Es una lista de informacion técnica y actualizaciones periodicas
incluidas en la base de datos.

Publicacién. Cuenta con bibliografia de articulos publicados, dedicados a
incrementar los estudios y datos de la pagina.

Colaboracién. El sitio WEBDA estd abierto a sugerencias, colaboraciones y
futuros desarrollos e inclusiones que enriquezcan la informacion y faciliten la
navegacion a través de la pagina.

Extension. El sitio sera extendido para incluir datos de cumulos abiertos en las
Nubes Magalldnicas y regiones de formacion estelar activa en otras galaxias.
El sitio WEBDA fue de suma importancia en el desarrollo de este trabajo, pues

de ¢l obtuvimos la informacion referente a los estudios que se han realizado sobre NGC
1647 y NGC 1778; navegando por la pagina encontramos que los cimulos no tienen
estudios reportados de fotometria de Stromgren, que fue la razon principal para
estudiarlos.
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6.2 Cumulo Abierto NGC 1647

El cimulo NGC 1647 estda localizado en R.A.=4"46"8°.45 (2000.0) y
Dec.=+19°04'37".73, en direccidn de la constelacion de Tauro. Tiene un didmetro de
1°%1° y tiene una poblacion media. WEBDA reporta una distancia d = 540pc, exceso

de color E(B-V)=0370, modulo de distancia V,-M, =981 'y
log(edad) = 8.158arios . El cimulo no tiene estudios con fotometria de Stromgren, que
fue la razon principal para observarlo.

Figura 41. Cimulo abierto NGC 1647.

El criterio de seleccion de estrellas se baso en la resolucion del telescopio. La
magnitud minima que se puede detectar es 13. La siguiente figura muestra un diagrama
de las estrellas del cimulo hasta magnitud 13.

Figura 42. Diagrama de observacion. Los niumeros sucesivos indican el orden en el que se fueron
observando las estrellas.

La siguiente tabla muestra los valores reportados de WEBDA para la magnitud
visual aparente V), ..., ¥ los indices fotométricos de Johnson que se han reportado.

También se incluye la magnitud medida con el telescopio V, La columna

instrumental *
“identificador” es la etiqueta con la que WEBDA reporta cada estrella y la columna
“objeto”, el orden de la estrella que medimos.
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Tabla 10

NGC 1647
WEBDA Objetos observados
identificador V literatura B-V U-B Objeto V instrumental

419 9.9 - - N1647_01 9.81

1 6.6 2.37 - N1647_02 5.96

2 7.85 1.19 - N1647 03 7.47
71 13.94 0.88 0.27 N1647_04 10.67
68 10.14 0.43 - N1647_05 10.16
70 10.44 0.39 - N1647_06 10.47
66 10.27 0.34 - N1647_07 10.25
65 9.56 - - N1647_08 9.56
10 10.25 0.48 0.08 N1647_09 11.05

5 10.19 0.33 -0.19 N1647_11 10.22

3 9.62 0.32 -0.06 N1647 12 10.03
37 10.16 0.30 0.13 N1647 13 8.86
233 11.85 1.03 - N1647_35 10.14
31 10.3 0.65 -0.10 N1647_14 10.27
34 10.65 0.23 - N1647_15 10.59
22 9.08 0.20 -0.11 N1647_16 9.07
29 10.7 0.31 0.17 N1647_17 10.67
42 9.7 0.33 0.22 N1647_18 9.66
49 9.94 0.34 0.27 N1647 19 10.05
48 10.33 0.27 0.15 N1647_20 10.41
51 10.03 0.39 0.09 N1647_21 9.95
54 10.1 0.36 0.00 N1647_22 10.07
55 10.31 0.43 0.03 N1647_23 10.25
45 8.88 0.28 -0.11 N1647_24 8.86
44 9.25 0.25 -0.04 N1647_25 9.21
94 9.69 0.23 -0.15 N1647_26 9.67
99 10.09 0.41 0.12 N1647 27 10.06
102 9.34 0.32 0.01 N1647 28 9.31
15 8.61 0.36 -0.05 N1647_29 8.56
16 9.34 0.90 0.57 N1647_30 9.48
57 10.22 0.32 - N1647_31 9.97
59 9.58 0.26 - N1647_32 9.69
105 9.85 - - N1647_33 8.39
84 9.15 1.38 - N1647_34 8.77

Ademas de los datos reportados por WEBDA, otros autores han reportado
parametros fisicos. En 1965, mediante fotometria de Johnson, Arthur A. Hoag et al.
reportaron una distancia d =549 pc, enrojecimiento de £ (B —V) =0.30 y modulo de

distancia de V, —M, =8.7. En 1992, mediante fotometria de Johnson, David G. Turner
reportd una distancia d =542+4pc, y midi6 un enrojecimiento de
E(B-7)=029+0.01, modulo de distancia V, —M, =8.67+0.02 y reporta una
edad de =1.9%10%a7ios . En 2004, Leslie Hebb et al. determinaron mediante fotometria
de Johnson una distancia d =550pc, enrojecimiento E(B—V)=0.37, modulo de
distancia V, - M, =8.7 y log(edad) =8.3arios . En 2005, R. P. Boyle et al. reportaron
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una distancia d =555%74pc, enrojecimiento E (B - V) =0.35£0.01, modulo de
distancia ¥V, — M, =8.42+0.02 y edad de log(edad) = 8.1arios .

La siguiente grafica muestra la correlacion entre los valores instrumentales y los
datos obtenidos de la literatura, junto con el ajuste por minimos cuadrados.

= NGC 1647
Regresion lineal

. e
. o

Vinstrumental

6 7 8 9 10 11
\Y

WEBDA

Grafica 1. Correlacion entre los valores instrumentales y los valores de la literatura.

Tabla 11
Regresion lineal Y = A + BX
Parametro Valor Error
A -1.238 0.321
B 1.123 0.033
R SD N
0.98842 0.1525 35

6.3 Caumulo Abierto NGC 1778

El cimulo NGC 1778 se localiza en R.4.=5"04"46" y Dec.=+36°57'3
(2000.0), en direccion del brazo de Perseo; tiene un diametro de 18.05' x18.05' y esta

poco poblado. Tiene pocos antecedentes y tampoco tiene estudios con fotometria de

Stromgren. WEBDA  reporta una distancia d =1469pc, enrojecimiento

E(B-V)=0.336, modulo de distancia V, —M, =11.88 y log(edad) =8.155arios .
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Figura 43. Cimulo abierto NGC 1778.

Este cumulo tiene estrellas muy débiles y s6lo algunas pocas estrellas brillantes;
el criterio de seleccion de estrellas fue el mismo, las resolucion del telescopio. La
siguiente figura muestra un diagrama de las estrellas del ciimulo hasta magnitud 13.

Figura 44. Diagrama de observacion. Los nimeros sucesivos indican el orden en el que se fueron
observando las estrellas.

Tabla 12
NCG 1778
WEBDA Objetos observados
identificador  V jiterawra B -V U-B Objeto V instrumental
140 9.64 0.2 -0.14 N1778_01 9.63
141 11.42 0.32 -0.25 N1778_02 11.28
2 10.01 1.59 1.33 N1778_03 10.10
3 10.23 0.33 -0.12 N1778_04 10.19
32 10.29 0.24 -0.11 N1778_05 10.28
31 10.19 0.28 -0.02 N1778_06 10.19
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Tabla 12 (continuacion)

33 10.96
34 11.38
39 11.73
37 11.58
5 11.21
41 12.00
36 11.63
7 11.60
8 11.60
46 12.89

0.25
1.62
0.24
0.72
0.21
0.2
0.23
0.35
0.29
0.82

0.1 N1778_07 10.97
1.28 N1778_08 11.43
-0.08 N1778_09 11.68
0.17 N1778_10 11.59
-0.04 N1778_11 11.15
-0.1 N1778_12 11.96
-0.01 N1778_13 11.52
-0.08 N1778_14 11.81
-0.09 N1778_15 11.79
0.22 N1778_16 13.01

Ademas de los datos reportados

por WEBDA, otros autores han reportado

parametros fisicos. En 1965, mediante fotometria de Johnson, Arthur A. Hoag et al.
reportaron una distancia d =1380pc, enrojecimiento E(B —V): 0.34 y moddulo de

distancia de V, =M, =10.7 . En 1972, mediante fotometria de Johnson, R. Barbon y S.

M Hassan reportaron una distancia d =1670pc, enrojecimiento

E(B-V)=0.33,

modulo de distancia de ¥, —M, =11.11. En 1998 A. K. Pandey determinaron mediante

fotometria de Johnson una distancia d =1100pc, moédulo de distancia V, - M, =10.2
y log(edad) =11.3arios . En 2007, Y. Xin et al. reportaron una distancia d =2023pc,

enrojecimiento  E (B - V) =0.23, modulo de distancia V,-M, =11.53 vy
log(edad) =11.18arios .
= NGC 1778
Regresion lineal
13.5q
i .
13.0 1 /
12.5 //
12.0 | 1'/’
- o
£11.5 ,
>§ 11.0—- /.//
1051 pd
1001 /'}./
o] "

WEBDA

Grafica 2. Correlacion entre los valores instrumentales y los valores de la literatura.

Tabla 12
Regresién lineal Y =A +BX

Parametro Valor Error
A -0.189 0.334
B 1.0182 0.029
R SD N
0.99401 0.099 16
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7. Resultados

7.1 Valores Estandares

La siguiente tabla contiene las estrellas estdndares que se observaron para
transformar los datos observacionales al sistema estandar; fueron extraidas del
Almanaque de Astronomia.

Tabla 13
Estrellas estandares

identificador AR. Dec. \Y b -y m; Cy B T.espectral
STBS2313 06".25".39°.6 -00°57'.1 588 0361 0.17 0.3952 0.613 F8v
ST32147 05.00. 49.0 -05.45.2 6.19 0.608 0.638 0.249 - -
STBS1662  05.07.38.3 +09.28.3 6.17 0.398 0.185 0.3502 0.59 -
ST19445 03.08.25.6  +26.19.7 8.05 0.353 0.05 0.1952 0.585 -
ST19983 03.13.03.2 +11.16.1 7.8 0.468 0.081 0.6792 0.65 -
ST20427 03.18.31.9 +38.275 7.33 0.331 0.117 0.3892 0.609 -
ST22879 03.40.22.1 -03.13.0 6.68 0.369 0.12 0.2732 0.58 -
STBS1140  03.44.48.2  +24.17.4 5.448 0.005 0.097 0.6502 0.75 B7IV
STBS1144  03.45.09.7 +24.50.4 5.651 -0.021 0.107 0.6382 0.75 B8V
ST25322 04.02.15.3 +22.254 7.81 0.316 0.12 0.4162 0.621 -
STBS1024  03.23.17.7 -07.476 6.2 0449 0.198 0.295 - Ga2v
STBS1321  04.15.25.8 +06.11.9 6.94 0425 0.24 0.2972 0.58 G5IV
STBS1430 04.30.37.4  +13.434 54 0154 0.2 0.813 - FOV
ST35953 05.29.449  +33.20.7 721 0.36 0.1 1.2442 0.717 -
ST42807 06.12. 29.0 10.38.3 6.427 0.414 0.228 0.293 - -
STB1672 05.08.46.4  +09.48.6 5.424 0.136 0.251 0.8352 0.828 A2m
ST36003 7.12.19.2 +1.26.2 762 064 0.638 0.187 - -

La siguiente tabla muestra los coeficientes de transformacion obtenidos para la
temporada de observaciones y las desviaciones estandar promedio, ademas de las
desviaciones en los indices V, (b —y), mi, c; y Hp.

Tabla 14
Coeficientes de transformacion, temporada octubre 2007

A a(A) B a(B) C o(C) D o(D)
19.096 0.030 1.000 0.000 -0.002 0.021 0.867 0.006
E o(E) F a(F) G a(G) H o(H)
0.981 0.008 0.000 0.000 -0.648 0.008 1.044 0.006
I o(l) J o(J) K a(K) L o(L)
0.042 0.004 0.375 0.008 2.978 0.020 1.237 0.015
o(V) o(b-y) o (my) o (c1) o (Hp)
0.010™ 0.006™ 0.007™ 0.021" 0.004™

Una vez obtenidos los coeficientes, transformamos los datos observacionales al
sistema estandar; sustituimos los valores de las constantes A4, B,...,L en las ecuaciones

42,y tenemos
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V =19.096+7y, + (b~ ),
(b-y) = -0.002 +0.867(b - ),
m, =0.981-0.648(b - y),
¢, =1.044+0.042(c,), +0.375(b - y),
HB =2.978 +1.237(Hp),

Las siguientes graficas muestran la correlacion entre los valores instrumentales
de V, (b—y), m y c; de la temporada, y los valores estandares.
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Grafica 3. Graficas de transformacion entre el sistema instrumental y el sistema estandar.

En la tabla 14 se aprecia que la precision en los indices m; y Hf estuvo en las
milésimas de magnitud; en la magnitud visual, la precision de la temporada se mantuvo
en las centésimas, debido a que la precision depende directamente de la magnitud de las
estrellas: estrellas débiles tienen flujos menores. La precision se pudo mejorar dejando
un tiempo de integracion mayor en las estrellas débiles, sin embargo, esto no fue posible
debido al tiempo con el que se disponia para observar cada cimulo. El indice ¢, tiene la
menor precision debido a que depende directamente del filtro ultravioleta u. Como
dijimos, la atmdsfera absorbe con mayor intensidad en la region ultravioleta del
espectro, aunque este filtro tiene su limite inferior en la region transparente de la
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atmosfera, es muy dificil recibir una sefial completa y tener una eficiencia cuantica' del
100% en el tubo fotomultiplicador de radiacion ultravioleta.

7.2 Indices de Stromgren
Una vez determinados los coeficientes de transformacion, obtenemos los indices

de Stromgren en el sistema estdndar, para cada cimulo. La siguiente tabla muestra los
indices del caimulo NGC 1647.

) Tabla 15
Indices de Stromgren NGC 1647
WEBDA Objetos observados
identificador ~ objeto V? b-y m: Ct HB

419 N1647_01 9.81 0.197 0.047 0.629 2.756

1 N1647_02 5.96 0.727 0.694 0.280 2.562

2 N1647_03 7.46 0.996 0.510 0.245 2.757
71 N1647_04 10.67 0.312 0.054 0.941 2.864
68 N1647_05 10.15 0.361 0.117 0.995 2.889
70 N1647_06 10.46 0.288 0.062 0.707 2.767
66 N1647_07 10.24 0.350 0.017 0.913 2.721
65 N1647_08 9.56 0.364 0.153 0.340 2.611
10 N1647_09 11.05 0.398 0.035 0.979 2.892

5 N1647_11 10.22 0.358 0.056 0.66 2.774

3 N1647_12 10.02 0.29 0.055 0.656 2.736
37 N1647_13 8.86 0.246 0.040 0.651 2.774
233 N1647_35 10.13 0.254 0.092 0.571 2.708
31 N1647_14 10.26 0.219 0.082 0.905 2.794
34 N1647_15 10.59 0.257 0.061 0.900 2.851
22 N1647_16 9.06 0.199 0.042 0.739 2.742
29 N1647_17 10.67 0.259 0.062 0.967 2.838
42 N1647_18 9.66 0.246 0.077 0.912 2.850
49 N1647_19 10.05 0.290 0.083 0.945 2.832
48 N1647_20 10.40 0.247 0.075 0.825 2.778
51 N1647_21 9.94 0.303 0.080 0.766 2.753
54 N1647_22 10.07 0.290 0.053 0.654 2.746
55 N1647_23 10.24 0.341 0.040 0.632 2.724
45 N1647_24 8.86 0.248 0.039 0.645 2.700
44 N1647_25 9.21 0.231 0.033 0.769 2.697
94 N1647_26 9.66 0.216 0.047 0.666 2.726
99 N1647_27 10.05 0.327 0.044 0.794 2.753
102 N1647_28 9.30 0.281 0.026 0.770 2.702
15 N1647_29 8.56 0.304 0.020 0.644 2.620
16 N1647_30 9.48 0.496 0.232 0.449 2.548

! La Eficiencia cuantica es una cantidad definida para un dispositivo fotosensible, como una pelicula
fotografica o un CCD, como el porcentaje de fotones que chocan con la superficie fotoreactiva que
producira un par electron-hueco. Es una medida precisa de la sensibilidad del dispositivo. A menudo se
mide sobre un rango de diferentes longitudes de onda para caracterizar la eficiencia del dispositivo a cada
energia.

% Las incertidumbres asociadas a las mediciones de los indices de Stromgren de los cumulos, estan

contenidas en la tabla 14. En ella se muestran las desviaciones estandar promedio de la temporada
completa para cada parametro.
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Tabla 15 (continuacion)

57 N1647_31 9.96 0.333 0.041 0.691 2.772
59 N1647_32 9.69 0.400 0.008 0.773 2.738
105 N1647_33 8.39 1.048 0.556 0.214 2.585
84 N1647_34 8.77 1.084 0.840 0.088 2.553

La siguiente tabla muestra los indices de NGC 1778.

Tabla 16
indices de Stromgren NGC 1778
WEBDA Objetos observados
identificador objeto \% b-y m; Cy Hp
140 N1778_1 9.47 0.224 -0.102 0.526 2.614
141 N1778_2 11.29 0.191 -0.065 0.438 2.671
2 N1778_3 9.99 0.734 0.255 0.300 2.585
3 N1778_4 10.04 0.477 0.089 0.446 2.699
32 N1778 5 10.14 0.183 -0.080 0.536 2.729
31 N1778 6 10.06 0.216 -0.090 0.730 2.623
33 N1778_7 10.84 0.193 -0.052 0.841 2.828
34 N1778_8 11.91 0.926 0.516 0.157 2.579
39 N1778_9 12.49 -0.490 0.408 0.750 2.74
37 N1778_10 11.43 0.401 0.083 0.242 2.617
5 N1778_11 11.01 0.168 -0.064 0.589 2.744
41 N1778_12 11.81 0.174 -0.067 0.498 2.740
36 N1778 13  11.37 0.165 -0.030 0.601 2.764
7 N1778 14  11.45 0.225 -0.109 0.727 2.664
8 N1778_15  11.42 0.192 -0.086 0.646 2.753
46 N1778_16  12.84 0.489 0.069 0.247 2.780

7.2.1 Cumulo Abierto Alfa Perseo

Como se dijo en la seccion 4.2, el parametro S es bimodal, por lo que utilizamos
la grafica de Stromgren para determinar los tipos espectrales de las estrellas observadas.
Pero para ello es necesario calcular los indices libres de enrojecimiento aplicando las
ecuaciones 26 y 27. Las siguientes tablas contienen los indices libres de enrojecimiento,
en orden de S descendiente, pues después se utilizara para aplicar las calibraciones de
Nissen o Shobbrook. La tltima columna contiene el tipo espectral determinado a partir
del diagrama de Stromgren.

Tabla 17
indices libres de enrojecimiento NGC 1647

identificador ~ objeto V b-y m; Cy [m4] [c4] HB  T.espectral
2 N1647_03 7.46 0.996 0.510 0.245 0.828 0.045 2.893 G
10 N1647_09 11.05 0.398 0.035 0.979 0.162 0.899 2.892 B
68 N1647_05 10.15 0.361 0.117 0.995 0.232 0.922 2.889 A
71 N1647_04 10.67 0.312 0.054 0.941 0.153 0.878 2.864 B
34 N1647_15 10.59 0.257 0.061 0.900 0.143 0.848 2.851 B
42 N1647_18 9.66 0.246 0.077 0.912 0.155 0.862 2.850 B
29 N1647_17 10.67 0.259 0.062 0.967 0.144 0.915 2.838 B
49 N1647_19 10.05 0.290 0.083 0.945 0.175 0.887 2.832 B
31 N1647 14 10.26 0.219 0.082 0.905 0.152 0.861 2.794 B
48 N1647_20 10.40 0.247 0.075 0.825 0.154 0.775 2.778 B
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Tabla 17 (continuacion)

5 N1647_11 10.22 0.358 0.056 0.660 0.170 0.588 2.774 B
37 N1647_13 8.86 0.246 0.04 0.651 0.118 0.601 2.774 B
57 N1647_31 9.96 0.333 0.041 0.691 0.147 0.624 2.772 B
70 N1647_06 10.46 0.288 0.062 0.707 0.154 0.649 2.767 B
419 N1647_01 9.81 0.197 0.047 0.629 0.11 0.589 2.756 B
51 N1647 21 9.94 0.303 0.08 0.766 0.177 0.705 2.753 B
99 N1647_27 10.05 0.327 0.044 0.794 0.148 0.728 2.753 B
54 N1647_22 10.07 0.290 0.053 0.654 0.145 0.596 2.746 B
22 N1647_16 9.06 0.199 0.042 0.739 0.105 0.699 2.742 B
59 N1647_32 9.69 0.400 0.008 0.773 0.136 0.693 2.738 B
3 N1647_12 10.02 0.290 0.055 0.656 0.147 0.598 2.736 B
94 N1647_26 9.66 0.216 0.047 0.666 0.116 0.622 2.726 B
55 N1647_23 10.24 0.341 0.040 0.632 0.149 0.563 2.724 B
66 N1647_07 10.24 0.350 0.017 0.913 0.129 0.843 2.721 B
233 N1647_35 10.13 0.254 0.092 0571 0.173 0.52 2.708 B
102 N1647_28 9.30 0.281 0.026 0.770 0.115 0.713 2.702 B
45 N1647_24 8.86 0.248 0.039 0.645 0.118 0.595 2.700 B
44 N1647_25 9.21 0.231 0.033 0.769 0.106 0.722 2.697 B
15 N1647_29 856 0.304 0.02 0.644 0.117 0.583 2.620 B
65 N1647_08 9.56 0.364 0.153 0.34 0.269 0.267 2.611 G
105 N1647_33 8.39 1.048 0.556 0.214 0.891 0.004 2.585 G
1 N1647_02 5.96 0.727 0.694 0.280 0.926 0.134 2.562 G
84 N1647_34 8.77 1.084 0.840 0.088 1.186 -0.128 2.553 B
16 N1647_30 9.48 0.496 0.232 0449 0.39 0.349 2548 G
Tabla 18
indices libres de enrojecimiento NGC 1778
identificador  objeto Vv b-y m; C1 [mq] [c4] HB  T. espectral

46 N1778 16 13.01 0570 0.150 0.380 0.330 0.270 2.830 G
33 N1778_07 10.97 0.250 0.020 0.950 0.100 0.900 2.828 B
36 N1778_13 1152 0.240 0.050 0.720 0.120 0.680 2.764 B
8 N1778_15 11.79 0.250 -0.086 0.750 0.080 0.700 2.753 G
5 N1778 11 11.15 0.240 0.010 0.710 0.090 0.660 2.744 B
39 N1778 09 11.68 -0.200 0.320 0.810 0.250 0.850 2.740 A
41 N1778 12 11.96 0.250 0.010 0.620 0.090 0.570 2.740 B
32 N1778 05 10.28 0.240 -0.010 0.640 0.070 0.590 2.729 B
3 N1778 04 10.19 0.480 0.110 0.60 0.270 0.500 2.699 G
141 N1778_02 11.28 0.230 -0.065 0.530 0.070 0.490 2.671 B
7 N1778_14 11.81 0.280 -0.030 0.840 0.060 0.780 2.664 B
31 N1778 06 10.19 0.270 -0.020 0.840 0.070 0.780 2.623 B
37 N1778 10 1159 0.470 0.150 0.360 0.300 0.260 2.617 G
140 N1778 01 9.63 0.280 -0.040 0.630 0.050 0.570 2.614 B
2 N1778 03 10.10 0.860 0.370 0.360 0.640 0.190 2.585 G
34 N1778 08 11.43 1.000 0.560 0.310 0.880 0.110 2.579 B

Para determinar los tipos espectrales

2

utilizamos el trabajo de Pefia y Sareyan
(uvby — p Photoelectric photometry of the open cluster Alfa Perseo, 2006). En ese
trabajo, se hizo fotometria fotoeléctrica de banda intermedia sobre el cimulo Alfa
Perseo para comparar el método de la fotometria de Stromgren con todos los trabajos
publicados sobre ese ctimulo. En particular, result6 de gran interés comparar la
fotometria de Stromgren con los estudios de fotometria de Johnson y de velocidades
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propias. Los resultados fueron consistentes en las tres técnicas, por lo que ese estudio
ahora se utiliza para calibrar tipos espectrales de cimulos abiertos.

Las siguientes graficas muestran la comparacion entre los datos observacionales
de Alfa Perseo y NGC 1647 y NGC 1778, respectivamente.

16
14 -
| = NGC 1647
1.2 - Sy
1 L - alfa per
1.0+ L E, *
| ‘o
0.8+ vl
) b .:f
— 08 ag-
e i . n .'
_ I & "
04 RS
024 . pon e,
N e .. 1
0.0 . ..
0.2 4
—[I4 I T I T I T I T | T |
0.0 032 04 0.B 08 10

[m1]
Grafica 4. Diagrama de Stromgren de NGC 1647.

Como se aprecia en la grafica, la mayoria de las estrellas de este cimulo son
tempranas, tipo B, s6lo una tipo A y las demds son G hasta M. Debido a que no hay
calibracion para estrellas tardias, aplicaremos la calibracion de Shobbrook a NGC
1647 para obtener los colores intrinsecos.
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Grafica 5. Diagrama de Stromgren de NGC 1778.
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En este caso se presenta una situacion similar al camulo anterior, sin embargo,
las estrellas tempranas no caen en la secuencia principal: estan desplazadas hacia la
izquierda, lo que indica que son gigantes. Hay dos estrellas tipo A y el resto son G, Ky
M. A este cumulo se le aplicara la calibracion de Shobbrook para estrellas tipo B y la
calibracion de Nissen para estrellas tipo A.

7.3 Colores Intrinsecos y Diagramas Fotométricos

Una vez que tenemos los indices libres de enrojecimiento y los tipos espectrales,
estamos en condiciones de aplicar las calibraciones de Shobbrook y de Nissen para
obtener los colores intrinsecos de las estrellas observadas de cada cimulo. La siguiente
tabla muestra los colores intrinsecos de NGC 1647.

Tabla 19
Colores intrinsecos NGC 1647

identificador objeto (b-¥Y)o (my) o (c1)o HB Vo
10 N1647_09 -0.030 0.163 0.898 2.892 9.21
71 N1647_04 -0.033 0.162 0.870 2.864 9.20
34 N1647_15 -0.035 0.148 0.845 2.851 9.34
42 N1647_18 -0.032 0.162 0.874 2.85 9.04
29 N1647_17 -0.028 0.148 0.912 2.838 9.44
49 N1647_19 -0.030 0.181 0.900 2.832 8.65
31 N1647_14 -0.034 0.158 0.857 2.794 9.18
48 N1647_20 -0.039 0.164 0.784 2.778 9.14
5 N1647 11 -0.051 0.170 0.594 2.774 8.46
37 N1647_12 -0.051 0.157 0.591 2.774 8.56
57 N1647_31 -0.049 0.155 0.618 2.772 8.34
70 N1647_06 -0.047 0.162 0.643 2.767 9.03
419 N1647_01 -0.052 0.123 0.580 2.756 8.75
51 N1647_21 -0.043 0.186 0.712 2.753 8.44
99 N1647_27 -0.042 0.155 0.724 2.753 8.47
54 N1647 22 -0.051 0.155 0.589 2.746 8.61
22 N1647_16 -0.043 0.118 0.700 2.742 8.64
59 N1647_32 -0.044 0.141 0.689 2.738 7.80
3 N1647_12 -0.058 0.185 0.512 2.736 8.80
94 N1647_26 -0.049 0.126 0.616 2.726 8.53
55 N1647_23 -0.054 0.158 0.557 2.724 8.55
66 N1647_07 -0.035 0.133 0.84 2.721 8.59
233 N1647_13 -0.050 0.129 0.595 2.708 7.59
102 N1647_ 28 -0.043 0.123 0.708 2.702 7.91
45 N1647 24 -0.051 0.129 0.588 2.700 7.57
44 N1647_25 -0.042 0.115 0.717 2.697 8.04
15 N1647_29 -0.052 0.127 0.576 2.620 7.05

La tabla siguiente muestra los colores intrinsecos de NGC 1778.

Tabla 20
Colores intrinsecos NGC 1778

identificador objeto (b-y)o (my) o (c)o Hp Vo
33 N1778_07 -0.038 0.017 0.797 2.828 9.85
36 N1778_13 -0.053 0.036 0.560 2.764 10.44
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Tabla 20 (continuacion)

8 N1778 15 -0.050 -0.013 0.600 2.753 10.39
5 N1778 11 -0.055 0.003 0.547 2.744 10.05
41 N1778_12 -0.064 0.004 0.453 2.74 10.79
32 N1778_05 -0.060 -0.007 0.490 2.729 9.10
141 N1778_02 -0.072 0.014 0.388 2.671 10.16
7 N1778_14 -0.045 -0.028 0.676 2.664 10.29
31 N1778 06 -0.045 -0.012 0.680 2.623 8.94
140 N1778 01 -0.062 -0.016 0.472 2.614 8.24
39 N1778_09 -0.041 0.273 0.835 2.740 14.43
3 N1778_04 -0.078 0.255 0.341 2.699 7.66
37 N1778_10 -0.101 0.234 0.147 2.617 9.28
2 N1778_03 -0.102 0.506 0.141 2.585 6.40
34 N1778_08 -0.118 0.829 -0.041 2.579 7.43

Como dijimos en la seccion 1.1.3 y en la seccidon 3.3, el indice de color
depende del tipo espectral de las estrellas, estrellas més calientes y azules tendran
indices de color pequeiios o negativos. En las tablas 19 y 20 se ve que el indice de color
(b—y), en todas las estrellas es negativo, lo que indica que son estrellas que emiten

mas en el azul, lo que es consistente con los tipos espectrales que se determinaron
mediante el diagrama de Stromgren en funcién de los indices [c,] y [m,]. Es
importante hacer esta comparacion, pues si basaramos la determinacion de los tipos
espectrales so6lo en el indice de color, encontrariamos que todas las estrellas son azules y
probablemente concluiriamos que son tipo B o mas calientes, que es incorrecto, la
mayoria son tipo B pero hay algunas tipo A y algunas mas frias.

Ahora que tenemos los colores intrinsecos de cada indice, tenemos que construir
los diagramas fotométricos que relacionan a los indices de Stromgren y que
proporcionan toda la informacion que necesitamos para describir a las estrellas de los
cumulos observados. Necesitamos construir cuatro diagramas fundamentales: el primer
diagrama fue construido en la seccion anterior: es el diagrama [c,]Vs[m,] que nos
indica los tipos espectrales de las estrellas; este diagrama fue introducido desde la
seccion anterior debido a que, segin estan definidos los indices m; y ¢j, es indistinto si
usamos los colores intrinsecos o los colores libres de enrojecimiento; Stromgren hizo
¢sas definiciones, pues usamos los indices libres de enrojecimiento para encontrar los
tipos espectrales, y aplicar las calibraciones para obtener los colores intrinsecos, de otra
manera, seria dificil determinarlos.

El siguiente diagrama es el que muestra la correlacion M, Vs (b—y),. Este

diagrama es importante pues es el diagrama H — R en términos de la magnitud absoluta
y la diferencia de colores medida en dos filtros, es decir, el indice de color (b—y),.

Para construir este diagrama es necesario determinar la magnitud absoluta M, de las
estrellas; esto es posible gracias a que conocemos el indice intrinseco (b —y),, y como

dijimos en la secciéon 4.2, aplicando la calibracion correcta al tipo espectral que
encontramos en el diagrama [c, ] Vs [m, ], determinamos la magnitud intrinseca, que es
la magnitud absoluta que buscamos.

La siguiente grafica muestra el diagrama magnitud — color de los camulos NCG
1647 y NCG 1778.
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Grafica 6. (a) Diagrama H — R de NGC 1647. (b) Diagrama H — R de NGC 1778.

El diagrama H — R de NGC 1647 se aprecia mejor definido que el diagrama de
NGC 1778. En la grafica (b) se nota mucha dispersion, tanta que no es posible distinguir
la secuencia principal, sin embargo, hay una caracteristica fundamental que no estamos
tomando en cuenta y que sera retomada en la seccion 7.5. Construimos el diagrama H —
R porque es importante en la fotometria de Johnson: los estudios que se pueden hacer
con este sistema fotométrico estdn basados en ese diagrama (seccion 3.3). El ajuste SP
da informacion general del camulo, encontrando la estrella mas caliente que se aleja de
la secuencia principal, pero con el sistema fotométrico de Stromgren, se determinan los
parametros fisicos individuales de las estrellas.

El siguiente diagrama que necesitamos es el diagrama (c,), Vs (b—y),.

Utilizaremos este diagrama para determinar las temperaturas superficiales de las

estrellas observadas, segun la seccion 4.2. La siguiente grafica muestra los diagramas de
NGC 1647 y NGC 1778.

Grafica 7. (a) Diagrama (c¢;)o Vs (b —y)o, NGC 1647. (b) Diagrama (c;)o Vs (b — y)o, NGC 1778.

El ultimo diagrama que construiremos con los indices de Stromgren es el
diagrama fSVs(b-y),. Este diagrama permite determinar las temperaturas

superficiales (como el diagrama (c,), Vs (b—y),), pero ahora lo utilizaremos para
determinar las gravedades superficiales de las estrellas, basdndonos en las curvas de
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1sogravedades teoricas propuestas por Lester & Kurucz. La siguiente grafica muestra los
diagramas S Vs (b—y), de NGC 1647 y NGC 1778.

Grafica 8. (a) Diagrama 3 Vs (b — y)y, NGC 1647. (b) Diagrama 8 Vs (b — )y, NGC 1778.

7.4 Parametros Fisicos

Finalmente llegamos al punto culminante de este trabajo, determinar las
propiedades fisicas de las estrellas que fueron observadas, y con ellas, determinar los
parametros fisicos globales de los cimulos NGC 1647 y NGC 1778. Ya determinamos
los indices intrinsecos de todas las estrellas problema y establecimos sus tipos
espectrales. Fueron medidas las magnitudes visuales aparentes V), libres de
enrojecimiento de cada estrella, y con las calibraciones de la fotometria de Stromgren,
determinamos el indice de color intrinseco (b —y), de cada una de ellas. El indice de

color fue de suma importancia, pues con ¢l determinamos el exceso de color E(b—y),
segun la ecuacion 23, de cada estrella, y con este parametro, la magnitud absoluta M) .

Con la magnitud visual libre de enrojecimiento determinada, y la magnitud
absoluta establecida, podemos estimar la distancia, valiéndonos del modulo de distancia
DM =V, -M,, aplicando la ecuacion 11. Asi, estrella por estrella determinaremos a

qué distancia se encuentran, y haciendo uso de la estadistica, determinaremos la
distancia promedio de los cumulos, si es que en verdad los hubiera. Hasta ahora, no
tenemos evidencia concreta de que haya cumulos, s6lo las imagenes que WEBDA
proporciona, y que nos hacen pensar que lo mas probable es que si los hay.

Pero antes de establecer las distancias, determinaremos las temperaturas y las
gravedades superficiales mediante los diagramas tedricos de Lester & Kurucz. Las
siguientes graficas muestran los diagramas de NGC 1647 y NGC 1778 en las mallas
LGKS86, con una escala consistente con la propuesta por Lester & Kurucz, de las
isotermas e isogravedades.
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Grafica 9. (a) Diagrama LGK86 de isotermas para NGC 1647. (b) Diagrama LGKS86 de isogravedades
para NGC 1647.

Grafica 10. (a) Diagrama LGK86 de isotermas para NGC 1778. (b) Diagrama LGK86 de isogravedades
para NGC 1778.

Las siguientes dos tablas contienen todos los parametros fisicos de las estrellas
de los camulos NGC 1647 y NGC 1778, respectivamente.

Tabla 21
Parametros fisicos de las estrellas de NGC 1647

Id  objeto EMb-y) (b-y), (m), (), HB V, M, DM dist T(K) logg Mbro?

10 N1647_09 0.428 -0.030 0.163 0.898 2.892 9.21 123 798 395 11000 4.0
71 N1647_04 0.343 -0.033 0.162 0.870 2.864 9.2 098 8.22 440 11000 4.5
34 N1647_15 0.292 -0.035 0.148 0.845 2.851 9.34 0.86 8.48 496 11000 4.5
42 N1647_18 0.284 -0.032 0.162 0.874 285 9.04 0.84 8.21 438 11000 4.5
29 N1e47_17  0.287 -0.028 0.148 0.912 2.838 9.44 0.68 8.76 564 11000 4.0
49 N1647_19 0.325 -0.03 0.181 0.900 2.832 8.65 0.62 8.03 404 11000 4.0
31 N1647_14 0.253 -0.034 0.158 0.857 2.794 9.18 0.18 9.00 632 11000 3.5
48 N1647_20 0.293 -0.039 0.164 0.784 2.778 9.14 0.02 9.12 667 12000 3.5
5 N1647_11 0417 -0.051 0.170 0.594 2774 8.46 0.07 839 476 13000 4.0
37 N1647_12 0.341 -0.051 0.157 0.591 2.774 856 0.07 8.50 501 13000 4.0
57 N1647_31 0.382 -0.049 0.155 0.618 2.772 834 0.04 8.31 459 13000 4.0
70 N1647_06 0.335 -0.047 0.162 0.643 2.767 9.03 -0.04 9.06 649 12000 4.0
419 N1647_01  0.248 -0.052 0.123 0.580 2.756 8.75 -0.16 8.91 605 13000 4.0

nNnuLnunuwuunmuumumunmumunz

3 El criterio de pertenencia al ciimulo se estableci6 en términos de la distancia.
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Tabla 21 (continuacion)

51 N1647_21 0.350 -0.043 0.186 0.712 2.753 8.44 -0.29 8.72 556 12000 3.0
99 N1647_27 0.369 -0.042 0.155 0.724 2.753 8.47 -0.30 8.77 567 12000 3.5
54 N1647_22 0.341 -0.051 0.155 0.589 2.746 8.61 -0.31 8.92 607 13000 3.5
22 N1647_16 0.240 -0.043 0.118 0.700 2.742 8.64 -0.45 9.10 659 12000 3.5
59 N1647_32 0.444 -0.044 0.141 0.689 2.738 7.80 -0.51 8.31 458 12000 3.5

|3 N1647_02 0.311 -0.058 0.185 0.512 2.736 8.80 -0.43 9.23 701 14000 4.0

94 N1647_26  0.265 -0.049 0.126 0.616 2.726 8.53 -0.64 9.17 682 13000 3.5

|55 N1647_23 0.395 -0.054 0.158 0.557 2.724 855 -0.63 9.18 686 13000 3.5

66 N1647_07 0.385 -0.035 0.133 084 2.721 859 -1.06 9.65 851 13000 3.0
233 N1647_13 0.296 -0.050 0.129 0.595 2.708 7.59 -0.95 8.54 511 13000 3.0
102 N1647_28 0.324 -0.043 0.123 0.708 2.702 791 -1.24 9.16 678 12000 3.0
45 N1647_24  0.299 -0.051 0.129 0.588 2.700 7.57 -1.10 8.68 544 13000 3.0
44 N1647_25 0.273 -0.042 0.115 0.717 2.697 8.04 -1.38 9.41 763 12000 3.0
15 N1647_29 0.356 -0.052 0.127 0576 262 7.05 -3.63 10.68 1365 13000 3.0

ZZ000unZununZununununwn

La siguiente figura muestra las estrellas que forman parte del cumulo NGC
1647, segun se determiné en este trabajo.

Figura 45. Estrellas que pertenecen al camulo NGC 1647.

Tabla 22
Parametros fisicos de las estrellas de NGC 1778

Id objeto  E(b-y) (b-y), (m), (¢)y HB V, M, DM dist T(K) logg Mbro.

33 N1778_07 0.231 -0.038 0.017 0.797 2.828 9.85 0.64 9.21 695 11000 4.0 ?
36 N1778_13 0.218 -0.053 0.036 0.560 2.764 10.44 -0.06 10.49 1256 13000 4.0 ?
8 N1778_15 0.242 -0.050 -0.013 0.600 2.753 10.39 -0.21 10.60 1317 13000 3.5 o?
5 N1778_11 0.223 -0.055 0.003 0.547 2.744 10.05 -0.32 10.38 1189 14000 3.5 o?
41 N1778_12  0.238 -0.064 0.004 0.453 2.740 10.79 -0.38 11.17 1716 15000 3.5 ?
32 N1778_05 0.243 -0.060 -0.007 0.490 2.729 9.10 -0.53 9.63 845 14000 3.0 é?

141 N1778_02  0.263 -0.072 0.014 0.388 2.671 10.16 -1.53 11.70 2184 16000 3.0 é?
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Tabla 22 (continuacion)

7 N1778_14 0.270 -0.045 -0.028 0.676 2.664 10.29 -2.19 1248 3137 12000 2.5
31 N1778_06 0.261 -0.045 -0.012 0.680 2.623 8.94 -3.88 12.83 3677 12000 2.0
140 N1778_01 0.286 -0.062 -0.016 0.472 2.614 8.24 -3.54 11.79 2275 14000 2.5
39 N1778_09 -0.449 -0.041 0.273 0.835 2.740 1443 -0.66 15.09 1043 14000 2.5

3 N1778_04  0.555 -0.078 0.255 0.341 2.699 7.66 -1.02 8.68 545 13000 30
37 N1778_10 0.502 -0.101 0.234 0.147 2.617 9.28 -2.86 12.14 2678 12000 2.5

2 N1778_03 0.836 -0.102 0.506 0.141 2585 6.40 -4.08 10.48 1247 13000 3.5
34 N1778_08 1.044 -0.118 0.829 -0.041 2.579 7.43 -447 1190 2394 11000 3.0

En las dos tablas se marcaron algunas de las estrellas. En el cimulo NGC

1647, marcamos la estrella N1647 02 pues es la estrella de mayor temperatura que
observamos, pero basandonos en la distancia a la que se encuentra, se concluyd que no
pertenece al camulo, por lo que la siguiente estrella mas caliente es N1647 23, pues no
obstante que hay varias estrellas con 13000K de temperatura superficial, ella tiene el
valor mas negativo de (b—y),, es decir, es la segunda estrella mas caliente que

observamos. En el caimulo NGC 1778, marcamos la estrella N1778 02 que también es
la mas caliente de ese cumulo. Hicimos ésta distincion pues aquéllas estrellas seran las
que utilicemos para determinar la edad de los camulos, como dijimos en la seccion 4.2,
necesitamos la estrella azul més caliente de la asociacion, pues so6lo para ella es valida la
teoria de Meynet et al.

Una vez que determinamos la distancia a cada una de las estrellas, haremos una
estimacion de la distancia promedio a la que se encuentran, este ajuste serd muy
importante pues nos dird si hay una asociacion de estrellas que se encuentren
aproximadamente a la misma distancia; si es asi, podremos afirmar que hay un ciimulo,
y lo mas importante, a qué distancia se encuentra. La siguiente grafica muestra el ajuste
hecho para NGC 1647.

NGO 1647

Distancia = 564 £ 106
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Grafica 11. Histograma de estimacion de la distancia, ajuste Gaussiano de NGC 1647.
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Segtn el ajuste Gaussiano, el cimulo NGC 1647 se encuentra a una distancia
d =564 £106pc . El siguiente histograma corresponde al ajuste de NGC 1778.

NGC 1778
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Grafica 12. Histograma de estimacion de la distancia, ajuste Gaussiano de NGC 1778.

La distancia a la que se encuentran las estrellas de NGC 1778 es muy variada;
algunas se encuentran muy lejos, mas de 3000pc de distancia, mientras que tres de ellas
se encuentran a menos de 1000pc. Por lo anterior concluimos que no es posible
determinar si hay un ciimulo en la direccién de NGC 1778. Esta conclusion se notaba
desde el diagrama H — R que construimos en la seccioén 7.3, una dispersion tan grande
sugeria que tal vez las estrellas de la asociacion que WEBDA reporta no conforman un
cimulo, sino que son estrellas que se encuentran en la misma linea de vision y parecen
estar agrupadas.

A partir de la ecuaciéon 37, aplicada a la estrella N1647 23, determinamos que la
edad del cimulo NGC 1647 es

log(edad en arios) =7.98 £0.23

Los resultados que se presentan a continuacioén son los pardmetros grupales del
cumulo NGC 1647. Las incertidumbres asociadas se derivaron de la tabla 14,
propagando las desviaciones estandares de los indices de Stromgren de la temporada.
Los parametros fisicos que se concluyen son:

E(b-y)=032£0.02
Vo—M, =8.75+0.09
d =564 +106pc
log(edad en arios) =7.98 £0.23

La siguiente tabla contiene los estudios reportados que se han hecho sobre NGC
1647, los parametros que reporta WEBDA y los pardmetros que se obtuvieron en este
trabajo.
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Tabla 23
Comparacion de resultados

Parametros C. Guerrero WEBDA A.Hoag D.Turner L.Hebb R. Boyle

E(B-V) 0.35* 0.370 0.30 0.29 0.37 0.35
V,-M, 8.75 9.81 8.7 8.67 8.7 8.42
d(pc) 564 540 549 542 550 555
log(edad) 7.98 8.158 - 8.27 8.3 8.1

Como se aprecia en la tabla anterior, los resultados obtenidos en este trabajo son
consistentes con los obtenidos por los autores y con WEBDA, excepto en el mddulo de
distancia que el sitio reporta. Sin embargo, acorde con el mddulo de distancia reportado,
si aplicamos la ecuacién 11 a ese parametro, encontramos una distancia d =916 pc que

no es congruente con la distancia que reportan de 540pc.

Con el analisis anterior concluimos el estudio de NGC 1647 Se logro el objetivo
de determinar los parametros fisicos de las estrellas brillantes que lo componen, y con
ellos determinamos los pardmetros fisicos globales de la asociacion. En cuanto a NGC
1778, solo podemos concluir que el estudio que se hizo con fotometria de Strémgren no
es suficiente para concluir de forma definitiva si es que hay una asociacion o no. Las
estrellas que fueron observadas no son de secuencia principal, son gigantes segun el
diagrama de Stromgren. Lo que se propone para este cimulo, es que en el futuro se haga
una nueva observacion, tal vez con el telescopio de 2.1m de San Pedro Martir, pues
tiene una resolucion mayor que el de 1.5m; esto se propone pues las estrellas de NGC
1778 son muy débiles, la estrella mas brillante que se observé fue de magnitud 9, y
todas las demas fueron de magnitud 10 o hasta 13, que es la resolucion limite inferior
del telescopio de 1.5m.

Otro punto importante es que las calibraciones de Shobbrook y Nissen son
validas so6lo para estrellas de secuencia principal, no para estrellas gigantes. Segln la
literatura, Arellano et al. estdn trabajando en una calibracion para estrellas gigantes y
super gigantes que no son de secuencia principal, sin embargo, alin no esta publicado.
Con el estudio que se hizo sobre NGC 1778 sb6lo se pudieron determinar las
caracteristicas individuales de las estrellas observadas, que estan en la tabla 22, pero
como se dijo en la seccion 7.3, hay una caracteristica que no se habia comentado, pero
que en este parrafo se introdujo: no todos los cimulos tienen estrellas brillantes, pero
ello no implica que no haya cimulo. Se propuso hacer un estudio en el futuro de la
asociacion con un telescopio que pueda ver estrellas mas débiles, pues la magnitud de
las estrellas puede ser incluso menor que 20.

En el Apéndice A se hara un estudio con fotometria de Johnson de los cimulos
NGC 1647 y NGC 1778, con los datos reportados en WEBDA para comprarlos con los
resultados de este trabajo.

* El exceso de color determinado mediante la fotometria de Stromgren esta en funcion del indice de color
(b — y), y para transformarlo en términos del indice (B — V), Stromgren introdujo la siguiente relacion

E(B-V)=E(b-y)/09.
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8. Conclusiones

Como deciamos en la seccion 7.3, hay una caracteristica de las estrellas que no
estdbamos tomando en cuenta al construir el diagrama H — R de los ctmulos
observados. Los ctimulos tienen pocas estrellas brillantes porque es mas dificil formar
una estrella super masiva, que muchas estrellas menos masivas. No obstante, esa fue la
premisa de este trabajo, observar las pocas estrellas brillantes que hay en cada uno de
los camulos, pues ellas evolucionan mas rapido que las estrellas pequenas, y debido a
que un cumulo es una asociacidon de estrellas de edad constante, la teoria que se ha
hecho relacionada con las estrellas que evolucionan mas rapido, es valida para describir
las propiedades generales de un grupo de estrellas.

El propdsito de hacer el estudio de los datos de los cumulos con la fotometria de
Jonson (Apéndice A), fue el de tratar de conciliar dos de las técnicas fotométricas que se
utilizan en astronomia al observar estrellas, para obtener sus pardmetros fisicos. Sin
embargo, el analisis de Johnson da lugar a ciertas ambigiiedades que no pueden ser
resueltas de forma trivial.

El sistema fotométrico de banda intermedia tiene ventajas importantes sobre el
sistema de banda ancha, y la mas importante es que determina los parametros fisicos de
cada una de las estrellas que se observan, sin importar si forman parte de un cimulo o
no; esto es de suma importancia, pues no todas las estrellas que se observan en la
Galaxia son estrellas agrupadas en ctimulos bien definidos. Si queremos determinar las
caracteristicas de una estrella de campo, o una estrella variable por ejemplo, la técnica
de Johnson no es capaz de proporcionarnos toda la informacidon que necesitamos,
mientras que la fotometria de Stromgren si.

De esta forma concluye el estudio de los cimulos galacticos abiertos NGC
1647 y NGC 1778: fuimos capaces de determinar las propiedades fisicas de las estrellas
de las asociaciones que observamos con ayuda del sistema fotométrico de Stromgren, y
en base a la distancia de las estrellas de cada asociacidon, determinamos que, en efecto,
en la direccion de NGC 1647 hay un cimulo estelar que se encuentra a una distancia
d =564+106pc.

En direccion de NGC 1778 no fue posible establecer si hay o no una asociacion,
pues la resolucion del telescopio no permitid observar estrellas mas débiles, y con las
que se observaron, no es posible definir un cimulo debido a que las distancias son muy
variadas.

Se hizo una comparacion entre los resultados de la fotometria de Stromgren y los
obtenidos con fotometria de Jonson, y se vio que las dos técnicas son capaces de
establecer los parametros globales de las asociaciones, pero no fueron consistentes con
uno de los parametros que se determinaron. Esta diferencia solo se present6 con los
reportes de WEBDA, pues se compar6 el mismo parametro determinado por diversos
autores, y son congruentes con lo que el sistema de Strémgren determina.

La discusion anterior refleja las ventajas de usar la fotometria de Stromgren

sobre la de Johnson, pues la ultima solo proporciona caracteristicas globales y
aproximadas de las asociaciones, y la fotometria de banda intermedia proporciona los
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parametros fisicos intrinsecos de las estrellas de forma individual, que en conjunto,
determinan los parametros globales de los cumulos, de forma inequivoca.
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Apéndice A. Fotometria de Jonson

Como dijimos anteriormente, la magnitud limite que puede observar el
telescopio de 1.5m del Observatorio Astronémico Nacional es 13. Las figuras 42 y 44
muestran las estrellas de los cumulos NGC 1647 y NGC 1778 hasta magnitud 13,
respectivamente. La siguiente figura muestra las estrellas de los cimulos hasta
magnitud 20.

Figura 46. Diagrama de las estrellas cimulos NGC 1647 (a), y NGC 1778 (b) hasta magnitud 20.

Si comparamos los diagramas de la figura 46 con los de las figuras 42 y 44,
resalta la diferencia en el nimero de estrellas que fueron observadas comparadas con la
poblacion real de los cumulos.

El sitio WEBDA proporciona toda la informacion de los estudios que se han
hecho sobre cualquier cimulo que esté reportado en la pagina; como dijimos en la
seccion 6.2, los cumulos estudiados en este trabajo fueron escogidos debido a que no
tenian estudios de fotometria de Stromgren reportados, pero si tienen estudios de
fotometria de Johnson.

Una de las ligas de la pagina conduce a los datos reportados que hay de
fotometria de Johnson de los cimulos. De esa liga extrajimos los datos para construir
los diagramas H — R usando la magnitud visual V'y el indice de color(B-V). A

continuacion presentamos los diagramas magnitud — color y color — color de NGC
1647.
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Figura 47. Diagramas H — R de NGC 1647. (a) Diagrama magnitud — color. (b) Diagrama color — color.

Una vez construidos los diagramas, aplicamos el procedimiento descrito en la
seccion 3.3 para determinar el enrojecimiento, el mdédulo de distancia, y con ¢l la
distancia (ecuacion 11); para determinar la edad, ubicamos el modulo de distancia que
se encontro, en la grafica de la figura 30.

A continuacion se presenta una tabla con los resultados obtenidos, comparados
con los encontrados con fotometria de Stromgren y los pardmetros que WEBDA
reporta.

Tabla 24
Fotometria de Johnson NGC 1647
Parametros Johnson WEBDA C. Guerrero
EB-V) 0.375 0.370 0.35
Vy-M, 9.59 9.81 8.75
d(pc) 827 540 564
log(edad) 8.514 8.158 7.98

Se observa que el modulo de distancia obtenido mediante el estudio de los
indices de Johnson es muy parecido al que reporta WEBDA, y asi tiene que ser, pues
los datos que se utilizaron para construir los diagramas H — R fueron extraidos de aquél
sitio; sin embargo, la distancia es muy diferente: como se comentd en la seccion
anterior, la distancia que WEBDA reporta no es consistente con el médulo de distancia
que presenta, y como se ve con el andlisis que se hizo en este trabajo de la fotometria de
Johnson, la distancia tendria que ser aproximadamente 900pc.

Es claro que los datos que el sitio WEBDA reporta de fotometria de Johnson
deben tener algln error sistematico en las observaciones, de otra forma no se explica
que el enrojecimiento sea coincidente con las observaciones que los demdas autores
hicieron con la misma técnica, y que hicimos con fotometria de Strdmgren en este
trabajo, y que aun asi, el médulo de distancia sea tan diferente.

La figura 48 muestra el diagrama H — R del camulo NGC 1778, sobre el cuél
haremos el mismo tratamiento que en el cimulo anterior.
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Figura 48. Diagramas H — R de NGC 1778. (a) Diagrama magnitud — color. (b) Diagrama color — color.

La tabla siguiente muestra los resultados del estudio de fotometria de Johnson
comparado con los datos de WEBDA y con los otros autores.

Tabla 25
Fotometria de Johnson NGC 1778

Parametros Johnson WEBDA A. Hoag R. Barbon K. Pandey Y. Xin
EB-V) 0.368 0.336 0.34 0.33 0.23 0.23
Vo —M, 11.74 11.88 10.7 11.11 10.2 11.53
d(pc) 2228 1469 1380 1670 1100 2023
log(edad) 9.0 8.155 - - 11.3 11.8

En este caso, se aprecia una tendencia en todos los parametros, sin embargo, hay
mucha dispersion; el enrojecimiento es muy parecido, pero el modulo de distancia varia
casi por dos magnitudes en algunos autores. La distancia y la edad también varian
considerablemente, y nuevamente, el calculo de la distancia aplicando la ecuacion 11 al
moédulo de distancia que reporta WEBDA, da una distancia de 2376pc, que es mas
cercana a la distancia que determinamos usando la fotometria de Johnson, pero muy
distinta a la reportada por los otros autores.

Se presenta la misma situacion en dos cimulos distintos: una diferencia en la
determinacion de la distancia. Anteriormente habiamos atribuido esa discrepancia a
algln error sistemdtico en las observaciones, pero es dificil que la observacion de dos
cumulos presente el mismo error. Una cosa que no se habia considerado, es que los
colores que reporta WEBDA son aparentes y no estan libres de enrojecimiento, y el
método de la seccidon 3.3 es valido para colores intrinsecos y solo para la estrella del
punto de partida de la secuencia principal del camulo. Es posible que esa sea la razén de
la diferencia que se presenta, por lo que se propone que para poder establecer la
distancia usando el ajuste SP, es necesario transformar los datos de WEBDA para
obtener los colores intrinsecos de las estrellas reportadas.

El procedimiento para la determinacion del valor de la absorcion interestelar es
el siguiente: en el sistema UBV de Johnson, la nomenclatura para el exceso de color es
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E(B-V)=(B-V)=(B-V),, i
E(U-B)=(U-B)-(U - B),. *3)

donde los indices (B—-V) y (U —B)denota el valor observado y los indices con

subindice cero indican el valor intrinseco. El efecto del enrojecimiento interestelar,
medido por el exceso de color, puede ser determinado directamente de las
observaciones. Las estrellas O, B son ideales para la determinacidon del enrojecimiento,
puesto que son altamente luminosas y pueden ser observadas a grandes distancias; son
intrinsecamente azules y fuertemente susceptibles al enrojecimiento y tienen un espectro
distintivo que puede ser clasificado con alta precision. La figura 49 muestra los distintos
tipos de estrellas con los tipos espectrales distribuidos a lo largo de la linea de
enrojecimiento en el diagrama color-color. Las estrellas azules se enrojecen en esta
linea, y esto define el color intrinseco de la secuencia. Ocurre mas enrojecimiento hacia
abajo en la linea, a grandes valores de (B—V") y (U — B). Este procedimiento aplica a

grupos de estrellas de cualquier tipo espectral, para determinar tanto el color intrinseco
como la linea de enrojecimiento.
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Figura 49. Diagrama color — color.

Un cuidadoso analisis de los datos para estrellas de tipo O hasta B9, indica que
la inclinacion de la linea de enrojecimiento es

EWU=B) _ 492400565 - V). (44)
EB-V)

El segundo término del lado derecho de la ecuacion 44 es pequefio y
normalmente es despreciado. La construccion de la linea de enrojecimiento presupone el
conocimiento de los tipos espectrales de las estrellas observadas. Sin embargo, en la
mayoria de los casos no conocemos el tipo espectral de la estrella estudiada. No
obstante, dada una inclinacion de la linea de desenrojecimiento, es posible definir un
parametro fotométrico que dependa sélo del tipo espectral de una estrella, y que sea
independiente del valor de desenrojecimiento. En el sistema UBV, este parametro es

_EWU-B)

0=U-8B) E(B_V)(B—V)- (45)
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Si sustituimos una de las ecuaciones 43 en la ecuacion 45, observamos que Q es
independiente del enrojecimiento

EU-B

0=U-8), +EU-B) -2 =By +EB-1)
EB-V) (46)

E(U-B)
=(U-B)y————=(B-V),.
0=(U=B)y =~ o= (B=D),
Sustituyendo la ecuacidn 44, en la ecuacidn anterior encontramos que
0=U-B),-0.72(B-V),. (47)

La importancia de este parametro es que, permite la determinacion del valor del
color intrinseco de los datos fotométricos, sin recurrir a la espectroscopia. Ademas, Q
puede ser medido facilmente en estrellas muy débiles, para clasificarlas por espectro.
Una buena aproximacion de (B —V), estd dada por (Mihalas 1970)

(B-V), =0.3320. (48)

De esta forma, podemos determinar el indice (B —V'), para estrellas tempranas
utilizando la ecuaciéon 48. Una vez que conocemos (B-—V),, podemos determinar
(U - B), con la ecuacion 47, y finalmente, el exceso de color con las ecuaciones 43. El
parametro Q se ha medido para estrellas tempranas y se presenta en la siguiente tabla.

Tabla 26
Parametro Q en funcion del tipo espectral de estrellas tempranas
Tipo Espectral Q Tipo Espectral Q
05 -0.93 B3 -0.57
06 -0.93 B5 -0.44
08 -0.93 B6 -0.37
09 -0.90 B7 -0.32
BO -0.90 B8 -0.27
BO.5 -0.85 B9 -0.13
B1 -0.78 A0 0.00
B2 -0.70

Para tipos espectrales mas tardios que A0, Q no es una unica funcion de la clase
espectral y no es utilizado para estimar el valor del enrojecimiento. Esto se debe a que la
pendiente de la linea de enrojecimiento tiene el mismo valor que la curva de secuencia
principal desenrojecida para estrellas tardias, por lo cual es imposible definir si la
estrella estd enrojecida o no.

Aplicando el procedimiento anterior al caimulo NGC 1647, se determinaron los
siguientes parametros fisicos, que comparamos con los que reporta WEBDA

Tabla 27
Fotometria de Johnson NGC 1647
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Parametros Johnson WEBDA

E(B-V) 0.375 0.370
V,-M, 8.80 9.81
d(pc) 555 540

log(edad) 8.150 8.158

Lo que se aprecia en la tabla anterior es que el enrojecimiento, la distancia y la
edad que WEBDA reporta son consistentes con los encontrados con el analisis de la
fotometria de Stromgren y con el estudio realizado con la fotometria de Johnson Ahora
con los indices libres de enrojecimiento, el unico parametro que varia es el médulo de
distancia. En el cimulo NGC 1778 sucede lo mismo, la siguiente tabla muestra los
parametros determinados usando la descripcion anterior, también comparados con los

reportes de WEBDA.
Tabla 28
Fotometria de Johnson NGC 1778

Parametros Johnson WEBDA

E(B-V) 0.368 0.336

VO -M, 11.01 11.88

d(pc) 1505 1469

log(edad) 8.206 8.155

Nuevamente, el tnico parametro que no coincide es el modulo de distancia, por
lo que concluimos que esa diferencia se debe a que solo se estd considerando el modulo
de distancia referido a la magnitud visual libre de enrojecimiento, pero no a la magnitud

visual intrinseca.
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