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Capitulo 1

INTRODUCCION

Al mirar el cielo nocturno, vemos un enorme nimero de estrellas con un gran rango de
brillos aparentes, donde las estrellas mds brillantes, aquellas que son facilmente visibles a
simple vista estdn distribuidas casi uniformemente por el cielo entero. En una noche trans-
parente y oscura, podemos ver la Via Ldctea 6 Camino de Santiago, que consiste en una
débil banda de luz blanquecina de apariencia lechosa cortada por una grieta oscura, que se
extiende a lo largo del cielo. Ese débil brillo es la impresion en conjunto producida por la
gran cantidad de estrellas que conforman la Galaxia', y la banda oscura es causada por polvo
interestelar que se interpone entre nosotros y las estrellas, el cual limita severamente nuestra

habilidad para ver partes de la misma.

La Via Léctea, el hogar de nuestro sistema solar, lo compartimos con al menos 200 mil
millones de estrellas mas, miles de ciimulos y nebulosas. Nuestra Galaxia posee una masa
probable de 2 x 10'! a 6 x 10! masas solares, con un didmetro de alrededor 100,000 aiios luz.
A través de investigaciones (como [1]) se ha encontrado que nuestra Galaxia, es una galaxia

espiral y que probablemente tiene una estructura de barra como las galaxias M58, M91 o

!Galaxia con maytscula se refiere a nuestra galaxia, la Via Léctea.



M109 (ver figura 1.1).

FicuraA 1.1. Imagen en dptico de la galaxia espiral barrada M91, que se encuentra a 63
millones de anos luz en la constelacién Coma Berenices. Segiin estudios recientes la Via
Lictea presenta una estructura barrada similar a la de ésta galaxia. La imagen fue tomada
con la Advanced Camera for Surveys del telescopio espacial Hubble en cuatro filtros, cortesfa

de [2].

A grandes rasgos, la Galaxia estd compuesta por dos elementos estructurales principales:
una componente esferoidal y un disco. Cada uno de estos contiene diferentes y muy carac-
teristicas poblaciones estelares y objetos no estelares. Todos ellos con distintas propiedades
cineméticas, dindmicas, quimicas y evolutivas. La componente esferoidal puede ser pensada
como un sistema de simetria axial, que por conveniencia, puede ser dividido en varios sub-
componentes: el nicleo (la parte més interna de la Galaxia) con un tamano aproximado de
3 pc?, el bulbo (el componente intermedio) del orden de 6 kpc, y un halo envolvente que
puede extenderse radialmente 30 kpc o mds. El disco galdctico es un sistema extremadamen-

te delgado (formado por cuatro brazos espirales) con alrededor de 200 pc de ancho, que se

extiende hasta un radio del orden de 25 o 30 kpc.

?pc = parsec (acrénimo de segundo de paralaje)



Los objetos de la componente esferoidal son estrellas viejas y ciimulos globulares (los
cuales estdn distribuidos esfericamente alrededor de la Galaxia) que contienen poco o nada
de polvo y gas. Son objetos de la poblacién estelar tipo II de Baade [3]. Las caracteristicas
constitutivas del disco incluyen: polvo y gas interestelar, nebulosas de emisién (6 regiones HII)
y de reflexién, estrellas jévenes abundantes en metales, formadas en asociaciones estelares
y ctimulos abiertos localizados en los brazos espirales del disco galdctico; asi como estrellas
evolucionadas abundantes en metales y que se distribuyen suavemente a través del disco. Al
polvo, gas y estrellas jovenes se les llama poblacién de los brazos espirales y corresponden a

la poblacién I de Baade.

Un cimulo abierto se define como un grupo numeroso de estrellas, que puede contener
desde varias docenas hasta miles de estrellas, las cuales se han formado casi simultdneamente
a partir de una misma nube molecular y que permanecen ligadas gravitacionalmente. Los
ciimulos abiertos son objetos de Poblacién tipo I (jévenes y con alta metalicidad), los cuales
en su rotacién alrededor de la galaxia, eventualmente se dispersan debido a perturbaciones

gravitacionales con otros objetos.

A diferencia de los ciimulos globulares, los ciimulos abiertos se encuentran fuertemente
concentrados a la largo del plano o disco de la Via Lactea, por lo que se hace referencia a
ellos como cimulos galacticos. Estos se encuentran en galaxias con formacién estelar activa
(galaxias espirales e irregulares). Su morfologia y baja concentracién central los hace més
diffcil de reconocer que los ctimulos globulares, como se sititan cerca del plano galdctico
tienden a ser oscurecidos por el polvo del medio interestelar, y ademéds pueden perderse

facilmente entre la alta densidad de las estrellas del campo.

Los ciimulos abiertos cubren un intervalo muy amplio de tamanos, luminosidad y mor-



fologia, con limites de agrupacion que van desde la docena de miembros con magnitudes
integrales de My =~ —3, hasta sistemas de muchos cientos de estrellas con magnitudes inte-
grales hasta de My = —9. El rango de su didmetro fisico es de unos cuantos parsecs®. Algunos
son objetos muy extendidos en el cielo que por su cercania subtienden dngulos de varios mi-
nutos de arco en el cielo (las Hiades, por ejemplo), mientras otros es posible identificarlos a
simple vista como ctimulos (las Pléyades, por ejemplo). Tipicamente tienen edades inferiores
a unos cuantos centenares de millones de anos. El rango de densidad de estos sistemas es
marginalmente mds alto que la densidad media de las estrellas del campo de ~ 0.1 estrellas

3

x pc™® a més de 10° estrellas x pc™ en el centro de los ciimulos més ricos.

Las propiedades de un ciimulo abierto pueden ser resumidas por su clasificacién Trumpler
[4], 1a cual especifica:
1. Su grado de concentracién con nimeros romanos I. .. IV, donde el niimero menor indica
un grado mas alto grado de concentracion central.

2. El rango de brillo de sus estrellas, medido en una escala de 1...3, donde el nimero

mas bajo indica un rango menor de brillo estelar.

3. Su riqueza, especificada como p,m o r dependiendo si el sistema es pobre (contiene
menos de 50 estrellas), moderado (de 50 — 100) o rico (mds de 100 estrellas).

Se anade un sufijo “n” a la clasificacion, si existe una nebulosa difusa de emisién alrededor

del ctimulo.

A diferencia de los ctimulos globulares que contienen estrellas amarillas y rojas, muchos

ciimulos abiertos contienen estrellas azules y jovenes brillantes; por lo que se cree que los

3Parsec:distancia a la que una unidad astronémica (UA, que es la distancia media Tierra-Sol de
149,000,000 km) subtiende un dngulo de un segundo de arco.



(S

ctimulos globulares, al carecer de este tipo de estrellas, son viejos. De manera inversa, la
presencia de estrellas azules en los ciimulos abiertos, indica que son de formacién mucho
mds reciente. Otro argumento a favor son las observaciones de sus metalicidades: estudios
espectrales de estrellas de ctimulos abiertos muestran que tienen abundancias de elementos
pesados alrededor del valor solar, con metalicidades en el rango de —0.75 < [Fe/H] < +0.25;
metalicidades tan altas son esperadas en estrellas jévenes formadas con material del disco

galdctico, quimicamente enriquecido por generaciones estelares previas.

Uno de los ciimulos abiertos mds conocidos es el de las Pléyades (palomas, en griego) o
Messier 45, también conocido como “Las Siete Hermanas” o “Subaru” para los japoneses.
Este ctiimulo es perceptible a simple vista en el cielo nocturno del hemisferio norte, a un
costado de la constelacién Tauro. Es conocido desde la antigiiedad, siendo mencionado en
varias escrituras antiguas como el Mahabharata (poema épico de la India) donde se refiere a
ellas como krittikas (del sanscrito, que puede traducirse como “cortadores”), en la Iliada y la
Odisea de Homero (principales obras épicas griegas) y también se menciona en tres ocasiones

en la Biblia.

En las Pléyades se aprecia una nebulosa de reflexion®, debida al polvo que refleja la luz
azul de sus estrellas calientes y jévenes (ver Figura 1.2). Se piensa, que este polvo fue lo que

sobré de la formacion del ciimulo hace cerca de 100 millones de afios.

Otro ctimulo abierto de gran importancia para la astrofisica son las Hiades, que se encuen-
tran, al igual que las Pléyades, en la constelacién de Tauro. Debido a su aparente cercania ha
sido posible determinar su distancia por métodos geométricos cldsicos, es decir, mediante el
paralaje de sus estrellas y por el procedimiento de “punto de convergencia”, que proporciona

la distancia al centro del ciimulo. Esta medida sirve de referencia para calcular las dimensio-

4Nebulosa de reflexién: nube de polvo que refleja la energfa procedente de una estrella cercana.
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F1GURA 1.2. Las pléyades, uno de los ciimulos abiertos més conocidos. Es un ciimulo joven
y cercano en el cual se observa una nebulosa de reflexién. Imagen tomada de www.nasa.gov

nes de la Galaxia e incluso de objetos extragaldcticos, al comparar ctiimulos galacticos con
las Hiade; lo que ha permitido construir una escala césmica de distancias. Mediante obser-
vaciones con el satélite astrométrico HIPPARCOS se han calculado con gran precisién los
paralajes de muchas estrellas miembros de este ctimulo, calculandose una distancia al centro

del ctimulo de 46.34 + 0.27 parsecs.

1.1. Motivacion

Los ciimulos abiertos, son una pieza clave para estudiar a la Galaxia, son objetos ideales
para la investigacion de diversos problemas astrofisicos debido a que sus estrellas se formaron
bajo las mismas condiciones, estan a la misma distancia, tiene composicién quimica similar
y cuentan con un amplio rango de masas; por lo que son muy utiles para estudiar las propie-
dades estelares desde el punto de vista estadistico y establecer propiedades como conjunto,

lo que nos permite inferir las propiedades de nuestra Galaxia.

Al contener estrellas azules brillantes, los ciimulos abiertos son ttiles para investigar las

propiedades de las estrellas mds masivas. Ademds, la distribucién espacial de los ctimulos
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abiertos es un campo de prueba de la estructura del disco de la Galaxia, ya que los sistemas
jovenes definen la estructura espiral de la Galaxia, mientras que los sistemas viejos trazan
su cinemética externa. Se cree que muchas de las estrellas del disco se originaron en ctimulos
abiertos o galdcticos, por lo que las caracteristicas de estos sistemas deben dictar muchas de

las propiedades del disco estelar galdctico en su conjunto.

Por lo tanto, los cimulos estelares imponen restricciones observacionales a la teoria de
formacién y evolucién estelar. En lo que respecta a los estudios galdcticos, una de las mas
severas limitaciones observacionales para estudiar el disco galdctico es la ausencia de datos
fotométricos confiables para cerca de la mitad de los aproximadamente 1600 ctimulos galdcti-
cos conocidos. Esto sin considerar la falta de homogeneidad en los métodos de observacién

y de andlisis cominmente utilizados.

El “Catalogue of Open Cluster Data” (COCD) de Lynga [5] que incluye informacién de
1151 ctimulos, ha sido la base observacional para numerosos estudios de estructura galdctica.
Sin embargo, los pardmetros que resultan de los datos de dicho catédlogo son derivados por
distintos autores usando diferente instrumentacion, técnicas de calibracién y criterio analiti-
co, dando como resultado un catdlogo inhomogéneo. Un andlisis de la precisiéon esperada
por efectos de la inhomgeneidad fue realizado por Janes & Adler [6], quienes encontraron
una diferencia tipica de 0.55 mag en la determinacién del médulo de distancia en diferentes
estudios fotométricos (principalmente UBV). Loktin & Matkin [7] reanalizaron la fotometria
UBYV de 340 cimulos y generaron un catdlogo de enrojecimientos, distancias y edades de
ctimulos abiertos homogéneo, aunque menos numeroso. Ellos usaron tres grupos diferentes
de curvas iscronas para sus estimaciones de edad y distancia, lo que afecto la consistencia de
su catdlogo. Mds recientemente Dambis [8] volvié a determinar enrojecimientos, distancias

y edades de 203 climulos abiertos, mds jévenes que 1.5 x 10® anos, para lo cual utilizé un
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solo grupo de curvas isdcronas y un ZAMS (del inglés Zero Age Main Sequence) empirico.

A pesar de que los trabajos de Loktin & Matkin y Dambis han generado mejores con-
juntos de parametros de ctimulos, al menos dos factores siguen contribuyendo a disminuir
la precisién de sus resultados. Primero, utilizaron datos fotométricos de diferentes fuentes,
calibrados usando diversos conjuntos de estrellas estandares. El segundo y posiblemente mas

importante factor que disminiye la precision de estos autores, es la profundidad fotométrica.

Previo al desarrollo de los CCDs® a principios de los afios 80’s la profundidad para todas
las bandas fotométricas estaba usualmente limitada a una magnitud fotoeléctrica V' < 16,
la cual no basta para una determinacién confiable de la distancia para la mayoria de los
cumulos galdcticos débiles, pues los efectos evolutivos producen indices de color més rojos en
los diagramas Color-Color y Color-Magnitud. Para los climulos jovenes la forma casi vertical
de la secuencia principal en la parte superior azul, introduce grandes incertidumbres en la
determinacion de los pardmetros fisicos tales como su distancia, enrojecimiento interestelar,

edad y metalicidad de los ctimulos en cuestion.

Ante esta necesidad se desarrollé un proyecto, llamado “Reconocimiento UBV (RI)¢ con
CCD de Cumulos Abiertos del Hemisferio Norte” [9], cuyo objetivo principal es analizar de
forma sistemética y homogénea un conjunto de datos CCD en el sistema U BV (RI)¢ de una
muestra mayor a 300 ciimulos abiertos, y establecer asi un sistema fotométrico altamente
homogéneo en cuanto a la instrumentacién (telescopio, detector y filtros), la observacién y

reduccién de datos fotométricos (métodos y calibraciones) para obtener:

= Un atlas de diagramas color-color y color-magnitud confiable de mas de 300 ciimulos

abiertos.

5CCD: Dispositivo de Carga Acoplada (en inglés Charge Coupled Device).
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» Un conjunto homogéneo de pardmetros fisicos tales como enrojecimientos, distancias

y edades para los ciimulos observados.
» Un sistema de referencia para los estudios fotométricos de ciimulos posteriores.

= Criterios de seleccion para posteriores estudios mds detallados de los ciimulos del atlas.

Los ciimulos abiertos NGC 2192, Be 15 y Be 80 forman parte de estos 312 ciimulos, el
objetivo de esta tesis serd el analizar de manera sistemética, el conjunto de datos CCD en

el sistema UBV (RI)¢ para los tres ciimulos en particular, y asi obtener:

» Sus diagramas Color-Color y Color-Magnitud.

= Sus pardmetros fisicos fundamentales tales como edad, enrojecimiento interestelar, dis-

tancia y metalicidad.

1.2. Plan de Tesis

En el Capitulo 2 se exponen algunos conceptos astrofisicos necesarios para el estudio

de los cumulos abiertos.

En el Capitulo 3 se describe a grandes rasgos el proceso de adquisicién y reduccién de

los datos.

En el Capitulo 4 se presenta el andlisis de los diagramas Color-Color y Color-Magnitud,
para cada uno de los ciimulos problema, NGC 2192, Be 15 y Be80, comparando los resultados

obtenidos con la informacién reportada en la literatura.
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En el Capitulo 5 se exponen las conclusiones, asi como posibles lineas de investigacién

futuras para estos tres ciimulos.



Capitulo 2

MARCO TEORICO

2.1. Conceptos basicos

2.1.1. Definiciéon de estrella

Una estrella es una esfera de gas antoluminosa en cuasi-equilibrio hidrostético, que genera
energia en su interior mediante la conversién de energia gravitacional en luminosidad, fusio-
nando elementos ligeros con mds pesados tales como el helio; estos procesos termonucleares
implican cambios en la composicién quimica, lo que se manifiesta como cambios estructurales
en la estrella conforme evoluciona. La energia generada mediante estas reacciones, es emitida

al espacio en forma de radiacién electromagnética, neutrinos y viento estelar.

Las estrellas con reacciones termonucleares en su centro son objetos cuya masa oscila
entre 0.08 Mg y 150 Mg, cuyas temperaturas efectivas varian desde los 2000 K, hasta los
60,000 K, tal como se muestra en la Tabla 2.1. Su luminosidad (energia total emitida por
unidad de tiempo) también tiene un rango muy amplio, que va de una milésima (estrella

M8V) hasta un millén de veces la luminosidad del Sol (estrella O3V).

La forma de la distribucién de energia emitida por una estrella, es determinada por unos
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cuantos pardmetros basicos, como son la temperatura efectiva, la gravedad superficial

6 masa estelar y la composicién quimica.

1. La temperatura efectiva, estd dada por:

I A%
Tes = (MR%)

Donde o es la constante de Stefan-Boltzmann, L es la luminosidad total y R el radio

de la estrella.

La T,y fija la cantidad de energfa que pasa por unidad de superficie. Como la distri-
bucién de energia por unidad de superficie en una estrella se aproxima burdamente a
la distribucién de energia de un cuerpo negro de temperatura superficial Tz, ésta es

una medida de la temperatura del gas que integra el bulbo de la atmdsfera estelar.

2. la gravedad superficial, se define como:

_GM
= R

Donde G es la constante de gravitacion universal y M la masa de la estrella.

La gravedad superficial fija el gradiente de presién en la atmésfera y determina en gran

parte la densidad y altura a la cual se forman el continuo de luz y las lineas espectrales.

Las lineas espectrales son una serie de lineas oscuras que cruzan el espectro continuo
de una estrella, las cuales se deben a la presencia de ciertos 4tomos o moléculas en la
parte superior y més frfa de la atmdsfera de la estrella, donde cada lfnea corresponde
a la transicion cudntica de un elemento quimico en particular. Estas lineas oscuras se
producen cuando la radiacién procedente del niicleo de la estrella atraviesa una zona

mas frfa (mds superficial) donde parte de la energfa es absorbida, por lo que se conocen
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como lineas de absorcién. Frecuentemente, en ciertos espectros estelares se observan
ciertas transiciones que brillan méds que el espectro continuo, a las cuales se les llama
lineas de emisién, y son producidas por la emisién de luz a ciertas longitudes de onda
por los dtomos o moléculas de un gas confinado a un volumen mayor que el de la
estrella que ha sido calentado. Las lineas de emisién suelen observarse en nebulosas,
cometas y en estrellas que se encuentran rodeadas por una envoltura gasecosa a alta

temperatura.

3. La composicién quimica de la atmésfera determina la variacion en frecuencia de la
opacidad del material estelar, y de la intensidad relativa de las lineas espectrales de las
diferentes especies atomicas presentes. En una primera aproximacién, la composicién
quimica de una estrella puede ser caracterizada al comparar la abundancia relativa
de cualquier metal pesado (por ejemplo Fe) a la de hidrégeno; particularmente, las
estrellas ricas en hierro tienden a ser ricas en otros elementos més pesados que el helio.
Tomando en cuenta este fenémeno, se puede hablar de la metalicidad de una estrella
como un indicativo de la composicion quimica completa. En astronomia, se considera

metal todo aquel elemento quimico cuyo peso atémico es superior al del helio.

Considerando la definicién de estrella dada y suponiendo que la luminosidad es gene-
rada en las partes interiores de la estrella, se puede mostrar que la estructura estelar esta

determinada inicamente por su masa, su composicién quimica y su estado evolutivo.

2.1.2. Clasificacion espectral

Las estrellas pueden ser clasificadas en funcién de su espectro fotosférico. Una de las

clasificaciones de este tipo es el sistema Harvard, desarrollado por Edward Pickering, An-
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nie Cannon y Williamina Fleming a principios de 1900, quienes clasificaron segiin las lineas
espectrales e intensidad a las estrellas en sicte tipos diferentes, conocidos como tipos espec-
trales, cada uno de ellos se identifica con una letra segin su temperatura superficial y color

de las mismas (ver tabla 2.1):

TABLA 2.1. Tipo espectral y temperatura de las estrellas segin el sistema Harvard

Tipo espectral | Temperatura [K] Color
O 30,000 - 60,0000 azules
B 10,000 - 30,000 blanco azuladas
A 7,500 - 10,000 blancas
F 6,000 - 7,500 blanco amarillentas
G 5,000 - 6,000 amarillas
K 3,500 - 5,000 amarillo anaranjada
M 2,000 - 3,500 rojas

La clasificacién ha sido extendida con tipos espectrales adicionales, resnltando en la
secuencia como la conocemos hoy en dia, WO BAFGK ML Ty R N C S, donde
W son estrellas de Wolf-Rayet, L y T representan estrellas extremadamente frias y de poca
masa (< 0.08M,) del tipo de las enanas marrones y R, N, Cy S son utilizadas para clasificar

a las estrellas ricas en carbono y compuestos como el 6xido de titanio y 6xido de circonio.

Ademds de poder determinar la temperatura y composicién quimica de una estrella me-
diante su espectro, también se puede inferir su tamano, densidad o masa. A mediados del
siglo XX Morgan y Kennan, desarrollaron el sistema que ahora conocemos como sistema
de clasificacién espectral MK que incluye, ademds de la letra correspondiente al tipo
espectral, un nimero romano (del I a VII) que aumenta cuanto mds anchas son ciertas lfneas
en absorcién en el espectro de la estrella. Los tipos de luminosidades son una determinacién

de la gravedad superficial de una estrella y se definen como:

I: Supergigantes
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II: Gigantes brillantes
[1I: Gigantes
IV: Subgigantes
V: Enanas
VI: Subenanas

VII: Enana degeneradas

Algunas clases, especialmente la I, se subdividen en a, b y ab para especificar algunas

peculiaridades. La clasificacién espectral del Sol en este sistema es G2V.

2.2. Sistemas fotométricos para medir a las estrellas

Al proceso de medir el brillo aparente de un objeto en varfas bandas del espectro elec-

tromagnético se le conoce como fotometria astronémica.

Un sistema fotométrico esta definido por una combinacién particular filtro-detector y un
conjunto de estrellas estandares o de referencia medidas con esa combinacion particular. Estas
estrellas estdndares deben estar distribuidas por todo el cielo y poseer un rango amplio de las
caracteristicas que se desean medir (generalmente temperaturas, gravedad y metalicidad).
Un filtro fotométrico puede ser burdamente caracterizado por una longitud de onda efectiva
(Aess) o central y un ancho, éste 1iltimo esta definido como la diferencia en longitud de onda
entre los puntos en los cuales el flujo (f,) cae a la mitad de su valor pico, esta cantidad es
llamada en inglés full width at half mazimum (FWHM). Los filtros que integran un sistema
fotométrico usualmente se clasifican en banda ancha (40 nm < AN < 100 nm), banda
intermedia (70 nm < AX < 40 nm) y banda angosta (AX < 7 nm). Recientemente ha sido

propuesta otra categoria, la banda ultra-ancha, para sistemas de reconocimiento como Sloan
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e Hipparcos. Todos los sistemas fotométricos permiten la medicién de Aujos relativos a partir
de los cuales se pueden inferir propiedades particulares (tales como temperatura, gravedad

y metalicidad) del objeto que la emite.

Uno de los mds antiguos y més utilizados sistemas fotométricos de banda ancha, es el
sistema Ultravioleta- Azul-Visual (UBV) desarrollado por Johnson & Morgan en 1953
[10] en el cual la banda B se diseiio buscando igualar su respuesta espectral a la de las placas
fotogrificas, la banda V a la respuesta visual y U como una banda adicional entre B y el

corte atmosférico ultravioleta.

Conforme las mediciones en el infrarrojo se volvieron mds importantes, este sistema fue
extendido por el mismo Johnson en 1965 adicionando 7 bandas para cubrir el rango de
700 — 10,040 nm, estas bandas son R 1 J K L M N; donde la banda K es la més usada
cuando se estudia el infrarrojo cercano y M es la longitud de onda més larga cominmente
utilizada. Posteriormente, Cousins [11] redefinié la longitud de onda efectiva de las bandas R
e I'de (700 nm, 900 nm) a (670 nm, 810 nm). En la actualidad, cuando las bandas R e 7 son
citadas usualmente (mds no invariablemente) se trata de las bandas de Cousins y no las de
Johnson. Glass [12] definié una banda H que existe entre las bandas J y K. Otros pequeiios
ajustes a las bandas infrarrojas de Johnson se han hecho por diferentes observadores, por
lo que no sélo existen los sistemas de Johnson y Cousins sino también de Kron ef al. (13]
[14], Stebbins & Kron [15], Eggen, Canterna etc.; dando como resultado el que actualmente
no exista un sistema estdndar tinico para la regién infrarroja. Esta diversidad es debida a
que en el infrarrojo la atmdsfera de la Tierra es transparente sélo en ciertas “ventanas” de
longitud de onda (ver figura 2.1), por lo que la eleccién de la longitud central y el ancho de
banda para la extensién en el infrarrojo del sistema UB V, ha sido dictada en gran parte por

la localizacion de estas ventanas.
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FicUurA 2.1. Espectro de la radiacién solar que llega a la Tierra. La curva punteada repre-
senta la radiacién de un cuerpo negro a 6000 K. La curva superior representa el espectro
de radiacién que llega a la cima de la atmésfera. Le sigue la irradiancia espectral directa
sobre la superficie terrestre donde aun no existe atenuacién por parte de moléculas, gases
y acrosoles; los picos en absorcion estén causados principalmente por agua y diéxido de
carbono. La absorcién de radiacién por el vapor de agua barre todo el espectro a partir de
unos 690 nm. Las bandas de absorcién del diéxido de carbono estan presentes desde unos
1500 nm. Imagen tomada de [16].

Dado el continuo avance de la tecnologia, con el paso del tiempo, cualquier combinacion
filtro-detector se vuelve obsoleta. Como consecuencia, los astronomos tratan de medir mag-
nitudes en las distintas bandas con equipo cuya respuesta espectral no coincide precisamente
con aquella que marca la combinacién estandar filtro-detector definida, pero que proveen
una aproximacién razonable a estas combinaciones. Por ejemplo, si se observa un objeto en
el sistema UBV de Johnson-Morgan, denotando las magnitudes en las bandas observadas
por U " B, V', etc. y las esténdares por U,B,V, etc., las magnitudes observadas pueden ser

“transformadas” al sistema UBV estdndar, mediante ecuaciones del tipo:
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TABLA 2.2. Longitud de onda y full width at half maximum para cada uno de los filtros
que constituyen el sistema UBV (RI)¢ y su extensién infrarroja de Johnson, incluyendo el
filtro H de Glass.

Banda | Aess [nm] | FWHM [nm]

U 365 66

B 445 94

\% 551 88

R 658 138
I 806 149
J 1220 213
H 1630 307
K 2190 390
L 3450 472
M 4750 460

V=ayV +8v(B —V)+v (2.1)

Donde v representa la pendiente cuyo valor es = 1.0, By representa el coeficiente de color

que es =~ 0.0 y yy es el punto cero.

Las constantes de la ecuacién (2.1), son determinadas de tal manera que las magnitudes
UBYV transformadas de las estrellas estdndares sean lo méds estrechamente iguales a las

magnitudes UBV publicadas para estas estrellas.

Los puntos cero del sistema estdndar son usualmente elegidos de manera que la estrella
Vega tenga U = B =V = M = ... = 0 aunque esto es por razones histéricas, pues se ha
determinado que la magnitud aparente de Vega! no es cero sino V. = +0.04. Por ejemplo
la magnitud aparente en la banda V para el Sol es V = —26.74; para Sirio (la estrella més

brillante) V = —1.45, y la estrella mds débil que se ha medido tiene V = 27.

ncluso, se sabe que ésta estrella es variable.
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2.3. Magnitudes e indices de color

Magnitud aparente

En el siglo XIX, se descubri6é que los intervalos iguales de luminosidad perceptibles por
el ojo, correspondian a casi iguales razones de energia radiante; esto es, que la respuesta del
0jo a estimulos luminicos es esencialmente logaritmica. Lo que significa, que una estrella de
magnitud 6 es cerca de 100 veces mas débil que una estrella de magnitud 1. Si my y ma,

denotan las magnitudes asignadas para estrellas con flujos de energia f; y f», entonces:

my —my = —klog,, (%) (2.2)

El signo menos en la ecuacién 2.2, es elegido de manera que los valores numéricos mas
pequefios sean para las estrellas més brillantes, en correspondencia con la escala de Hiparco®.
El sistema de magnitudes fue definido de tal manera que una diferencia de 5 magnitudes,
corresponde exactamente en un factor de 100 en la razén de los flujos de radiacion, es decir,
a (fi/f2) = 100, m; —mg = 5. Por lo que, en la ecuacién 2.2, la constante tiene un valor de

2.5:

my; —my = —2.5logy, (?) (2.3)
2

4 bien:

2Hiparco: astrénomo griego Hiparco que inventé una escala numérica para cuantificar que tan brillantes
aparecfan las estrellas en el cielo. Las dividié dentro de 6 grupos de magnitudes, separadas en intervalos de
igualdad luminica; las estrellas més brillantes correspondian a la magnitud 1 y las mds débiles, visibles a
simple vista, eran de magnitud 6.
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ﬁ — 10~ 0-4(m1—m2)
( fz) 10 (2.4)

A partir de la ecuacion (2.4), vemos que una diferencia de 1 magnitud corresponde a la
razon de Aujos de 10%4 a2 2.512, y que 2.5 magnitudes corresponden a una razén de flujos

de 10.

2.3.1. Magnitud absoluta

Suponiendo que no hay material interestelar, el flujo de energfa que recibimos en la Tierra
de un objeto depende sélo de su brillo intrinseco y su distancia a nosotros. Si F' es el flujo
recibido del objeto a una distancia D, el flujo f que seria recibido si éste estuviera a una

distancia d esta dada por la ley del inverso del cuadrado:

= (%)21? (2.5)

Obviamente, cuanto més lejano este un objeto més débil parecera. Para obtener informa-
cién acerca de la lnminosidad intrinseca de un objeto, debemos tomar en cuenta su distancia
a nosotros. Por lo tanto, se define la magnitud absoluta (M) de un objeto como la mag-
nitud aparente que tendria si éste se localizara a una distancia estdndar D. De la ecuacion

(2.3) y (2.5), obtenemos:

m—M = —2.5log (%) = blog (%) (2.6)

Si la distancia estandar D es 10 pc, entonces:
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m— M =5logd —5 (2.7)

m — M es conocido como el médulo de distancia de un objeto. Si se conocen m y
d, es posible inmediatamente corregir para la distancia no estandar del objeto, y reducir
su magnitud aparente rn a la magnitud absoluta M mediante la ecuacién (2.7). De manera

inversa, si se conocen m y M, se puede inferir d:

d = 10("3"+1) (2.8)

Las magnitudes absolutas son normalmente citadas para la banda visual y denotada como

My, por lo que en el sistema estandar:

d= 100‘2(‘/—1\/!\/4-5) (29)

La magnitud absoluta (My) corresponde solo a la energia en la banda V. Para medir la

energia total emitida se usa la magnitud bolométrica.

2.3.2. Colores fotométricos

Supéngase que tenemos un sistema fotométrico caracterizado por varias bandas de filtros
a diferentes longitudes de onda. Si tomamos la diferencia en magnitudes medida en dos
bandas diferentes, podemos formar lo que se conoce como un color o indice de color

(I.C.). Si Ay B denotan dos filtros diferentes:
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J Sxa(A) fada

(1.C.)4p = ma — mp = constante — 2.5 log --——— (2.10)
[ SA(B)fady
0

Donde S, denota la sensibilidad combinada telescopio-detector-filtro.

Un indice de color es usunalmente escrito usando las letras que denotan los diferentes
filtros involucrados, esto es, (A — B) para el hipotético caso anterior, o por ejemplo (B—V)

y (U—B) en el sistema estdndar de Johnson.

A través de la ecuacién (2.10) es claro que un indice de color, esencialmente mide la
razon de los flujos estelares cercana a la longitud de onda efectiva de dos bandas. Como esta
cantidad depende sélo de la razon de flujos, mide una propiedad del espectro de un objeto
que es independiente de su distancia, lo cual es muy deseable dada la incertidumbre en la

distancia de muchos objetos astronémicos.

Midiendo colores de banda ancha o intermedia es posible determinar ciertas propiedades
fisicas de las estrellas, por ejemplo, las estrellas frias son mds rojas mientras que las estrellas
calientes son més azules. Un indice de color como (B — V'), que mide la razén de flujo entre

una longitud de onda corta y una larga, proporciona una medida de la temperatura estelar.

Otro ejemplo, la regién ultravioleta del espectro (filtro U en el sistema estdndar de Jonhn-
son) de algunas estrellas contiene un gran nimero de lineas de absorcién, cuya intensidad
refleja la abundancia de elementos pesados en su atmésfera; mientras que la regién azul (ban-
da B) es relativamente libre de lineas. Por lo que (U—B) es sensible a la composicién quimica
de las estrellas. Desafortunadamente, hay otro importante parametro fisico que afecta el valor
observado de (U — B). En algunas estrellas calientes a longitudes de onda més cortas que los

365 nm, existe una baja repentina en la intensidad del nivel continuo del espectro (continuo
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de aqui en adelante). Este descenso repentino se debe a la absorcién del continuo en el nivel
dos del hidrégeno por las transiciones ligado-libre de los electrones en este nivel de energia,
es decir, corresponde a las lineas de transicion de la serie de Balmer para el hidrégeno, razén
por la que se le conoce como el salto de Balmer. Ya que 365 nm esta justo a la mitad de
la banda U, el indice de color (U—B) es sensible tanto a la composicién quimica como a la
intensidad del salto de Balmer, el cual a su vez es sensible a la gravedad superficial de la

estrella.

2.4. Extincién y enrojecimiento interestelar

El espacio entre las estrellas esta lleno con un enrarecido gas al que se le denomina polvo
interestelar. Este polvo, dispersa algunos fotones y absorbe otros cuya longitud de onda sea
comparable o mds pequeno que el tamano caracteristico de los granos de polvo, convirtiendo
la energia de estos fotones en calor. En astronomia, a la disminucién de la luz provocada por

los fenémenos de dispersién y absorcién se le conoce como extincién interestelar.

La luz estelar ademsés de ser atenuada por la extincion interestelar también es enrojecida,
ya que el medio interestelar absorbe mayormente la luz de longitudes de onda corta, en
consecuencia, las estrellas parecen mds débiles y mds rojas de lo que serian considerando
solo el efecto de la distancia. Por lo tanto, es necesario corregir los colores y magnitudes
observados por la extincién interestelar para obtener las magnitudes y colores intrinsecos.
Esta correccién denotada como Ay, se define como la diferencia entre la magnitud observada
en la banda X (my) y la magnitud que serfa observada en ausencia de polvo interestelar

(mox) esto es:
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Ax = (m—m,)y (2.11)

En el sistema UBV la extincién més citada corresponde a la del filtro V, Ay, la cual se

define como:

AV = (‘I'I?, - mo)v =V - Vu (2.].2)

Al incluir esta correccién en la ecuacion (2.7) tenemos:

my — My =5logd — 5+ Ay (2.13)

Donde Ay es la extincion interestelar en alguna banda X. My la magnitud absoluta dada y

5logd — 5 el mddulo de distancia.

Despejando la magnitud observada de la ecuacion (2.13) para la banda V tendrfamos:

my = My + Ay + 5logd — 5 (2.14)

De manera que si conocemos la distancia d a una estrella cuyo tipo espectral es conocido

(clase MK), el Ay serfa inmediatamente obtenido de la medicién de my.

El enrojecimiento interestelar o exceso de color E(X —Y) en algtn color X —Y, es
definido como la diferencia entre el color observado (7.C.)xy = my —my y el color intrinseco

(1.C)oxy = Mox — Mgy
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E(X - Y) = (I.C.)Xy - (I'C’)DXY — [771,‘\’ = nLy] — [m,,x — moy] = Al\' > Ay (215)

A E(X —Y) también se le conoce como exceso de color “X” menos “Y”. En el

sistema UBV, la notacién acostumbrada para el exceso de color es:

E(B-V)=(B-V)=(B-V), (2.16)

E(U-B)=(U-B)- (U - B), (2.17)

Por convencion los colores son definidos de manera que la banda de longitud de onda
més corta esté a la izquierda y como la extincién interestelar generalmente decrece hacia
longitudes de onda larga, el exceso de color es usualmente positivo. Esto es, los colores se

vuelven mas rojos en presencia de la absorcién interestelar.

Los efectos del enrojecimiento interestelar, medido por el exceso de color, pueden ser
determinados directamente de la observacién, mediante el andlisis de estrellas de un deter-
minada tipo espectral, como lo hicieron Hiltner y Johnson [17] quienes tras analizar una
muestra amplia de estrella tipo O y B determinaron con precisién el tipo espectral MK de
todas las estrellas de la muestra y midieron sus colores UBV. Con estos datos se pueden
construir diagramas de dos colores como el de la figura 2.2 donde se muestra cémo las es-
trellas de idéntico tipo MK se distribuyen a lo largo de una linea de enrojecimiento en el
diagrama de dos colores. Este procedimiento puede ser aplicado a un grupo de estrellas de
cualquier tipo espectral para determinar su color intrfnseco y sus valores de E(B — V) y

E(U - B).
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FIGURA 2.2. Efecto del enrojecimiento interestelar en el sistema UBV para el diagrama
Color-Color. Las estrellas més azules de esta linea se consideran no enrojecidas y definen
la secuencia intrinseca de dos colores mientras que las estrellas mas enrojecidas se mueven
hacia abajo a valores mayores de (U—B) y (B—V) . Imagen tomada de [18].

Aunque los vectores de enrojecimiento para estrellas de diferente tipo MK se originan
en distintos puntos del diagrama de dos colores, se ha encontrado a través de un cuidadoso
andlisis de los datos para estrellas tipo O a B9, que todas ellas tienen practicamente idénticas

pendientes, por lo que la pendiente del vector de enrojecimiento estd dada por:

E (U — B)

BBV =072+ 0B (B - V) (2.18)

Usualmente el segundo término del lado derecho de la igualdad en la ecuacién (2.18)

es pequeno y puede ser despreciado. Este se incrementa principalmente por cambios en la
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forma de la distribucién de la energia estelar producidos por enrojecimiento, que modifican

la longitud de onda efectiva de los filtros.

De esta manera, asumiendo que conocemos el tipo espectral de las estrellas bajo estudio,
podemos determinar el exceso de color comparando el color observado de cada estrella con

aquel de una estrella no enrojecida del mismo tipo espectral.

De igual manera, basdndose en las estrellas O y B, se ha encontrado que la razén de

absorcion total en magnitudes es “universal” para la Galaxia y se expresa como:

Ay

b =gE-m

(2.19)

Donde Ay es la extincién en la banda visual y E(B — V') es el exceso de color independiente.

La ecuacién (2.19), establece que la extincién Ay es proporcional al exceso de color
E(B — V) de hecho, a cualquier otro exceso de color, y que el valor de la constante de

proporcionalidad Ry es fijado por la curva del enrojecimiento interestelar.

Mediante estudios de extincién como los de Schultz & Wiemer [19] y Sneden et al. [20],
se ha encontrado que existe un tnico valor de Ry-. Suponiendo que las propiedades fisicas
del material interestelar son las mismas en cualquier parte de la Galaxia, se tiene que éste

es de:

Ry ~ 3.1 (2.20)

Combinando las ecuaciones 2.19 y 2.20, tenemos:
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(2.21)

La ecuacién 2.21 es ampliamente utilizada porque permite estimar Ay a partir de la

cantidad E(B — V) que es fdcilmente medible.

Como se ha mencionado anteriormente, Ay es proporcional a cualquier exceso de color,

para los otros excesos tenemos:

Ay = 4.3E (U - B)
Ay = 248E(V —I)
Ay = 1.99E (B — R)
Ay = 554E(V — R)

A partir de las equivalencias anteriores, podemos expresar los excesos de cualquier color

en funcién del E(B = V):

E(U - B)=0.72E(B -
E(V —R)=056E (B -
E(V-1)=125E(B -
E(B - R) = 1.56E (B —
E(R-1)=069E (B -

Las relaciones anteriores fueron tomadas de StraiZys [21].

V)
V)
V)
V)
V)

2.4.1. Indice de color fotométrico libre de enrojecimiento interes-

telar (parametro Q)

Cuando no se tiene el tipo espectral de una estrella, pero se conoce la pendiente de su

vector de enrojecimiento, es posible definir un pardmetro fotométrico que depende solamente

del tipo espectral de la estrella y es independiente del enrojecimiento. En el sistema UBV,

este parametro es:
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Q=(U-B)- ggg - ﬁ; (B-V) (2.22)
O sea:
Q=(U-B)—072(B-V) (2.23)

Si sustituimos las ecuaciones (2.16) y (2.17) en (2.22), podemos verificar inmediatamente

que @ estd libre de enrojecimiento:

Q=(U—B)o+E(U—B)—g—g%€—;[(B—V)o+E(B—V)]
—U-Bh- g B V=G (220

La importancia de este pardmetro, es que para estrellas de tipo temprano, se puede
determinar el color intrinseco de los datos fotométricos y el tipo espectral sen necesidad del
espectro. Ademds, @ puede ser medido facilmente para estrellas que son mucho muy débiles

para ser clasificadas espectralmente.

La relacién entre @ y el tipo espectral para estrellas tempranas se muestra en la tabla

2.3.

Para tipos espectrales mas tardios que A0, @ no es funcién tinicamente de la clase espec-
tral, por lo que ya no es ttil para estimar la cantidad de enrojecimiento interestelar presente.
Esta falla ocurre debido a que el vector de enrojecimiento adquiere casi la misma pendiente
que la curva de secuencia principal no enrojecida para estrellas de tipo mds tardio; como

se aprecia en la figura 2.2. Esto significa que es casi imposible decir (a partir s6lo de datos
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TABLA 2.3. Pardmetro @ y tipo espectral para estrellas tempranas para su color (B-V)
correspondiente. Iistos datos fueron publicados en Johnson & Morgan (1953).

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
B0.5 —0.85 B9 —0.13
B1 —0.78 A0 0.00
B2 —-0.70

UBV) si una estrella dada ha sido enrojecida, o si estd desenrojecida pero es de un tipo méds

tardio.

2.4.2. Bloqueo del continuo por absorcién de los metales (lineas
“line blanketing”)

La mera presencia de lineas de absorcién en cualquier banda fotométrica reduce la energia
recibida en esa banda. Este efecto directo de blogueo del continuo por lineas (mas conocido

por su nombre en inglés “line blocking”) se describe mediante el coeficiente de bloqueo:

A+AN

[ frdX
A-AA
AHAX

J fgdA

A—=AN

(2.25)

Donde f) denota el flujo observado a la longitud de onda A, ff es el flujo del continuo cerca

de A, y A\ es un intervalo de longitud de onda preseleccionado (tipicamente de 25 a 50 A).

El coeficiente de bloque se incrementa rapidamente del visual hacia el azul y ultravioleta,
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de hecho, es tan fuerte, que en el ultravioleta es muy diffcil encontrar ventanas sin bloquear
dentro de las cuales establecer el nivel del continuo; cuanto més tardio sea el tipo espec-
tral de la estrella, mayor serd el bloqueo de lineas. Ante esto es casi imposible determinar
empiricamente coeficientes de bloqueo confiables para estrellas de tipo tardio, debido a que
las lineas simplemente distorsionan por absorcién al continuo y no hay manera de establecer

el nivel del flujo del continuo de manera confiable en gran parte del espectro visible.

Supongamos, que tenemos una estrella con cero abundancia de metales, por lo tanto con
ninguna otra linea espectral més que las de hidrégeno e incrementamos gradualmente la
abundancia de metales por arriba del valor de las Hiades, debido a la dependencia con la
longitud de onda del coeficiente ¢, la estrella se volverd més roja en (B—V) y mucho més

en (U — B)

Un efecto adicional de incrementar la abundancia de metales para una temperatura efec-
tiva dada (T.sy = constante), es el calentamiento inverso de la atmésfera (mds conocido por
su denominacién en inglés backwarming). El mantener la temperatura constante implica que
el flujo total de energfa producido en el interior de la estrella por procesos termonucleares
debe escapar de la misma, por lo que la energia bloqueada debe redistribuirse en longitud de
onda y escapar por las ventanas del continuo entre las lineas. Esta redistribucién incrementa
el nivel del continuo por arriba del valor que tendria en ausencia de las lineas y simula el

efecto de una temperatura efectiva més alta para la estrella.

Los cambios fotométricos totales producidos por la adicién de lineas son determinados por
una competencia entre estos dos efectos, el bloqueo que tiende a incrementar cada magnitud
observada y el calentamiento inverso que tiende a decrecerla. En la préictica, en la banda

U el bloqueo domina sobre el calentamiento inverso, excede ligeramente en la banda B y es
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menos importante en la banda V.

Finalmente, la adicién de lineas incrementa los fdices de color (U-B)y (B=V)y de-
crementa la magnitud V. Esto implica que para mapear estrellas mds deficientes en metales
a la secuencia de las Hiades, se tendrd un AU-B)>0,AB-V)>0y AV < 0; pues las
Hiades son ligeramente méds ricas en metales comparadas con el Sol, por lo que uno encuentra

que A(B — V) = 4+0.055, A(U — B)g ~0.13 y AVy =~ —0.026.

vector de
enmascaramiento

Subenana g - m e _
0.2 |~ -

A(U-B) T

(U-B)

h /\ '
|
I

+0.2 —

Secuencia de las Hyades —

| ! ] ]
0.4 0.6 0.8

(B-V)

FI1GURA 2.3. Vector de cubrimiento en el diagrama C-C para una estrella subenana deficiente
en metales. La subenana tiene un §(U — B) comparado con una estrella Hiades del mismo
(B — V). Una estrella Hiades de la misma Tesy tiene un color que difiere por una cantidad
A(B - V) y A(U — B) respecto a la subenana. Imagen tomada de (18].

El resultado final en el diagrama de dos colores (U= B,B — V) es que las estrellas se

distribuyen a lo largo del vector de enmascaramiento (blanketing vector), como se muestra
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en la figura 2.3. En la figura se observa que las estrellas pobres en metales tienen un ezceso
ultravioleta (U — B) relativo a la secuencia dada por las estrellas Hiades que tienen el
mismo (B—V) ; ademds diferirdn de las estrellas Hiades de la misma temperatura efectiva
por cantidades A(B—V)y A(U - B) en (B—V) y (U-B) , respectivamente. Si podemos
determinar la pendiente del vector de enmascaramiento como funcién de indice (B — V)
de las estrellas Hiades, luego podemos determinar las correcciones por bloqueo (blanketing
corrections) §(B — V) y §(U — B), para cualquier estrella de conocido A(B — V) y A(U —
B). Adicionalmente, si podemos calcular la variacién en la magnitud visual, AV, entonces
estamos en condicién de corregir los colores observados y el brillo de las estrellas por efectos
diferenciales de cubrimiento y asi mapear los diagramas color-magnitud uno a otro, reducido

a una abundancia comin.

2.4.3. Metalicidad y el exceso ultravioleta en el continuo estelar

La abundancia de elementos en las estrellas es generalmente reportada relativa a la abun-
dancia de estos mismos elementos en el Sol; las cuales a su vez se expresan en funcién del
hidrégeno. En el Sol, la abundancia por niimero de varios elementos relativa al hidrégeno,
es aproximadamente la siguiente: helio 0.10, carbén 3 x 10~*, nitrégeno 1 x 1074, oxigeno

6 x 107, neén 1 x 104, magnesio 3 x 1075 silicio 3 x 10~% y hierro 4 x 1075.
&

La abundancia de hierro denotada como [Fe/H], se define asf:

[Fe/H] = logyq (%) i (%)@ (2.26)

[Fe/H] varia desde valores tan bajos como —5 a mayores que cero.
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Razones como [O/Fe] cubren un rango mucho menor, debido a que las estrellas pobres en
Fe son generalmente también pobres en otros metales. Como consecuencia, es 1til definir los
pardmetros (X, Y, Z) que dan la abundancia fraccional por peso de hidrégeno, helio y todo
lo demds respectivamente. Para una mezcla tipo solar los valores son: X — 0.70,Y =0.28 y

Z =0.023.

Las estrellas de tipo espectral F, G y K que son algo bajas en luminosidad (en My ) para su
indice de color (B— V) son llamadas subenanas. Al comparar estas estrellas con las estrellas
comunes del campo, las subenanas tienen un exceso ultravioleta, es decir, tienen un color
(U-B) mas azul que las estrellas normales 6 de campo con el mismo (B —V). Cuando estas
estrellas son observadas espectroscépicamente, se encuentra que sus lineas espectrales son
débiles, y que por consecuencia son extremadamente pobres en metales con respecto al Sol,
por un factor de 10=2 y hasta mds. Esto implica que las subenanas son més azules respecto

a estrellas que tienen intensidad de lineas normales e idénticas propiedades (luminosidad y

Tess).

Una manera muy adecuada para identificar subenanas a distancia desconocida, y por
lo tanto de localizacion desconocida en el diagrama CM, es midiendo el exceso ultravioleta
0 (U — B), que es la diferencia entre (U — B) para la estrella subenana con respecto a las
estrellas de la secuencia principal de las Hiades, cuyo valor de (B —V) en el diagrama Color-
Color (U — B,B — V) es idéntico al de la subenana. Donde tanto (U — B) como (B —V)

deben haber sido primeramente corregidos de cualquier enrojecimiento interestelar.

En un intento por definir un indice de color que sea un indicador inambiguo de la me-
talicidad para cualquier subenana, Sandage [22] definié unos factores de correccién para

distintos valores del exceso ultravioleta observado como funcién del color (B — V)o = 0.6,

3EI valor més aceptado actualmente es Z=0.0019.
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que se denotan como dg.¢). Estos factores corrigen a (B — V) = 0.6, ya que a este valor el
d(U — B) es maximo, decrece para (B — V) > 0.6 pues las estrellas emiten cada vez menos
luz ultravioleta y también para (B — V) < 0.6 donde los metales presentes se encuentran

cada vez més ionizados.

Combinando datos fotométricos para subenanas con abundancias metélicas determinadas
espectroscipicamente, uno puede calibrar el exceso ultravioleta §(U — B)y¢ en términos de
la abundancia en metales de la estrella. Este exceso ultravioleta puede luego ser usado para

estimar la abundancia de metales en otras estrellas, lo que representa grandes ventajas pues:

1. Muchas estrellas de interés son tan débiles para espectroscopia de alta dispersién (el
limite préctico es alrededor de m & 12*) pero pueden ser medida con fotometria UBV

(su limite practico es de m = 20).

2. Se requieren muchos dias de laboriosas mediciones y andlisis para producir una esti-
macién de la abundancia espectroscépica, mientras que una determinacién fotométrica

aunque més imprecisa, requiere sélo una pequena fraccién de este esfuerzo.

La correlacién entre dy4 con Fe/H ha sido establecida en varias investigaciones, por
ejemplo Sandage & Fouts [23] en 1987 y méds recientemente por Karatag & Schuster [24]. Se
debe remarcar que el 6(U — B) es medido respecto a las Hiades, las cuales tienen [Fe/H|, ~
+0.13 (segiin [24]). Para valores moderados de §(U — B), (alrededor de cero) y para estrellas

ricas en metales ([Fe/H] ~ 0.0), se cumple la relacién:

(Fe/H] — [Fe/H],, =~ —56(U — B) (2.27)

1Este limite depende del telescopio usado, por ejemplo para un telescopio de 8 a 10 metros de didmetro
en su Optica principal ésta estrella seria brillante.
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2.5. Diagrama Hertzsprung-Russell

La correlacion méds importante entre las propiedades estelares descubierta hasta la actua-
lidad es el diagrama Hertzsprung-Russell (diagrama HR), desarrollado independien-
temente por el danés Ejnar Hertzsprung en 1911 y por el americano Henry Norris Russell en

1913; al estudiar la relacién entre la magnitud absoluta y el tipo espectral de las estrellas.

El diagrama HR clésico consistia en una grafica de magnitud visual absoluta contra
tipo espectral, pero la variante ahora mds comiinmente utilizada es reemplazando el tipo
espectral discreto por una coordenada continua. Observacionalmente, su forma mds til es
el diagrama Color-Magnitud (diagrama CM), que es una gréfica de color contra una
magnitud, que puede ser absoluta (para estrellas cuyas distancias son conocidas) o aparente

(si todas las estrellas estdn a la misma distancia como en un ciimulo estelar).

Desde el punto de vista tedrico, la forma mas itil del diagrama HR es una gréfica de T, if
contra log (L/Lg), usualmente llamado el diagrama HR, teérico. El diagrama HR tedrico es
equivalente tanto al diagrama HR cldsico como al diagrama CM, sin embargo para hacer una
correspondencia cuantitativa entre los diagramas se deben conocer las magnitudes absolutas,
luminosidades, las relaciones color-temperatura asi como las correcciones bolométricas (T g
vs. (B — V), por ejemplo) con suficiente exactitud; por lo que establecer el mapeo entre los

diagramas sigue siendo un importante problema astrofisico.

2.5.1. Evolucién estelar y el diagrama HR

Dado que los valores del radio estelar, luminosidad y temperatura superficial de las estre-

llas varian ampliamente, se esperaria que las estrellas se distribuyeran de manera uniforme
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FIGURA 2.4. Diagrama Hertzsprung-Russell clasico 6 teérico: luminosidad estelar 6 mag-
nitud absoluta contra tipo espectral. Se seiiala la posicién de algunas de las estrellas mas
conocidas incluyendo al Sol. Imagen tomada de WWWw.geocities.com

en el diagrama HR. Sin embargo, se encuentra que la mayor parte de las estrellas se localizan

a lo largo de una curva aproximadamente diagonal llamada secuencia principal (SP).

En el diagrama HR también se observa que las estrellas amarillas y rojas (de tipo espectral
F-G-K-M) se encuentran aglomeradas en dos grupos claramente separados, la secuencia
principal de las estrellas enanas y las gigantes. Las estrellas gigantes caen dentro
de varios grupos distintivos: la rama horizontal (RH) que es una banda casi horizontal
alrededor del cero en la magnitud visual absoluta (notable en los ctimulos globulares); la
rama de gigantes rojas (RGB), que surge casi verticalmente de la secuencia principal a
tipos espectrales K y M, y finalmente la rama asintética de gigantes (AGB), que surge
de la rama horizontal y se aproxima al extremo de la rama de gigantes rojas. Alrededor de

10 magnitudes abajo de la SP estd la secuencia de enananas blancas, las cuales son
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estrellas que tienen un rango muy amplio de tipo espectral pero son débiles por ser muy

pequenas en tamano. Estos grupos representan diferentes fases de la evolucién estelar, donde

las dreas mds densas corresponden a estadios evolutivos en los cuales las estrellas permanecen

un perfodo de tiempo largo. En la figura 2.6 se puede observar la localizacién en el diagrama

HR de cada una de estas etapas evolutivas y en la tabla 2.4 se encuentra la caracteristica

mas sobresaliente de cada una de ellas.

TABLA 2.4. Caracteristica principal de las distintas fases evolutivas para las estrellas en el

diagrama HR
Estadio Significado fisico Rasgos
Secuencia princi- | Fusién de H en He en el | Estadio evolutivo de mayor duracién.
pal (SP) niicleo
Rama subgigan- | Transicion de la fusién de | Prominente en diagramas CM de ctiimulos
te (RSG) H en el nicleo a un cas- | globulares.

carén

Rama de gigan-
tes rojas (RGB)

Fusién de H en un cas-
caron

Para estrellas de poca masa, termina en el
destello de He.

Rama Horizontal

TFusién de He en el nicleo

Luminosidad caracteristica y color sensible

enanas blancas

nes degeneradas

(RH) a la metalicidad; cimulos globulares.
Red Clump | RH roja y rechoncha de | Prominente en diagramas CM de ctimulos
(RC) las estrellas mas ricas en | abiertos.

metales
Rama asintéti- | Fusién de He en un cas- | Asociada con significativa y creciente
ca de gigantes | carén pérdida de masa (estrellas variables irre-
(AGB) gulares).
Banda de inesta- | Ionizacién de He' da lu- | Poblada por estrellas RR. Lyrae, W Virgi-
bilidad gar a variables regulares | nis y cefeidas (estrellas masivas).
Secuencia de | Estrellas frias de electro- | Azules a cafés y débiles.

Como la evolucién de una estrella estd determinada principalmente por su masa, ésta

define el tiempo que le tomard a cada estrella llegar a la secuencia principal, el tiempo

de permanencia en la misma, asi como su posterior evolucién. Las estrellas mds masivas
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FIGURA 2.5. Tiempos de contraccién a la secuencia principal para distintas masas, donde
se observa que conforme aumenta la masa de la estrella disminuye el tiempo necesario para
contraerse a la secuencia principal. Imagen tomada de [25].

evolucionaran rapidamente, mientras que las de poca masa lo hardn de manera mucho més
lenta. En la figura 2.5 se muestran algunas trazas evolutivas para estrellas desde 0.6Mg
hasta 15Mg y el tiempo que le toma a cada estrella llegar a la secuencia principal. De
manera similar, en la figura 2.6 se muestran las trazas evolutivas al abandonar la secuencia
principal para una estrella de masa semejante al Sol, una cinco veces mas masiva y otra diez

veces mas.

En un diagrama CM para estrellas de la vecindad solar, se observa que en la secuencia
principal existe una dispersién significativa en magnitud absoluta para un color dado, esto
se debe a que no todas las estrellas tienen la misma edad. Las estrellas de una hipotética
poblacién de edad zero formarian una secuencia principal més estrecha, conocida como Zero

Age Main Sequence o ZAMS, es decir, secuencia principal de edad cero. Definir la
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FI1GURA 2.6. Estadios en el diagrama HR y trazas evolutivas tras abandonar la secuencia

principal para estrellas de 3 masas diferentes. Imagen tomada de [26].
ZAMS (ver tabla 2.5) serfa sencillo si se tuvieran observaciones de un ciimulo muy joven,
cercano y rico en estrellas, pero como tal ciimulo no existe, se tiene que recurrir a cimulos
viejos pero cercanos a magnitudes débiles y cimulos jovenes y lejanos a magnitudes brillan-
tes. Esta estrategia se basa en el hecho de que conforme un ciimulo envejece sus estrellas
mds luminosas se van moviendo fuera del ZAMS, en consecuencia, entre mds antiguo sea
un cimulo mas débil serd la magnitud a la cual las estrellas esten cercanas al ZAMS. La
distancia relativa a los ciimulos empleados se determina suponiendo que los etiimulos defi-
nen entre ellos una sola ZAMS. Esta suposicién se basa en el hecho de que el material del
cual estan formados los cumulos no varia mucho, es decir, su composicién quimica inicial
es practicamente constante, similar al tipo solar o Hiades, por lo que su secuencia principal

generalmente se localiza en la misma seccion del diagrama HR o CM. Siguiendo estas supo-
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siciones se puede construir un diagrama como el de la figura 2.7 donde la linea mas gruesa

corresponde al ZAMS.

TABLA 2.5. Secuencia principal de edad cero, conocida como ZAMS (del inglés Zero Age
Main Sequence). Estos datos fueron publicados por Schmidt-Kaler en 1982 [27].

(B—V)y (U-B)y My [(B-V), U-B) iy
—0.30 —1.08 —-3.25 0.30 0.03 2.8
—0.25 —0.90 —2.1 0.40 —0.01 3.4
—0.20 —0.69 —-1.1 0.50 0.00 4.1
—-0.15 —0.5 —0.2 0.60 0.08 4.7
—-0.10 —0.30 0.6 0.70 0.23 5.2
—0.05 —0.10 11 0.80 0.42 5.8

0.00 0.01 1.5 0.90 0.63 6.3
0.05 0.05 1.7 1.00 0.86 6.7
0.10 0.08 1.9 1.10 1.03 7.1
0.20 0.10 2.4 1.20 1.13 7.5

1.30 1.20 8.0

Los datos de la tabla 2.5 pueden ser usados para construir diagramas Color-Color y
Color-Magnitud. Si se hace una correccién adecuada para el enrojecimiento interestelar, se
pueden distinguir las estrellas de diferente clase espectral y luminosidad baséndose sélo en

el color al compararlas con diagramas como los de las figuras 2.4, 2.6, 2.5 y 2.7.

2.5.2. Dependencia del diagrama CM sobre la metalicidad

Mientras que la estructura en general del diagrama CM es la misma para estrellas de
cualquier composicién quimica, la posicién vertical del ZAMS asf como la localizacién pre-
cisa de varias ramas, dependen de los pardmetros de composicién (X,Y,Z). Si hacemos una
cuidadosa comparacién de las trazas evolutivas para estrellas pobres en metales (cuyo valor
apropiado de Y = 0.2 y Z = 0.0004) con aquellas de metalicidad tipo solar (cuyos valores

apropiados son Y = 0.28 y Z = 0.019), se revela que bajar Z por un factor de 1.7, modifica
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las trazas estelares de estrellas individuales en varias maneras importantes:

El bajar Z causa que las estrellas individuales se vuelven més brillantes y més calientes.
Arriba de 4Mg el efecto principal es hacer las estrellas m4s calientes. En el ZAMS, a 0.6M,
una estrella es mds brillante por un factor de 2.3 y mas caliente por un factor de 1.25 a la
metalicidad mds baja; mientras que una estrella de 4Mg a la més baja metalicidad, es méds
brillante por un factor de 1.3 y més caliente por un factor de 1.33. Aunque bajar Z hace
a las estrellas individuales mas brillantes, el efecto general de bajar Z por un factor de 1.7
es mover hacia abajo el ZAMS justo una magnitud a un color dado. Para un discusiéon mas

detallada ver [28].

A bajas metalicidades la rama de gigantes rojas (RGB) es casi vertical en el diagrama
CM, y tiene un color que depende menos fuertemente de la masa de las estrellas que se
encuentran en ella, como es el caso de la metalicidad solar. La rama asintdtica de gigantes
(AGB) al igual que la RGB corre mucho mds vertical y hacia la parte azul que la AGB para
estrellas de metalicidad solar. La rama horizontal (RH) (presente en los ctimulos globulares)
6 el RC (en los ciimulos abiertos) est4 ligeramente més abajo que en el caso de metalicidad

solar.

2.6. Meétodos para la determinaciéon de los parametros
fisicos de un ciimulo abierto

2.6.1. Distancia: Ajuste a la secuencia principal

En lugar de tratar de determinar la temperatura efectiva de cada miembro del cimulo
realizando un andlisis detallado de las lineas espectrales de cada estrella (lo cual serfa un

proyecto mayisculo, ain asumiendo que las estrellas son lo suficientemente brillantes para
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obtener un buen espectro), es mucho més rapido determinar sus indices de color, como
(B=V) y (V —1I). Con el conocimiento de la magnitud aparente y el indice de color para

cada estrella, se puede construir un diagrama CM para el cimulo abierto, como los de la

figura 2.7,
- -
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FIGURA 2.7. Diagrama Magnitud Visual V' contra el indice de color (B— V) para varios
cimulos abiertos, en una escala comin de magnitud absoluta. En el diagrama NGC 2362
es el mas joven y NGC 188 el més viejo. Imagen tomada de [28].

Dado que las dimensiones de un ciimulo abierto tipico son relativamente pequeias respec-
to a su distancia a la Tierra, se introduce un pequeio error asumiendo que cada miembro del
ctimulo tiene el mismo médulo de distancia. Como resultado, graficando la magnitud aparen-

te en lugar de la magnitud absoluta, corrigiendo por la extincién interestelar y comparando
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la secuencia principal obtenida observacionalmente con una secuencia principal calibrada en
magnitud absoluta (como los colores intrinsecos de Schmidt-Kaler o las curvas isécronas),
al ajustar verticalmente es posible determinar el médulo de distancia al ctimulo, obteniendo
asi la distancia al observador. Este método para determinar distancias se conoce como ajuste

a la secuencia principal.

2.6.2. Edad: Ajuste de curvas isGcronas

La determinacién de la edad en un cimulo, se basa en el hecho de que el tiempo de
permanencia de las estrellas en la secuencia principal disminuye rdapidamente con el incre-
mento de su masa, y que durante la fase de quema de hidrégeno en un cascarén, la estrella
evoluciona rdpidamente fuera de la secuencia principal hacia la derecha en el diagrama CM.
Esta evolucién a la derecha es tan rapida para estrellas masivas, que en un ciimulo tipico
es poco probable encontrarlas en esta etapa, pues tienen una vida muy breve como supergi-
gantes y luego explotan como supernovas. Para estrellas menos masivas (alrededor de 1M,),
la evolucién a la derecha en el diagrama CM es mucho mds lenta y produce una rama de
subgigantes rojas. En ambos casos, existe un punto definitivo donde las estrellas abandonan
la secuencia principal conocido como “punto de salida” 6 en inglés “turn off point” (de
aqui en adelante TOP), la magnitud a la cual se observa este punto es un indicador de

la edad del ctimulo.

Suponiendo que las estrellas de un ctimulo se formaron todas al mismo tiempo, la posicién
de las mismas en un diagrama CM claramente nos da informacién acerca del estado evolutivo
de las estrellas de diferentes masas a cierto tiempo, en particular después de su arribo al
ZAMS. Un método para ajustar estos datos, consiste en usar conjuntos de curves isécronas,

las cuales son modelos teéricos que se construyen conectando los puntos que representan
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las posiciones de estrellas modelo de distintas masas en su traza evolutiva, a un tiempo
especifico después de iniciar la quema de hidrégeno en el niicleo; estos puntos se encuentran
por interpolacién a la largo de cada traza evolutiva. Diferentes conjuntos de curvas isdcronas
(como los de la figura 2.8) son obtenidos para diferentes elecciones de los pardmetros de
composicién (Y, Z) y de la razén entre la longitud de mezclado y la escala de altura (I/H)

para una envoltura convectiva.

Para estimar la edad de un cimulo en un diagrama CM tentativamente se trata de
ajustar una tnica curva isécrona. Para elegir la curva apropiada, es necesario tomar en
consideracién algunas caracteristicas que exhiben los diagramas CM de los ciimulos abiertos

y las limitaciones que impone el uso de las curvas isécronas:

En el proceso de ajustar una curva isécrona, se deben elegir primero los pardmetros
apropiados para la composicién quimica. Estos parametros de composicién puede ser deter-
minados mediante estimaciones espectroscépicas, que en el caso de Z puede realizarse para
muchas estrellas, sin embargo para Y sélo para aquellas arriba de la secuencia principal.
Ademds, para mapear curvas isbcronas tedricas dentro de los diagramas CM observados, o

viceversa, se debe conocer la escala de temperatura efectiva y las correcciones bolométricas.

En un diagrama CM las curvas isécronas en la parte superior de la secuencia principal
son casi verticales, por lo que ajustar una curva isécrona es esencialmente equivalente a
determinar el color de la parte mas azul o la magnitud m4s brillante de la secuencia principal.
Para las estrellas mds azules, la pérdida de masa y los efectos de rotacién son significativos,
lo que puede producir importantes incertidumbres en los resultados si se ajusta a estas
estrella. En cambio, las estrellas de secuencia principal a magnitudes mayores no presentan

estos efectos, ademds al ajustar a dichas magnitudes, no sélo se ajusta la luminosidad y el
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FIGURA 2.8. Curvas isécronas tedricas en el diagrama HR para (X, Y, Z) = (0.70,0.27,0.03)
y (I/H) = 1.5. Las curvas estan etiquetadas con su correspondiente log(edad) en afios.
Imagen tomada de [2§]

color cerca del TOP, sino también la forma de la iséerona al curvarse dentro de la rama de

subgigantes; por lo tanto un ajuste a éstas estrellas es méds confiable.

En algunos diagramas de cimulos, hay una brecha distintiva en la secuencia principal
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debajo del TOP, la llamada brecha de inestabilidad o brecha de Hertzsprung. Esta brecha
es el resultado de la rdpida evolucién en el diagrama HR del periodo de contraccién este-
lar general, posterior a la extincién del hidrégeno en el nicleo convectivo y la ignicién de
helio. Este fenémeno ocurre sélo para un limitado rango de masas estelares, por lo tanto la
luminosidad a la cual se encuentra ésta brecha es un buen indicador de la edad; el cual sin

embargo depende sensiblemente de la composicién quimica.

La forma de la rama de subgigantes es también un indicador iitil de la edad, ya que la
razon entre la luminosidad del TOP y la luminosidad minima de la RGB estén cercanamente

correlacionadas con la masa de las estrellas en el TOP, y asf con la edad del ctimulo.

Al analizar los diagramas CM de ctimulos surge una amplia variedad de problemas. Pri-
mero, las estimaciones de la edad dependen sensiblemente de la luminosidad de los rasgos
que son ajustados, y asi de la magnitud absoluta asignada para las estrellas del ctmulo.
Cualquier error en la escala de distancias tiene serias consecuencias. Segundo, como se men-
cioné previamente el proceso de ajuste es vulnerable a errores, al asumir los valores de los
pardmetros de abundancia Yy Z. Tercero, casi todos los diagramas CM observacionales de
ctimulos muestran una larga dispersién intrinseca en la secuencia principal, el atribuir ésto
a errores observacionales o errores en las correcciones por absorcién interestelar, no basta.
Parte de la dispersién puede ser el resultado de una diferencia temporal en la formacién de
las estrellas individuales del ciimulo, o resultado de las variaciones en abundancia de estrella
a estrella. En algunos casos, las estrellas pueden haber sufrido un intercambio de masa con
una binaria cercana. Parte de la dispersién podria deberse a la influencia de otros factores,
tales como rotacién, campos magnéticos, intercambio de masa, pérdida de masa o acrecién.

El ancho de la banda de SP tiende a hacer inciertas las estimaciones de la edad de un ctimulo.
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En el andlisis de cimulos muy jévenes surgen problemas adicionales: a masas menores
hay un gran niimero de estrellas atin contrayéndose dentro de la secuencia principal, muchas
de éstas estrellas estdn rodeadas por una envoltura de gas y particulas de polvo que difi-
cultan la determinacién de la luminosidad intrinseca y temperatura efectiva de las estrellas
individuales. Ademds, existe clara evidencia de que la formacién estelar ocurre mas o menos
continuamente sobre un periodo finito que asciende a una fraccién significativa de la edad

entera de estos ciimulos.



Capitulo 3

ADQUISICION Y REDUCCION DE
LOS DATOS

3.1. Observacion

Las observaciones de estos ctiimulos se realizaron en el Observatorio Astronémico Nacional
en San Pedro Martir con el telescopio de 84 e¢m. Dadas las caracteristicas del proyecto, se
tratd de que los instrumentos fueran los mismos, se usé el mismo detector (CCD SITel 1k), si
bien se usaron dos distintas ruedas de filtros, para Be 15 y NGC 2192 fue la rueda Mezman
mientras que para Be 80 fue la rueda La Ruca; siempre se usé el mismo juego de filtros

UBV(RI)c, parafocales circulares de 46 mm de diametro.

El ciimulo abierto Be 80 fue observado por los doctores André Moitinho y William Schus-
ter, el 24/25 de junio del 2001, mientras que los cimulos NGC 2192 y Be 15 fueron observados
en otra campaiia de observacion el 6/7 y 8/9 de febrero del 2002 respectivamente, por el doc-
tor William Schuster tinicamente. Las coordenadas tanto ecuatoriales como galdcticas de los

tres cumulos se encuentran en la tabla 3.1.

Los tiempos de exposicién para los cimulos en cada uno de los filtros del Sistema
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TABLA 3.1. Coordenadas en el sistema ecuatorial y galdctico para los tres cimulos abiertos
observados. Donde A.R es la asencién recta, Dec. la declinacién; [ la longitud galdctica y b
la latitud galactica.

Be 15 Be 80 NGC 2192

AR || 05"02.°3 18"54m21° (6"15.°2

Dec. || +44°27.0' —01°13.3' +39°51.3
l 162.°33 32.°17 173.241
b +1.61 1.25 +10.64

UBV (RI)c es distinto. Para cada filtro se tomaban tres exposiciones con los tiempos senala-
dos en la tabla 3.2. Cuando se tenfa saturacién en el detector CCD por la alta sefial de las
estrellas mds brillantes, en un intento por eliminarla, se disminufa el tiempo de exposicion
en los filtros V.R e I (que son en los que comdinmente ocurre la saturacién), haciéndose dos
integraciones de 25 segundos, més dos integraciones de 10 segundos y dos mas de 5 segundos.

TABLA 3.2. Tiempos de exposicién de los ctimulos problema en las cinco bandas de color
de Johnson-Cousins.

Filtro || Tiempo de exposicién
[s]
240
180
100
100
120

— < T

Ademds de las imagenes CCD de los cimulos problema, se tomaron imdgenes de estrellas
estindar 6 de referencia de Landolt e imdgenes de calibracién como son imagenes de ruido
de lectura (“bias”), estrellas de extincion atmosférica, campos planos y oscuros (“darks”),

todos ellos elementos necesarios para la reduccién de los datos fotométricos.

Los oscuros 6 darks son exposiciones con el CCD oscuro con un tiempo de integracion
igual al de la exposicién mds larga, en este caso aproximadamente 600 segundos. Los darks

fueron tomados a lo largo de toda la temporada de observacién, hasta acumular de 20-50.
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Las imdgenes de ruido de lectura 6 bias son exposiciones de cero segundos con el CCD
oscuro, donde solamente se limpia y se lee el detector; de éstos se tomaron de 50 a 100 por

noche.

Los campos planos son imagenes del cielo en penumbra sin estrellas, tomados ya sea al

amanecer o al atardecer; se requieren al menos 5 exposiciones de cada filtro por noche.

Para los campos de estrellas estandar de Landolt, se tomd una tinica exposicién con los
tiempos sefialados en la tabla 3.3. Al igual que los ciimulos, en caso de tener saturacion, se
modificaron los tiempos de exposicion en los filtros V|R e I a dos exposiciones de 15 segundos

mas dos de 5 segundos, para cada filtro.

TABLA 3.3. Tiempos de exposicion para los campos de estrellas estdndar de Landolt en las
cinco bandas de color de Johnson-Cousins.

Filtro || Tiempo de exposicién
[s]

240

120

60

60

60

<< mc

Para las estrellas de extincién atmosférica, que podria ser estrellas individuales o un
ciimulo, se hacfan de 2-5 observaciones de la misma estrella o ciimulo por noche, o sélo
dos por noche en caso de que se utilizard un cimulo muy abundante. Una observacién era
realizada a una masa de aire! pequena (X ~ 1.0 — 1.2) y la otra a una masa de aire grande
(2.0 £ X < 2.5), buscando tener un rango en la masa de aire de de al menos AX > 0.8 entre
las observaciones. La utilidad de estas estrellas es para determinar los coeficientes de extincion

atmosférica para cada banda, y asi corregir las observaciones por la extincién atmosférica?.

!Masa de aire: razén entre la densidad columnar de aire a lo largo de la linea de visién del objeto y aquella
situada en la vertical del observador (donde X=1).
?Esta correccién es particular para cada observatorio astronémico.
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Los valore tipicos de estos coeficientes para el Observatorio Astronémico Nacional en San

Pedro Martir son:

3.2. Reducciones fotométricas

Las reducciones fotométricas se realizaron en conjuntos ¢ “batchs” con el paquete DAQP-
HOT de IRAF?, siguiendo los procedimientos usuales dentro del paquete CCDRED. Estas
reducciones fueron realizadas por los doctores André Moitinho y Wilton S. Dias. A grandes

rasgos el procedimiento es el siguiente:

= Reduccién preliminar: Se elimina la contribucién del ruido y nivel de lectura propio

del detector, restdndole el bias; la contribucién de la corriente oscura producida en
cada pixel por excitacién térmica, mediante la resta de los darks, y la variacién en la
sensibilidad de los didmetro del CCD como funcién de la posicién, diviendo todas las

imdgenes entre los campos planos correspondientes a cada filtro.

= Célculo de las magnitudes instrumentales: mediante fotometria de apertura; que con-

siste en sumar las cuentas colectadas por el CCD de todos los pixeles contenidos dentro

YRAF: acrénimo del inglés Image Reduction and Analysis Facility, consiste en un paquete de programas
de propdsitos generales para la reduccién y anélisis de datos astronémicos, distribuido por el National Optical
Astronomy Observatories que es operado por la Association of Universities for Research in Astronomy bajo
un acuerdo de cooperacién con la National Science Foundation, todas ellas instituciones estadounidenses.
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de un drea determinada por una apertura circular definida por “software”, que con-
tiene la senal de la estrella sobrepuesta al fondo; eliminando luego la contribucion del
cielo de fondo alrededor de cada estrella mediante un anillo exterior al circulo arriba
descrito definido por otra apertura de igual drea determinada por software, previa nor-
malizacién de las areas correspondientes. Asi se obtiene el mimero de cuentas netas y

por ende la magnitud instrumental para cada una de las estrellas.

» Determinacién de los coeficientes de extincién y aplicacién de la coreccién por extincion:

Para esta parte se utilizan las estrellas o ciimulos de extincidn atmosférica observados
a distintas masas de aire; esta correcién es particular para cada observatorio y depende

basicamente de la altura sobre el nivel del mar del mismo.

= Determinacion de las constantes de punto cero y los coeficientes de transformacién: pa-

ra determinar las constantes de punto cero se usan aperturas fotométricas sintéticas
seguido de un anélisis de las curvas de crecimiento?; con las estrellas estdndares de
Landolt se construye una curva de crecimiento promedio para corregir por el uso de
aperturas mas chicas en las fuentes mas pequenas o los campos muy contaminados

(para una descripcién detallada de este método ver [29] y [30]).

w Transformacion de las mediciones instrumentales al sistema estdndar: usando los pun-

tos ceros y coeficientes de transformacién, se calculan las magnitudes al sistema U BV (RI)¢

estdndar segun la ecuacién 2.1.

4Curva de crecimiento: gréfica de la relacién entre el radio de la apertura en pixeles y AM.
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Diagramas Color-Color y
Color-Magnitud

Tanto Be 15 y Be 80, deben su acrénimo Be a Berkeley y pertenecen, junto con otros 88
ctiimulos abiertos al programa de ciimulos abiertos de Berkeley, que fueron observados por
primera vez por astrénomos de esa universidad estadounidense en California, y publicados

en un catdlogo por Gosta Lynga [5].

4.1. Be 15

Denominado también C0458+443 y OCI 414.

Este cimulo se localiza en la constelaciéon del Auriga, con un didmetro estimado de 8

minutos de arco. Sus coordenadas ecuatoriales y galdcticas se encuentran en la tabla 3.1.

Por inspeccién visual a la imagen del filtro V (ver figura 4.1) se estimé el tamaiio y centro

del ctimulo, para luego mediante una rutina llamada elipse! escrita en AWK?, aislar la region

TEscrita por André Mointinho.
2Lenguaje de programacién disefiado por Alfred Aho, Peter Weinberger y Brian Kernighan para el
tratamiento de datos a base de texto, en archivos o cadenas de datos.
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Ficura 4.1. Tmagen en el filtro V del ciimulo abierto Be 15 | tomada con el mismo arreglo
instrumental que las imagenes cientificas en el Observatorio Astronémico Nacional, en San
Pedro Martir Baja California. El tamano de la imagen es de 7.1 x 7.1 minutos de arco. Se
ha sobrepuesto la elipse utilizada para delimitar al cimulo (ver texto abajo). En esta y
todas las imédgenes subsecuentes, el norte estd arriba y el este a la izquierda.

central del ctimulo, con el objetivo de aumentar el contraste entre el ciimulo y las estrellas del
campo y asi facilitar el andlisis en los diagramas CM del mismo. Los pardmetros de entrada
de elipse son: el centro del ciimulo, los radios mayor y menor, en pixeles, y el dngulo de
inclinacién (medido respecto al centro en sentido contrario a las manecillas del reloj, es decir,
de oeste a norte) en grados, los cuales son establecidos por el usuario basindose ya sea. en la
imagen del ctimulo en algin filtro fotométrico o en una gréfica de las posiciones en el eje X

y Y de las estrellas del ciimulo. Las estrellas que no quedan contenidas en dicha elipse son
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eliminadas del archivo de datos.

La elipse determinada para Be 15, no representa el tamaiio ni el centro real del cimulo,
pues las dimensiones fisicas de éste exceden el tamano de la imagen. Las caracteristicas de

la elipse son las siguientes:

centro: 487 pixeles, 482 pixeles
radio de Norte a Sur: 256 pixeles
radio de Este a QOeste: 259 pixeles

Angulo: 5°

Para analizar los ciimulos y determinar sus pardmetros, se elaboraron sus diagramas
Color-Color y Color-Magnitud a partir de secuencias de comandos (macros) escritos en Su-

permongo®.

Para el cdlculo de incertidumbres en los indices de color para cada estrella de los ciimulos
problema, se usé el método de propagacién de incertidumbres. Dada la definicién de indice
de color en la ecuacion (2.10), la incertidumbre asociada para el color (B — V') por ejemplo,

se define como:

E(1.C.)py = VE(B)? + E(V)?

Donde E(I.C)py es la incertidumbre en el indice de color (B — V), E(B) la incertidumbre

en el filtro B y E(V) la incertidumbre en el filtro V.

De manera andloga se definen las incertidumbres en los otros indices de color tales como

3Paquete de graficacién para aplicaciones astronémicas escrito por Robert Lupton y Patricia Monger.
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(U-B),(V-I)y (V-R).
4.1.1. Diagrama Color-Color (B—V) vs. (U—B)

En este diagrama se grafica el indice de color (B—V) contra el indice (U — B); donde
el primero, como se ha mencionado anteriormente, es un indicador de la temperatura y el
segundo de la composicién quimica y el salto de Balmer. Este diagrama es de gran utilidad,
porque permite determinar a partir de las estrellas tempranas 6 las estrellas tipo “F tardias
y G tempranas” la longitud del vector de enrojecimiento, a partir del exceso de color en

E(B - V).

Para Be 15 en éste diagrama, se aplicé el criterio de sélo incluir las estrellas cuyo error en
el indice de color (U—B) fuese menor a 0.10, pues habia algunas estrellas cuya incertidumbre
era tan grande que su barra de error superaba incluso el tamafio del eje. Esta incertidumbre
tan grande en los datos del indice (U — B), se debe a la falta de sensibilidad del CCD en la

region ultravioleta del espectro y a la falta de tiempo efectivo de exposicién.

Para determinar el E(B — V) se ajusta a la distribucién de estrellas la curva de colores
intrinsecos de Schmidt-Kaler [27] para estrellas de la secuencia principal. Cambiando el valor
del E(B — V) en el macro de Supermongo, hasta encontrar aquel valor que haga coincidir la
forma de la distribucién de las estrellas en el diagrama, con alguna parte de la curva de los
colores intrinsecos de Schmidt-Kaler (a base de prueba y error). Considerando el Angulo del
vector de enrojecimiento, es decir, la dependencia del E(U — B) como funcién del E(B — V)

para el medio interestelar.

En el diagrama CM para Be 15 se ha ajustado la curva de colores intrinsecos de la

secuencia principal a las estrellas problema que corresponden al tipo espectral “G”, lo que



4.1 Be 15 58

T l I T T L I T T I I I I T T

CUMULO ABIERTO Bel
DIAGRAMA COLOR-COLOR

L 7 ] o

S .i\i‘ H

L i‘ i -
| Y &

05 | Estrellas G &hi #
: "k

) . | f'{\ﬁ’f’i; ro H—‘\\@ht‘o :

e
8 Schmidt-Kaler e 1ot 4
Secuencia Principal —e— »{«
1F ;

\\ . ’// \'~,\
L E(B-V)=0.23 — “
15 [~ Error(U-B)<0.10 " .
| elipse(487,482,256,259,5) ]
L | L L L L I L N L L | 1 ) .
0.5 1 1.5

B-V

FIGURA 4.2, Diagrama de los indices de color (B—V) versus (U—B) para el ctimulo abier-
to Be 15. La linea continua corresponde a los colores intrinsecos de Schmidt-Kaler para
la secuencia principal, enrojecida segiin la ley de extincién interestelar estdndar con un
E(B — V) = 0.23; se sefiala la ubicacién de las estrellas tipo G a las cuales se ajusto pre-
ferentemente. Las estrellas que aparecen han sido filtradas con el programa elipse, cuyos
pardametros se encuentran resumidos en la parte inferior izquierda de la siguiente manera:
(centro oeste-este, centro norte-sur, radio oeste-este, radio norte-sur, dngulo de inclinacién),
ésta misma notacion se seguira en los diagramas subsecuentes,

significa que se consideran las estrellas méds brillantes de este ciimulo de tipo espectral G. El

ajustar a estas estrellas implica un exceso en (B— V) dado por:
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E(B - V)=0.2340.03

Como se ha ajustado a las estrellas tipo G, no es posible en el diagrama (U — B, B — V)
separar los efectos del enrojecimiento interestelar y el exceso ultravioleta, en consecuencia,
no podemos estimar la metalicidad del cimulo via el exceso ultravioleta. Por lo tanto, su-

pondremos que este cimulo tiene metalicidad tipo solar ([Fe/H] ~ 0.0), es decir Z = 0.0019.

4.1.2. Diagramas Color-Magnitud

Tal como se mencioné al final del marco tedrico, los diagramas Color-Magnitud son
titiles para determinar la distancia y edad de los ctimulos abiertos. El més utilizado de estos
diagramas por razones histéricas del sistema UBV es el del indice de color (B— V) contra la
magnitud en V, aunque cuando se usa un CCD como detector los diagramas que incluyen

mas estrellas son (V — R, V) y (V - 1,V).
Diagrama (B—V) vs. V

De manera semejante al diagrama (B—V) vs. (U—DB), para estimar el médulo de distancia,
se dejan fijas las estrellas en el diagrama (B — V') vs. V y se ajusta a las mismas una curva
isécrona de log(edad) intermedio. Entonces en el macro de Supermongo se modifica el valor
del médulo de distancia (que representa el ajuste vertical) hasta hacer que la curva isdcrona
pase por el punto medio de la secuencia principal. Las curvas isécronas utilizadas fueron

desarrolladas por el grupo de Padova en el afio 2000 [31].

En esta parte del andlisis es de gran utilidad utilizar el archivo de datos que resulta de
aplicar el programa elipse. Pues si comparamos las figuras 4.3 y 4.4, donde la primera tiene

todas las estrellas y la segunda sélo aquellas que quedaron tras aplicar elipse, se aprecia
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que un gran nimero de estrellas debajo de una magnitud visual ~ 18.5 que tenfan las
incertidumbres mayores (por ser las estrellas més débiles y por ello mas dificiles de observar)
han desaparecido de la imagen; probablemente muchas de éstas son estrellas del campo detrds
del ciimulo. A magnitudes menores también se han perdido algunas estrellas, incluyendo dos
de las mds brillantes. En general, en la figura 4.4 es m4s clara la delimitacién de la secuencia
principal y el TOP del cimulo. Dandole mayor peso a las estrellas de magnitud visual

16.5 SV < 18.5 en el citado diagrama, encontramos un médulo de distancia de:

V-My=104+0.1

Conociendo el médulo de distancia y con la ecuacién 2.9 es posible determinar la distancia

a este cumulo:

distancia: 1.2 + 0.05 kpc

Para determinar la edad del ciimulo a través del ajuste de una curva isécrona, en las
figuras 4.3 y 4.4 se observa que existen dos posibles zonas de “TOP” para este ctimulo, muy
dispares entre si. Una de ellas implica un ciimulo mds joven si se ajusta preferentemente
a las estrellas mds brillantes, localizadas a una magnitud V' < 14; y el otro sugiere uno
muy viejo, si elegimos las estrellas brillantes més débiles (de magnitud 14.5 <V < 16).
Atn dentro de estos intervalos se observa dispersion entre las estrellas, lo que imposibilita
asignarle una tnica curva isécrona, ante lo cual se propone un rango para cada uno de ellos,
para la zona que implicaria un ciimulo joven se propone 9.35 < log(edad) < 9.45 y para el

ajuste a magnitudes més débiles 9.90 < log(edad) < 10.05.
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FIGURA 4.3. Diagrama Color-Magnitud (B—V) vs. V para el cimulo abierto Be 15. Las
curvas continuas corresponden a las isécronas de Girardi et al. (2000), donde las curvas
superiores corresponden a los log(edad) menores. Se muestra el vector de enrojecimiento
correspondiente y otros pardmetros del cimulo. Este diagrama incluye todas las estrellas
del archivo de datos.

Diagrama (V—R) vs. V

Otro diagrama auxiliar para determinar la distancia y la edad de un ctimulo, es el dia-

grama (V—R) vs. V, el cual también es muy utilizado pues cuenta con un gran nimero de
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el vector de enrojecimiento correspondiente y otros pardmetros del cimulo.

estrellas, debido a la alta sensibilidad del detector CCD en el filtro R (ver la figura 4.5).

Para asignar el mddulo de distancia y la curva isécrona en este diagrama se siguieron los

mismos criterios de seleccién que en el diagrama CM anterior. Llegandose a través de su-

cesivas iteraciones a los mismos pardmetros derivados del andlisis del diagrama (B—V) vs.
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V (figuras 4.3 y 4.4), lo que indica que nuestros resultados son coherentes y que no existen

errores sistemdticos en la reduccion y analisis de los datos.

Las curvas isdcronas propuestas, implican una edad de:

edad: ~ 2.5 Gyr

O bien de:

edad: ~ 9 Gyr

Para decidir cual de las dos edades estimadas es la correcta, es necesario determinar la
membresia al ciimulo de las estrellas mds brillantes, que si recordamos dos de ellas fueron
eliminadas al usar el programa elipse, pero tres de ellas permanecieron. Tal vez mediante

velocidades radiales o espectroscopia se pueda determinar su membresia a Be 15.

Para este ciimulo existen dos publicaciones previas: una por Sujatha et al. [32] y otra de
Lata et al. [33], en las cuales ellos derivan cosas distintas para este cimulo. El E(B - V) =
0.23 aqui estimado, se asemeja mds al E(B — V) = 0.46 publicado por Sujatha et al. , que
si bien es el doble, es menor que el ajuste a las estrellas tipo B propuesto por Lata et al. a

partir del cual estiman un E(B — V) = 0.88.

Para el médulo de distancia Sujatha et al. propone 10.5 magnitudes, que es practicamente
igual a nuestro V' — My = 10.4 £ 0.1, sin embargo Lata et al. estima uno mucho mayor de
V — My = 15.15 £ 0.2. Dada la diferencia en el mddulo de distancia, Lata et al. estima una
distancia mucho mayor (3.0 Kpc) comparada con los ~ 1.2 Kpc encontrados por Sujatha y

el presente trabajo.
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FIGURA 4.5. Diagrama Color-Magnitud (V—R) vs. V donde las curvas continua corres-
ponden a las curvas isécronas de Girardi et al. , donde las superiores corresponden a los
log(age) menores. Se muestra su vector de enrojecimiento y otros parametros propios del
cumulo asi como las caracteristicas de la elipse usada.

Respecto a la edad del ciimulo, los dos ajustes que se proponen concuerdan en mayor
medida con lo publicado por Sujatha et al. [32] quienes proponen una edad de 5 Gyr, que
esta dentro del rango de las dos edades propuestas; mientras que Lata et al. [33] propone

una edad mucho menor, 300 Myr.
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Para la metalicidad ellos al igual que nosotros suponen que es tipo solar.

Un motivo que nos inclina a pensar que nuestro exceso de color es correcto, es un estudio
realizado por Neckel & Klare [34] del Ay (r) como funcién de la distancia en la Galaxia, en
el cual establecen que a una distancia de ~ 1.2 kpc le corresponde un Ay ~ 0.8, el cual al
sustituirlo en la ecuacién 2.21 corresponde a un E(B — V) = 0.26 que es casi idéntico al

E(B — V) = 0.23 aqui estimado.

4.2. Be 80

Conocido también como C 1851-013. Se localiza en la constelacién del Aguila, con un

diametro estimado de 4.0 minutos de arco.

En la imagen del filtro V (figura 4.6), se ha sobrepuesto la elipse elegida para filtrar
espacialmente a este cimulo. Dado que el tamafio del mismo es inferior al de la imagen, la
seleccién del centro y delimitacién del ciimulo es més confiable que la establecida para Be
15, cuyo tamaiio superaba al del detector. Las caracteristicas de la elipse para este ciimulo

S0

Centro: 520 pixeles, 460 pixeles
Radio Norte-Sur: 110 pixeles
Radio Este-Oeste: 240 pixeles

Angulo: 345°
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FIGURA 4.6. Imagen del ciimulo abierto Be 80 en el filtro V. Se ha sobrepuesto la elipse
utilizada para aislar la region central del ciimulo y se han encerrado en un circulo las dos
estrellas mds brillantes.

4.2.1. Diagrama Color-Color (B—V) vs. (U-B)

Para este diagrama, se filtré espacialmente a Be 80 con la elipse antes descrita y ademas
se eliminaron de los datos a aquellas estrellas cuyo indice (U — B) presentaban errores

E(1.C)yp 2 0.10. El diagrama Color-Color (U — B, B — V') se muestra en la figura 4.7.

Dada, la disposicion de las estrellas en este diagrama, se decidid ajustarlas a las estrellas
tipo B de los colores de Schmidt-Kaler, pues su forma casi vertical es la que maés se asemeja

a la distribucién de estas estrellas, para este tipo espectral tampoco es posible mediante
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FIGURA 4.7. Diagrama de los fndices de color (B—V) vs. (U—B) para el ciimulo abierto
Be 80. La linea continua corresponde a los colores intrinsecos de Schmidt-Kaler para la
secuencia principal, la linea punteada a los colores intrinsecos de Schmidt-Kaler para las
estrellas Supergigantes. Se ha dibujado el vector de enrojecimiento y la localizacién de las

estrellas tipo B a las que se ha ajustado.

el diagrama (B — V,U — B) determinar la metalicidad independiente del enrojecimiento

interestelar; por lo que supondremos una metalicidad tipo solar (Z = 0.019) en las curvas

isécronas. El considerar a las tipo como las estrellas mads brillantes del ciimulo, nos conduce

a estimar un exceso de color muy grande de:
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E(B - V) =1.31+0.03

En la determinacién del E(B — V) se tomé en cuenta el segundo orden de la ecuacién

(2.18). Este exceso de color, segin la ecuacion (2.21) implica un Ay = 4.06.

En la figura 4.7 se observan a un color (U—B) ~ 0.55ya1.2 S (B—V) < 1.3 dos estrellas
que parecieran ser parte de una secuencia. Si se superpone la curva de colores intrinsecos de
Schmidt-Kaler para estrellas supergigantes, se observa que estas dos estrellas casi estdn sobre
la curva, por lo que podrian ser estrellas supergigantes. Aunque al ubicar estas dos estrellas
en los diagramas CM, es evidente que no es asi, ambas parecen pertenecer a la secuencia

principal. Por lo que puede tratarse de estrellas atrds del ciimulo, un poco mas enrojecidas.

En este mismo diagrama, es notable que otras dos estrellas se apartan del conjunto,
una de ellas en la parte izquierda del diagrama a un indice de color (B — V) = 0.85 y la
otra a (B — V) =~ 1.5. Haciendo una correlacién en el archivo de datos, éstas corresponden
a las dos estrellas més brillante del cimulo; la mds brillante es la ubicada en el extremo
derecho con una magnitud V = 12.95 y la segunda con V' = 13.66. Mediante sus indices
de color y la ecuacién (2.22) se puede determinar su pardmetro @, y luego con la tabla 2.3
determinar su tipo espectral. A la estrella més brillante (Q = —0.535) le corresponde un
tipo espectral B3 — B4 y a la segunda (Q = —0.422) un tipo espectral de una estrella B5.
Para la segunda estrella més brillante, su tipo espectral es consistente con su posicion en
el diagrama (B — V) ws. (U — B), indicando que probablemente es una estrella del campo
menos enrojecida enfrente del ciimulo. En cambio para la mas brillante, dada su ubicacién se
esperarfa que tuviera un tipo espectral més tardio, pero no esté cerca de la linea de Schmidt-
Kaler de las estrellas supergigantes. Esta es una estrella enigmdtica, podria tratarse de una

estrella tipo B con una envolvente de polvo, una estrella tipo F de baja metalicidad enfrente
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del ciimulo, o tal vez su fotometria podria estar contaminada por la luz de una estrella més

débil y roja cercana, como se aprecia en la figura 4.6.

Segtn la base de datos SIMBAD?, existe una fuente infrarroja denominada IRAS 18518-
0117, con coordenadas ecuatoriales a(2000) = 18"54™23.0° y §(2000) = ~1°13'49" en e
campo de Be 80. Por comparacién en la variacién del brillo en las imagenes de las bandas
I, R y V identificamos a la fuente infrarroja como la estrella encerrada en un circulo en la

figura 4.8 .

@S : i C A - o R

FIGURA 4.8. Im4genes del ciimulo Be 80 en los filtros (izquierda), R (centro) y V' (derecha),
en donde se observa la variacién en brillo de la estrella encerrada en el circulo identificada
como la fuente infrarroja 18518-0117.

4.2.2. Diagramas Color-Magnitud
Diagrama (V—R) vs. V
Ya que Be 80 tiene un nimero muy reducido de estrellas medidas en U y B, basamos

nuestro estudio en los diagramas a longitudes de onda mas grandes, en particular para las

bandas V, Re I.

Usando las relaciones entre los otros excesos de color y el E(B — V') conocido el exceso

1GIMBAD:base de datos astronémicos operada por el Centre Domées astronomiques de Strasbourg, Fran-
cia.
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FicURA 4.9. Diagrama del indice de color (V=R) vs. V para el cimulo abierto Be 80,
donde las curvas continuas corresponden a las curvas isocronas de Girardi et al. (2000). Se
muestra su correspondiente vector de enrojecimiento asf como los pardmetros de la elipse
utilizada (parte inferior izquierda) y otros parametros del cimulo.

de color para este indice es E(V — R) = 0.7336.

Para ajustar el médulo de distancia se le dio més prioridad a las estrellas de la secuencia
principal con un 16 SV < 18, que aunque tienen incertidumbres mayores en el indice V—R

que las estrellas de magnitud menor, la forma casi vertical de estas tltimas hace el ajuste
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inseguro. Finalmente se determiné un médulo de distancia de:
V-M,=108+01

Para la edad, después de fijar el médulo de distancia se buscé que la curva isécrona se
ajustara lo mejor posible al TOP; dada la dificultad para asignar una tinica, se proponen dos
iséeronas con una diferencia de 0.10 en el log(edad) entre ellos. El menor que corresponde a
log(edad) = 8.55 da preferencia a las estrellas de menor magnitud en V, de 14 SV < 15;
mientras que el segundo ajuste da mds peso a las estrellas con magnitud en V' 2 15, que
implica un TOP a magnitudes mayores, €s decir, una edad més grande. El hecho de usar
dos curvas isécronas nos proporciona una manera de asociar una incertidumbre en la edad,

sin considerar los errores en los modelos.
Diagrama (V—1) vs. V

El diagrama (V —I, V) se trabajo siguiendo los mismos criterios para seleccionar y ajustar
las curvas isécronas que se discuten en el diagrama anterior, encontrando un mejor ajuste a los
colores intrinsecos de Schmidt-Kaler para la secuencia principal con un V — My =10.7. Este
valor es ligeramente menor al encontrado en el diagrama (V — R) vs. V (figura 4.9). A través
de sucesivas iteraciones con las curvas isécronas se llego al estimado log(edad) = 8.55 — 8.65

para la edad del cumulo.

Dado que hay una diferencia de 0.1 en los médulos de distancia estimados, tomaremos el

promedio V — My = 10.75 + 0.07, el cual nos conduce a estimar una distancia de:

distancia: 1.41 +0.04 kpc
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FIGURA 4.10. Diagrama del fndice de color (V—1) vs. V para el ctimulo abierto Be 80 donde
las curvas continuas corresponden a las curvas isécronas de Girardi et al. . Se muestra su
correspondiente vector de enrojecimiento, las caracteristicas de la elipse utilizada y otros
parémetros del ciimulo.

De igual manera para la edad del ctimulo, como se proponen dos curvas isécronas distintas,

considerando su promedio que seria el log(edad) = 8.60, obtenemos una edad de:

edad: 400 + 65 Myr
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Para este ciimulo existe una publicacién por Carraro et al. de 2005 [35], en la cual estiman
un E(B — V) = 1.10 £ 0.05, que es menor al E(B — V) = 1.31 4 0.03 aqui determinado. Al
igual que en el presente trabajo, Carraro et al. suponen una metalicidad tipo solar para este
ctimulo abierto. Respecto a la edad del cimulo, ellos proponen una edad de 300 Myr que

difiere en un 27 % de los 400 Myr estimados.

Neckel & Klare [34] establecen que a una distancia de 1.3 — 1.4 kpc (que es aproxima-
damente la distancia derivada de nuestros ajustes), existen un Ay(r) ~ 4, el cual concuerda

muy satisfactoriamente con el Ay = 4.06 obtenido en este trabajo.

Si consideramos el mddulo de distancia enrojecido o sea no corregido por enrojecimiento,
que es de (10.75+4.06) = 14.81, es exactamente el mismo que el de Carraro et al. (m—M =
14.8 £ 0.2); por lo que la diferencia principal entre su ajuste y el aqui expuesto, estriba
en el enrojecimiento interestelar calculado, cuyos valores difieren por mds de dos veces la

desviacién estandar combinada.

4.3. NGC 2192

Este ctimulo abierto se localiza en la constelacién del Auriga, con una dimensién de 5

minutos de arco.

En la figura 4.11 se observa que este cliimulo es pobre en estrellas y un poco disperso, por lo
que sélo se trato de aislar la region central mediante el programa elipse, cuyas caracterfsticas

son las siguientes:

Centro: 570 pixeles y 460 pixeles

Radio de Norte a Sur: 260 pixeles
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FIGURA 4.11. Tmagen en el filtro V del ctimulo abierto NGC 2192. Se observa la elipse
definida para este cimulo.

Radio de Este a Oeste: 290 pixeles
Angulo: 35°

4.3.1. Diagrama Color-Color (B—V) vs. (U-B)

Tras numerosos intentos por ajustar los colores intrinsecos de Schmidt-Kaler para la
secuencia principal, se concluyé que la parte donde hay la mayor concentracién de estrellas
coincide con las estrellas tipo F, pero se encuentra desplazadas arriba un cierto A(U — B)

por efectos de metalicidad, i.e., se tiene un exceso ultravioleta. El hecho de ajustar a estas
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FIGURA 4.12. Diagrama de los indices de color (B—V) vs. (U-B) para el cimulo abierto
NGC 2192. La lfunea continua corresponde a los colores intrinsecos de Schmidt-Kaler para la
secuencia principal y la lfnea quebrada més gruesa a los colores intrinsecos de Schmidt-Kaler
para las estrellas gigantes; tanto la linea continua como la quebrada més tenues representan
el lugar por donde tendrfa que pasar la curva de Schmidt-Kaler de no haber un exceso
ultravioleta ((8(U — B)o.s =~ 0.089). Se seiala la posicién de las estrellas tipo F' y se han
encerrado cada una de las estrellas del »Red Clump” asf como el vector de enrojecimiento,
la metalicidad y el exceso ultravioleta.

estrellas implica un E(B — V) pequeno de:
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E(B — V) = 0.16 + 0.03

Este exceso segiin las relaciones de la absorcién y los excesos de color, el exceso estimado

implica un Ay = 0.496.

El ajustar a las estrellas tipo F nos permite a través del diagrama (B— V) vs. (U-B)
estimar la metalicidad del ciimulo mediante el exceso ultravioleta §(U — B). Para estimar la
metalicidad se procedi6 de la siguiente manera: dado que se ajusté a las estrellas F, que se
encuentran entre 0.4 < (B—V) < 0.7, corrigiendo por el enrojecimiento interestelar (el E(B—
V)) tienen un 0.24 < (B —V) < 0.54. Para estos valores, la diferencia en (U — B) corregida
por el enrojecimiento interestelar, comparando con las Hiades de A(U — B) = 0.08, al cual le
corresponde un exceso ultravioleta §(U — B) ~ 0.08. Para normalizar este exceso ultravioleta
aun (B — V) fijo (al méximo en (B — V) = 0.6) se tomd la tabla de normalizacién dada
por Sandage [22], que establece §(U — B)og & 0.089. Para calibrar este exceso ultravioleta
en términos de la metalicidad se usé la calibracién dada por Sandage & Fouts (23] de la cual
se obtuvo que [Fe/H] ~ —0.31 £ 0.15. Esta metalicidad es aproximadamente un factor de 2

menor a la solar, por lo que la metalicidad de las curvas isécronas serd de Z(iso) = 0.008.

En los diagramas CM se ha identificado el “red clump”, el cual es como la rama horizontal
de los cimulos globulares pero colapsado debido a la alta metalicidad de un ctimulo abierto.
Haciendo una correlacién de estas estrellas en el diagrama (B—V) vs. (U — B), estas cuatro
estrellas se ubican en la parte inferior derecha a (B—V) ~ 1.08 y a (U—B) =~ 0.65. Como
se tiene un exceso ultravioleta, si se corrige de la misma forma que para las estrellas tipo F,
pero ahora utilizando las estrellas del “red clump” y los colores intrinsecos de Schmidt-Kaler
para estrellas gigantes en lugar de los colores intrinsecos de Schmidt-Kaler para estrellas de

secuencia principal, se obtiene que éstas estimaciones son consistentes con las anteriormente
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derivadas, con lo que se confirman los valores del enrojecimiento interestelar y la metalicidad
para este cimulo. El desplazamiento debido al exceso ultravioleta, es representado en la figura

4.12 por las lineas quebradas y continuas méas tenues.

4.3.2. Diagramas Color-Magnitud

Diagrama (B—V) vs. V

Hay varias caracteristicas qué mencionar en este diagrama. Se observa una secuencia
principal bien definida. También a (B — V) ~ 1.1 y V ~ 14 hay una aglomeracién de 4
estrellas que, dada su posicion, deben pertenecer a lo que se conoce como “Red Clump”
(mencionado en la seccién anterior); también se distingue el “T'OP” alrededor de 14.5en V

y (B—-V)=0.5.

Siguiendo el mismo criterio que para los dos ctimulos anteriores al estimar los pardmetros
(dédndole mds peso a la magnitudes intermedias), se determiné el médulo de distancia de NGC

2192 ajustando preferentemente a las estrellas de magnitud 16 < V' < 17.5; obteniendo asi:

V-My=126+0.1

Para seleccionar la curva isécrona para este cimulo, ademas de considerar que reprodujera
la tendencia de las estrellas a magnitudes menores y el punto TOP, se le dio gran importancia
al Red Clump, cuidando que la curva pasara sobre estas estrellas. Si se observa a detalle la
zona del TOP, se aprecia que no es posible definir un tinico punto, sino que se tiene un rango;
lo cual conduce a proponer un conjunto de tres curvas isécronas con log(edad) = 9.10—9.20.
La isécrona de log(edad) = 9.10 ajusta de mejor manera a las estrellas ~ 14™5, que implica

un ctimulo ligeramente mds joven; la intermedia de log(edad) = 9.15 ajusta preferentemente
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FIGURA 4.13. Diagrama del fndice de color (B— V) vs. V para el ciimulo abierto NGC 2192.
Las curvas corresponden a las tres isécronas de Girardi et al. propuestas. Se han encerrado
en un circulo las estrellas que pertenecen al red clump. Se muestra el vector de enrojecimiento
y otros parametros del ciimulo asi como las caracterfsticas de la elipse usada.

a las estrellas de V' < 15™0, y la mayor log(edad) = 9.20 que ajusta mejor a las estrellas del

TOP con V = 15.25 implica un cimulo més antiguo.

En la parte superior del diagrama (B — V, V) se observan 5 estrellas muy brillantes las

cuales no se consideraron al efectuar el ajuste de las isécronas, pues si se les daba prioridad
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para asignar la isdcrona, esta ya no reproducia la localizacién general de las estrellas a

magnitudes mayores. Probablemente estas estrellas son miembros del campo.

Diagrama (V-1) vs. V
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FIGURA 4.14. Diagrama del {ndice de color (V—1I) vs. V para el climulo abierto NGC 2192.
Las curvas corresponden a las tres curvas isocronas de Girardi et al. propuestas. Se han
encerrado en un circulo las estrellas del red clump. Se muestra el vector de enrojecimiento y
otros pardmetros del ciimulo asi como las caracteristicas de la elipse adoptada. El médulo
de distancia aquf estimado es ligeramente mayor al del diagrama (B—V) vs. V.
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Debido a la mejor respuesta del CCD en los filtros V e I, en este diagrama se confirma
la presencia del red clump y se observa en la figura 4.14 una zona de TOP mas poblada que
en el diagrama anterior (figura 4.13). Nuevamente, primero se ajusté el médulo de distancia
siguiendo los mismos criterios antes mencionados. Para este diagrama se estimé un médulo
de distancia V — My = 12.8, que es ligeramente mayor (0.2 magnitudes) al del diagrama

(B—V) vs. V.

El hecho de tener mas poblado este diagrama a magnitudes 16 SV S 155 yaV —I ~ 0.5,
nos lleva a ratificar el log(edad) = 9.10, pues la curva isdcrona se ajusta muy bien a estas
estrellas. Para los otros dos posibles T'OPs propuestos, se han ajustado las mismas curvas
isécronas del diagrama anterior, log(edad) = 9.15 y log(edad) = 9.20; sin embargo, sélo la

isdcrona de log(edad) = 9.10 ajusta a una de las estrellas del red clump.

Como existe una diferencia de 0.2 en los médulos de distancia estimados, se considerara su

promedio; por lo que el mddulo de distancia para NGC 2192 serd de:

V-My=127+0.1

De acuerdo con la ecuacién (2.9), implica una distancia de:

distancia: 3.47 1+ 0.15 Kpc

Para la edad, también se tomard el promedio, que corresponde al log(edad) = 9.15; por

lo tanto la edad estimada para NGC 2192 es:

edad: 1.41 + 0.23 Gyr



4.3 NGC 2192 81

Este ciimulo tiene miiltiples estudios anteriores, uno de ellos es el de Park & Lee [36].
El médulo de distancia dado por ellos de V' — My = 12.7 & 0.2 que coincide con el nuestro,
por lo que obtenemos la misma distancia, ambos trabajos dan la misma metalicidad de
[Fe/H] = 0.31 £ 0.15. Sin embargo, diferimos en el exceso de color E(B — V); su valor de
E(B —V)=10.20+£0.03 es 0.04 mayor al E(B — V) = 0.16 aqui estimado. Ellos proponen
una curva isécrona de menor edad que corresponde a 1.1 £ 0.1 Gyr, la diferencia en el la
curva isécrona seleccionado puede deberse a las 3-6 estrellas mas brillantes a V ~ 13.™6 que
se observan en las figuras 4.13 y 4.14, las cuales de ser miembros del ctimulo producirian una
edad mds pequeiia; su pertenencia podria determinarse usando espectroscopia y midiendo

sus velocidades radiales.

Por otra parte, Salaris et al. [37] calculan la edad para este ctimulo con un método distinto
al aqui expuesto. Ellos utilizan el indice morfolégico de la edad §(V),® y encuentran un valor
de 0.94£0.20 Gyr, que es que es ~ 31 % menor a la estimada por nosotros. En lo que respecta
a la metalicidad, el valor que utilizan concuerda con nuestro resultado, pues ellos toman el

[Fe/H] de la literatura, probablemente del valor dado por Park & Lee.

Otro estudio, es el de Phelps et al. [38] quien estimo la distancia a este ciimulo usando la
misma técnica que Salaris, encontrando una edad de 1.1 Gyr que esta 0.31 Gyr por debajo

de la estimada en este trabajo.

E. Paunzen & M. Netopil [39] realizaron un anélisis detallado de los pardmetros de ctimu-
los abiertos disponibles en la literatura hasta noviembre del 2005 y sus errores correspondien-
tes, utilizando una muestra de 395 cimulos abiertos; lo que significa el anélisis estadistico de

6437 estimaciones individuales (edad, enrojecimiento, distancia y metalicidad), que fueron

§(V): se define como la diferencia en magnitudes entre el TOP y el “clump” de estrellas que queman
helio en el niicleo.
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tomadas de diversas fuentes independientes. En su publicacién discuten las fuentes de errores
tedricos asi como los métodos observacionales, y combaran sus resultados con los pardametros
encontrados en el catdlogo de Dias et al. (del cual se tomaron las coordenadas y tamaiio de
los ciimulos aqui analizados). El objetivo de dicho estudio era dar una estimacién realista
de la exactitud de los pardmetros y establecer una tabla esténdar de pardmetros de ctimulos

abiertos que sirvieran en el futuro para pobrar curvas iscronas y modelos estelares.

Ellos proponen una lista de 72 ctiimulos abiertos que contiene los valores promedio y des-
viacién estandar de los parametros conocidos mas precisos. Dentro de esta lista se encuentra

NGC 2192, en la que sus valores promedio son:

Distancia: 3467 + 72pc
EB-V)=021+£0.01
Edad: 1.07 £ 0.05 Gyr

Si comparamos con nuestros parametros, la distancia estimada es la misma; en cuanto a
la edad diferimos en ~ 0.34 Gyr, que representa una diferencia de 24 %, aproximadamente.
La diferencia se debe, al igual que con Park & Lee al enrojecimiento interestelar estimado.
Aunque hay que recordar que estos son los valores medios disponibles en la literatura, por

lo que seguramente los valores derivados por Park & Lee estan considerados en la muestra.

Dadas la coordenadas galdcticas y la distancia estimada, se ha determinado la posicién
dentro de la Galaxia de los tres ciimulos abiertos. Usando el modelo de los brazos espirales
de Vallée [40], se encuentra que Be 80 se localiza en el brazo de Perseo (espolén), mismo que
en ocasiones se denomina brazo de Oridn, lo cual explicaria su enrojecimiento interestelar

elevado. En cambio, tanto Be 15 como NGC 2192 se localizan entre los brazos espirales de
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Perseo y Sagitario, donde la extincién es menor, lo cual es consistente con el enrojecimiento

interestelar mas bajo aqui estimado.



Capitulo 5

CONCLUSIONES

En esta Tesis se ha elaborado el diagrama Color-Color (B—V) vs. (U—B) y los diagramas
Color-Magnitud (B—V) vs. V, (V=1) vs. V' y (V=R) vs. V, de cuyo anélisis se ha deter-
minado el enrojecimiento, distancia, edad y en uno de los casos, la metalicidad, para los
cimulos abiertos NGC 2192, Be 15 y Be 80. El enrojecimiento interestelar, £(B — V') se ha
determinado usando el diagrama Color-Color (B —V, U — B), ajustando a las estrellas de los
ciimulos los colores intrinsecos de Schmidt-Kaler [27] para estrellas de la secuencia principal,
y en un caso (NGC 2192), ajustando a las estrellas del Red Clump los colores intrinsecos de
las estrellas gigantes, se ha confirmando su enrojecimiento y metalicidad. Para éste cimulo
se ha derivado la metalicidad en el mismo diagrama Color-Color siguiendo los lineamientos
de Sandage [22] via el exceso ultravioleta, (U — B), tomando su normalizacién asi como la
calibracion de Sandage & Fouts [23]. La edad y distancia de estos ciimulos se ha estimado
mediante el método de ajuste a la secuencia principal, ajustando las curvas isécronas del

grupo de Padova [31] publicadas en el aiio 2000.

Las propiedades bésicas que se han determinado para estos ctimulos, se encuentran resu-

midas en la tabla 5.1.



TABLA 5.1. Propiedades bésicas de los ctimulos abiertos

Pardametro NGC 2192 Be 156 Be 80
A.R(2000) 06"15.%2 05"02.53 18R54m21°
Dec.(2000) +39°51 +44°27 —01°13'17"

l 173.41 162.33 32.17

b +10.64 +1.61 1.25
E(B-V) 0.16 £0.03 0.23 £ 0.03 1.31 £ 0.03
(m — M)g 12.7+£ 0.1 10.4 £ 0.1 10.75 + 0.07
edad 141+023 Gyr ~2.5Gyr6~9Gyr 400+ 65 Myr
distancia 3.47 4+ 0.15 Kpc 1.2+ 0.05 Kpe 1.41 4+ 0.04 Kpc
[Fe/H] -0.31+0.15 adoptado adoptado

De los tres, NGC 2192 es el cimulo de edad intermedia, que exhibe las caracteristicas
tipicas de un cimulo abierto algo evolucionado: una bien definida secuencia principal, un
pequeinio nimero de gigantes rojas y un ‘“red clump”. Este ciimulo, como tiene sus estrellas
tipo F observadas en (U — B), es el tinico de los tres para el cual se ha podido estimar la
metalicidad, usando el exceso ultravioleta, §(U — B)ge. Debido a la homogeneidad de sus
parametros disponibles hasta el momento en la literatura, ha sido propuesto por E. Paunzen

& M. Netopil [39] como ciimulo esténdar.

Be 80 es un ciimulo joven, que tiene un enrojecimiento muy alto, una fuente infrarroja
(IRAS18518 — 0117) y una estrella enigmadtica cuya interpretacién estd pendiente, pues
podria tratarse de una estrella I de baja metalicidad enfrente del ctimulo, una tipo B con
su propio envolvente de polvo, o simplemente su fotometria esta contaminada por la luz de

una estrella roja muy cercana.

Be 15 es el ciimulo mas antiguo de los tres; para el cual se proponen dos edades ~ 2.5 Gyr
6 ~ 9 Gyr. La menor es una edad ya considerada grande para un ctimulo abierto; la segunda,

es cercana a la edad de los dos ciimulos abiertos més viejos conocidos hasta el momento, Be
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17y NGC 6791 [37] con 10.1 4 2.8 Gyr y 10.3 + 1.2 Gyr, respectivamente. Para decidir cual
de la dos edades es la apropiada para este ctimulo se requiere medir sus velocidades radiales

por espectroscopia, para determinar la membresia al cimulo de las estrellas méds brillantes.
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