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Resumen

En el presente trabajo de Tesis de Licenciatura analizamos el comportamiento de la
segunda discontinuidad de Balmer en una muestra de estrellas Be y Bn, y su relacion
con la velocidad de rotacion proyectada, V sen(i), y los pardmetros fundamentales de
las estrellas.

Para desarrollar el tema propuesto se conté con una muestra de espectros de 53
estrellas Be y 71 estrellas Bn. En base a los mismos, se determinaron los parametros
fundamentales de las estrellas de la muestra y se examiné la presencia y el aspecto del
segundo salto de Balmer. Por otra parte, se recopilaron valores de V sen(i) disponibles
en publicaciones o catalogos. Usando estos valores, se buscaron correlaciones entre el
aspecto de la segunda discontinuidad de Balmer y V sen(i), y entre la aparicién de la
segunda discontinuidad de Balmer y los parametros fundamentales de la estrella. Los
resultados obtenidos a partir de las correlaciones dan pautas para discutir acerca de
las caracteristicas de las envolturas de las estrellas Be y la validez de los diferentes
modelos propuestos para su origen y estructura. Ademas, el estudio comparativo de la
muestra de estrellas Be y Bn permite discutir sobre la existencia de un posible vinculo
entre ambos grupos de objetos.

En lo referente a las estrellas Be observamos que aquellas con el segundo salto de
Balmer en absorcién tienen valores de V sen(i) compatibles con el modelo de disco Ke-
pleriano, mientras que muchas de las que presentan el segundo salto en emision tienen
valores de V sen(7) mds altos que lo esperado. Esto dltimo implicarfa que el volumen
emisor de la envoltura en estas estrellas debe ser mayor que el correspondiente a un
modelo de disco Kepleriano, dando lugar a la discusién de otros posibles modelos.

Encontramos también que dentro del grupo de estrellas Be con segundo salto en
emision, existe una correlacién cualitativa entre la intensidad del segundo salto y la
temperatura de las estrellas. Ademas existen objetos que, presentando iguales condi-
ciones de temperatura y V sen(i), muestran distintos aspectos en el segundo salto de
Balmer. Eso llevaria a pensar que existe algun otro factor que influye en el aspecto del
mismo, afectando las condiciones fisicas de la envoltura.

En cuanto a las estrellas Bn nuestro estudio sugiere que ellas constituyen la con-
traparte tardia de las estrellas Be. La alta velocidad de rotacién proyectada, el analisis
de la distribucion en tipos espectrales de ambos grupos y la presencia de estrellas Bn
con una segunda discontiniudad de Balmer vinculada con material denso préximo a la
fotosfera, aportan evidencias para esta hipdtesis. Este resultado indicaria que ambos
subgrupos de objetos comparten un fenémeno cuyo origen es similar.
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Capitulo 1

Introduccion

Las estrellas Be son objetos no-supergigantes que presentan lineas en emision que
surgen de una envoltura achatada (Jaschek et al. 1981). Son rotadores muy répidos
ya que en promedio pueden alcanzar hasta 0.75 de su velocidad de rotacion critica.
La combinacion de esta rotacion rapida con un mecanismo adicional, tal como las
pulsaciones no radiales, los vientos estelares, o las interacciones gravitatorias con una
compariera, podria dar lugar a la formacion de la envoltura extendida. Se ha observado
que la emision originada en la envoltura puede, en muchos casos, desaparecer comple-
tamente y luego reaparecer. En este caso la realimentacion del material podria darse a
través de eyecciones discretas de masa.

Existen otro grupo de estrellas B que son también rotadores rapidos y que no
manifiestan evidencias de envolturas extendidas, es decir que no presentan lineas en
emision. Estas son las estrellas Bn. Estas estrellas estan caracterizadas por sus perfiles
de absorcion ensanchados (Hoffleit & Jaschek 1982). En la mayoria de los casos, este
ensanchamiento estaria generado por rotacion, lo que indicaria que estos objetos esta-
rian vistos preferentemente de ecuador. Por el contrario, las estrellas Be se ven desde
distintos angulos de inclinacion, dado que se detectan por sus caracteristicas lineas
en emision, con emisiones angostas o anchas, e incluso dobles. Entonces, uno podria
preguntarse si es posible que una estrella Be con velocidad de rotacion proyectada alta
pudiera ser confundida con una estrella Bn si perdiera temporalmente su envoltura
emisora. Asi mismo, podria pensarse que una estrella Bn podria transformarse en Be
si se le detectan en algiin momento lineas de H en emision.

Esta hipodtesis lleva también a preguntarse si ambos objetos no pertenecen entonces
a una misma familia, y sus particularidades solo reflejan distintas condiciones de exci-
tacion de sus envolturas. De hecho, algunas estrellas Bn presentan “LPV” (line profile
variability) similares a las Be, que podrian estar asociadas a pulsaciones no radiales.
Desafortunadamente en la estrellas Bn no se ha realizado atin un estudio sistematico de
estas pulsaciones, que permita evaluar la importancia de las mismas como mecanismo
adicional en la formacion de la envoltura.

Una caracteristica relacionada con la presencia de la envoltura en las estrellas Be es
la aparicion, en muchos casos, de una segunda discontinuidad de Balmer. Esta disconti-
nuidad puede estar en emisiéon o absorcién. En cambio, poco se sabe sobre la presencia
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de esta segunda discontinuidad en el caso de las estrellas Bn, dado que no se han rea-
lizado estudios sistematicos al respecto. Estudios sobre esta segunda discontinuidad
podrian dar pautas sobre la presencia de una envoltura en estos objetos y confirmar
asi la hipotesis de la rotacién como mecanismo dominante en la formacién de la misma.

En este contexto, se pueden plantear varios interrogantes en lo que respecta a la
evolucion de las estrellas B con rotacion rapida y al mecanismo que da origen a la
envoltura observada en las estrellas Be. Por ello resulta de importancia estudiar com-
parativamente a las estrellas Be y Bn en busca de similitudes y diferencias.

A continuacién detallaremos las caracteristicas mas relevantes de las estrellas Be
y Bn. Estudios extensos y detallados de estas caracteristicas pueden encontrarse en
Porter & Rivinius (2003) y Rivinius et al. (2013).

1.1. Estrellas Be

1.1.1. Definicion

Las estrellas Be son objetos tempranos no supergigantes, que presentan o han pre-
sentado al menos una vez lineas en emision de H, en especial Ha, y de metales una vez
ionizados. Esta definicion incluye mas de un tipo de estrellas B con lineas en emision de
caracteristicas distintas, por lo que se habla de estrellas Be clasicas para diferenciarlas
de grupos tales como las estrellas de pre secuencia principal Herbig Ae-Be o sistemas
binarios tipo Algol. La definicion de estrellas Be clasicas abarca no solo al tipo espectral
B, sino que se extiende a estrellas O tardias y A tempranas (Jaschek et al. 1981).

1.1.2. Rotacion

Las lineas fotosféricas en absorcién tienen anchos de varios cientos de km/s (Slet-
tebak 1982; Uesugi & Fukuda 1981), que representan la velocidad de rotacién de la
estrella proyectada en la direccién de la visual (V sen(7)).

Chauville et al. (2001a) y Zorec (2004) encuentran que las estrellas Be tienen ve-
locidades de rotaciéon entre un 70 % y 80 % de su velocidad de rotacién critica. Esta
proximidad a la velocidad de rotacion critica, donde la fuerza centrifuga iguala a la
gravitatoria, disminuye la gravedad efectiva en el ecuador y favorece la creacién de una
envoltura, por lo que seria el mecanismo mas aceptado para la formacion de un disco
Kepleriano y la diferenciacién entre estrellas B y Be (Poeckert & Marlborough 1978;
Waters 1986; Hanuschik 1996). Sin embargo, debemos tener en cuenta que existen es-
trellas que son rotadores rapidos, tales como « Leo (V/Verit = 0.80), Achernar o el
grupo de las estrellas Bn, que no muestran lineas de hidrégeno en emision.

Stoeckley (1968), Collins & Truax (1995), Owocki (2004), Zorec (2004) y Townsend
et al. (2004) encontraron que en estrellas con velocidades de rotacion cercanas al 80 % de
su velocidad de rotacién critica, las determinaciones de V sen(i) a partir de los anchos
de las lineas estarian subestimadas. Esto se deberia al oscurecimiento gravitacional
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1.1. Estrellas Be

causado por la alta rotacion, por el cual la distribuciéon de temperatura y flujo de la
estrella se vuelven dependientes de la latitud (Rivinius et al. 2013).

1.1.3. Caracteristicas espectroscopicas

En la region del visible la caracteristica espectroscépica méas relevante de una estre-
lla Be es la presencia de lineas de Balmer en emisién. El caracter de la emisiéon difiere
de una estrella a otra, y sufre variaciones en el tiempo para una misma estrella. La
emision puede variar en intensidad y cantidad de lineas de la serie de Balmer en las
que aparece, aunque siempre decrece desde Ha hacia los miembros superiores.

En las estrellas Be reconocemos dos tipos diferentes de espectro: el espectro Be y
el espectro Be de envoltura o shell. Las lineas en emision del espectro Be presentan
tipicamente uno o dos maximos intensos. En este tltimo caso la parte central de la
linea tiene una inversion en la intensidad que no alcanza a cruzar el nivel de flujo con-
tinuo emergente de la fotosfera estelar. En cambio, en el espectro Be-shell los nicleos
centrales en las lineas son delgados y estan en absorcion, pudiendo presentar o no las
alas en emisién. Se observan ademas numerosas lineas angostas en absorcion de metales
una vez ionizados. En el caso de lineas con dos picos en emision, la separacion de éstos
correlaciona con el ancho a mitad de altura (FHWM) medido en las lineas fotosféricas
(Struve 1931). Tanto la separacion de los picos como las velocidades radiales medidas
en las lineas en emisién son mayores en las estrellas con espectros de envoltura que en
las estrellas con espectro Be. La diferencia entre los espectros Be y Be-shell fue origi-
nalmente atribuida a un efecto geométrico relacionado con el angulo de inclinaciéon del
eje de rotacion de la estrella respecto a la visual, como pueden observarse en la Fig.
1.1. Vemos entonces que los espectros tipo Be con un pico corresponden con estrellas
vistas de polo (A), los Be-shell con estrellas vistas desde el plano del ecuador (D), y
los Be con dos picos con dngulos de inclinacion intermedios (B-C). Este modelo fue
propuesto por Struve (1931).

Las estrellas Be presentan también un exceso en el continuo IR, asociado con emi-
sion libre-libre y libre-ligado en el disco. La estructura en temperatura es dificil de
determinar a partir del exceso en IR, pero a partir de los modelos de Waters (1986) y
Poeckert & Marlborough (1978) se obtiene que la temperatura en el plano del disco es
aproximadamente constante con el radio. En configuraciones més complejas, incluyen-
do metales, se obtiene que la temperatura disminuye con el radio.

En la regién UV del espectro de las estrellas Be se observan lineas en absorcion
de metales de baja ionizacién. También se observan intensas lineas de resonancia de
elementos altamente ionizados como O VI, N V| Si IV y C IV, que pueden ser altamen-
te asimétricas, indicando la presencia de vientos, o presentar componentes miltiples
en absorcion desplazadas hacia el violeta, que son interpretadas como evidencia de un
flujo de materia alejandose de la fotosfera (Snow 1979). La existencia de estas lineas de
elementos muy ionizados con abundancias anémalas se conoce como superionizacion, y
en las estrellas Be aparece hasta tipos espectrales tan tardios como B8. Este fenémeno
es originado por la existencia de una fuente de energia no radiativa, ya que el campo
de radiacion de la estrella de tipo B tardio no alcanza para producir esos iones. Sobre

3
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Figura 1.1. Forma esquemética de los perfiles segtin el dngulo de inclina-
cién, extraida de Rivinius et al. (2013).

las lineas de alta ionizacién se distinguen componentes de absorcion discretas que se
desplazan hacia longitudes de onda mas cortas, desde velocidades bajas hasta velocida-
des de aproximadamente 1000 km/s, que no son observadas en estrellas B normales y
se deberfan a la propagacion de perturbaciones de densidad en el plasma circunestelar
(Underhill & Doazan 1982; Baade 2000). Un ejemplo de las componentes en absorcion
discretas puede verse en la Fig. 1.2.

En la region de los rayos X las estrellas Be aisladas son levemente mas activas que las
estrellas B normales (Cohen et al. 1997; Cohen 2000). Sin embargo, en algunas estrellas
Be en sistemas binarios la radiacion en rayos X es muy intensa y variable, en escalas
de tiempo de semanas a anos (Coe 2000). Esto podria deberse a que el acompanante
de la estrella Be sea un objeto compacto en una érbita excéntrica, acretando material
de la estrella Be (Coe et al. 2000).

1.1.4. Variabilidad

Otra caracteristica importante de las estrellas Be es su variabilidad, tanto espec-
troscopica como fotométrica. Esta variabilidad es distinta de una estrella a la otra, y no
es periddica. A continuacion se describen algunas de las variaciones mas relevantes para
este trabajo, cuyo estudio puede dar informacién util para el estudio de la formacion
de la envoltura.
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Figura 1.2. Ejemplos de perfiles de C IV en 1548.2-1550.8 A, para una,
estrella Be y una B. Pueden verse las componentes discretas en HD 28497,
ausentes en HD 143275. Extraido de Prinja (1989).

Transiciones B - Be - Be shell

Son las transformaciones de un espectro Be en uno shell o en uno B normal. El
intervalo de tiempo entre dos fases Be, dos fases shell o dos fases normales (meses, anos
o décadas), puede variar de un época a otra, para la misma estrella. Por ejemplo, v Cas
exhibi6 sélo dos fases shell separadas por cuatro afios en un siglo (Baldwin 1939, 1940,
1941). Los intervalos de tiempo difieren de una estrella a otra. Para 59 Cyg (Barker
1982) el intervalo de tiempo entre sus dos ultimas fases shell fue de un ano, mientras
que para Pleione fue de 35 anos (Gulliver 1977).

La apariencia de los espectros Be y Be-shell fue originalmente atribuida a un efecto
geométrico que dependia del angulo de inclinacion del eje de rotacion de la estrella, por
lo cual no se esperaba encontrar transiciones entre un tipo de espectro y otro. Hummel
(1998) propuso que las variaciones Be <+ Be-shell podian explicarse suponiendo que
el plano ecuatorial de la estrella y el plano orbital de la envoltura, supuesta en forma
de disco, estan inclinados uno respecto del otro y por lo tanto se da una precesion
que hace que el disco presente distintas orientaciones hacia el observador. La dificultad
méas importante de este modelo reside en el hecho de que la precesiéon generaria una
variacién periddica, mientras que los cambios de fase Be a Be-shell o B-shell no se dan
necesariamente en forma periédica. El modelo de disco en precesion ha sido ideado para
explicar las variaciones fotométricas extraordinarias de v Cas. Zorec et al. (2000) expli-
can con mejor fidelidad la curva de luz observada de esta estrella suponiendo que hubo
una eyeccion discreta de masa en forma de protuberancia gigante. Esta masa quedo
luego rotando en torno de la estrella por un tiempo dado, disipandose posteriormente.
Este escenario puede explicar de manera mas razonable las variaciones fotométricas
irregulares observadas.

Las variaciones Be <+ B podrian indicar un fuerte cambio en la distribucién del
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1. Introduccién

material circunestelar, implicando en algunos casos, la pérdida completa de la envoltura
y su posterior reconstruccién. Por ejemplo, 6 CrB mostrd un intenso espectro shell hasta
1980, cuando su espectro se transformé en B normal. Luego de 20 anos recomenzd con
cierta actividad circunestelar. Se observaron fenémenos similares en o And (Gulliver
et al. 1980) y en v Pup (Rivinius et al. 1999). El estudio de este fenémeno puede
aportar informacién 1til sobre el mecanismo que da origen a la envoltura (Gayley et al.
1999; Bjorkman 2000).

Variaciones V/R

Para las tipicas lineas con dos picos en emision, llamamos V a la altura del pico
azul y R a la altura del pico rojo con respecto al continuo. Se han observado variaciones
de largo periodo en el cociente V/R, de un par de anos a décadas, especialmente en
la linea Ha. Estas variaciones son independientes del tipo espectral de la estrella central.

Para explicar estas variaciones se sugirié la presencia de un anillo ecuatorial eliptico
de materia circunestelar rotando alrededor de la linea de las apsides, en el cual los ato-
mos siguen Orbitas Keplerianas. Este modelo logra buen acuerdo con las observaciones
a partir del ajuste de parametros geométricos (Huang 1972, 1973; Albert & Huang
1974), pero no logra explicar un cociente V/R<1 para los miembros bajos de la serie
de Balmer y V/R>1 para los miembros altos.

Hesselbach (2009) encuentra que en algunas estrellas Be el desfasaje observado entre
las variaciones V/R en Ha y otras lineas de H en el IR es consistente con la evolucién
de una onda de densidad o brazo espiral en el disco. Para explicar sucesivas variaciones
en necesario que esa onda de varias vueltas al disco, por lo que la velocidad de rotacién
debe ser mucho mayor que la velocidad radial de expansion.

También se ha propuesto como explicacion para esta variaciéon la presencia de una
envoltura deformada por la accién de una estrella secundaria mas la influencia del
campo de velocidades (Arias et al. 2004).

Variaciones fotométricas

El espectro continuo de las estrellas Be también sufre variaciones, generalmente
irregulares, con intervalos de tiempo desde fracciones de dias hasta décadas. En ge-
neral, las estrellas Be presentan un exceso de flujo variable en el continuo de Pashen,
positivo o negativo, correlacionado con la temperatura efectiva de la estrella central.

Las variaciones fotométricas peridédicas o multiperiédicas de corto periodo (Balona
1990, 1995; Oudmaijer & Drew 1997) pueden estar acompanadas de variaciones espec-
troscopicas, y no se encuentran en tipos espectrales més tardios que B5 (Baade 1989).
Los cortos periodos indican que estas variaciones se originarian en regiones cercanas a
la fotosfera estelar. Esas variaciones darian informacion de los mecanismos adicionales
que permitirian a una estrella B convertirse en Be (Slettebak & Snow 1987), ya que
como mencionamos anteriormente, no hay certeza de que la alta rotacién sea suficiente
para dar origen a la envoltura. El origen de estas variaciones es atribuido a pulsacio-
nes no radiales (Baade 1982; Rivinius et al. 2003; Smith 2001), aunque también se ha
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1.1. Estrellas Be

propuesto que esos periodos son mejor explicados por la rotacién estelar, con la modu-
lacién mantenida por un campo magnético (Sareyan et al. 2002).

Las variaciones fotométricas quasi-ciclicas o irregulares en escalas de tiempo largas,
también relacionadas con variaciones espectroscopicas, estarian asociadas con cambios
en la estructura de densidad y temperatura de la envoltura en la region préxima a la
estrella central, causando variaciones en la opacidad y/o modificando el flujo de masa.

Erupciones

A partir de observaciones del HIPPARCOS, Hubert & Floquet (1998); Hubert et al.
(2000) detectaron aumentos de brillo en estrellas Be, en periodos que van desde los dias
a anos. Estos outbursts pueden deberse a variaciones en la profundidad éptica de capas

eyectadas por la estrella (Hubert et al. 2000) o eyecciones locales de masa (Zorec et al.
2000).

Estos eventos pueden ser una fuente de abastecimiento de material a la envoltura,
ademads de contribuir a la eventual pérdida de la envoltura propiamente dicha.

1.1.5. Polarimetria

La mayor parte de las estrellas Be emite luz polarizada en el continuo (Wood et al.
1997; Bjorkman 2000). Esta polarizacion es variable, y puede alcanzar valores del 2 %.
En general el grado de polarizaciéon estd relacionado con la intensidad de las lineas
en emisién, aunque a veces la relacién esté desfasada temporalmente (Poeckert et al.
1979). La intensidad de la polarizacién varia también con el cociente V/R, mantenién-
dose constantes los angulos de polarizacién (McDavid et al. 2000; Wood et al. 1997).

La deteccién de luz continua polarizada evidencia un apartamiento de la simetria
esférica en la envoltura, mientras que la ausencia de polarizacion en las lineas (Shorlin
et al. 2002) pone un limite superior para la intensidad del campo magnético en 1kG.

1.1.6. Interferometria

El desarrollo de las técnicas de interferometria de larga base, combinadas con ins-
trumentos como MIDI o VINCI, han permitido obtener las primeras evidencias de la
forma de las envolturas extendidas de las estrellas Be. Estos estudios confirman que las
estrellas Be estarian rodeadas de envolturas achatadas (Dougherty & Taylor 1992). Se-
gun Quirrenbach et al. (1993, 1994) las envolturas de las estrellas con espectros Be-shell
tienen mayor achatamiento que las de estrellas con espectros Be, siendo los angulos de
polarizacién siempre perpendiculares al eje mayor de la envoltura (Quirrenbach et al.
1997).

Estudios recientes han logrado obtener una medicion del achatamiento rotacional
para Achernar, una estrella Be con alta rotaciéon que presenta un achatamiento polar
con una relacién de 1.56 entre el radio ecuatorial y el polar (Domiciano de Souza et al.
2003). Posteriormente, Kervella & Domiciano de Souza (2006) han descubierto que
Achernar presenta ademéas una clara asimetria en la direccién polar.



1. Introduccién

1.1.7. Proporcion de estrellas Be y estado evolutivo

Las estrellas Be representan aproximadamente un 17 % de las estrellas B. La mayor
fraccion de estrellas Be aparece hacia los tipos espectrales B1 y B2, independientemen-
te de la clase de luminosidad en el intervalo V-III (Zorec & Briot 1997). Esto indicaria
que el fenémeno Be no corresponde a una fase evolutiva particular. Sin embargo, un
andlisis estadistico es complicado debido al caracter variable de las Be, que pueden
llegar a perder su disco y las lineas de emisiéon completamente.

En los ciimulos de las Nubes de Magallanes y nuestra galaxia, la proporcion de es-
trellas Be varia significativamente de un cimulo a otro, llegando en algunos casos a un
40 %. Keller et al. (2000) atribuye un efecto evolutivo a esta superpoblacién, mientras
que Maeder et al. (1999) sugieren una relacién entre la metalicidad y las abundancias
de las estrellas Be.

Segin Mermilliod (1982), la mayor fraccién de estrellas Be se da en en ctimulos
abiertos cuyo turn-off esté en el rango de O9-B3, y decae para cimulos mas antiguos.
Esto indicaria que la fraccion de estrellas Be es una caracteristica evolutiva, o que la
fraccion de estrellas Be en tipos espectrales tempranos es mayor. Fabregat & Torrejon
(2000) sostienen que el fenémeno Be ocurre en la segunda mitad del tiempo en la Se-
cuencia Principal de las estrellas B, y no se ve en ctiimulos més jévenes que 10° afos.
Posteriormente, Zorec et al. (2005) ha demostrado que las estrellas Be tardias aparecen
recién a partir de la segunda mitad del tiempo de vida en la secuencia principal.

La distribucion de la frecuencia observada de estrellas Be en funcién del tipo es-
pectral se puede explicar relacionando la probabilidad de observar una estrella Be con
la intensidad de emision de las lineas de Balmer, que esta relacionada con la tempera-
tura efectiva de la estrellas central por el caracter radiativo dominante de la funcion
fuente. Multiplicando eso por la distribucion de estrellas B no supergigante, encontra-
mos la distribucion de estrellas Be, lo que implicaria que el fenémeno tiene la misma
probabilidad de producirse en todos los tipos espectrales O-A. En los tipos espectrales
O la distribucién es baja debido a la alta ionizaciéon del H, que disminuye la tasa de
recombinaciones, y la evolucion rapida de las estrellas. En los tipos espectrales tardios
la disminucién se debe a la caida de la funcion fuente para temperaturas menores que
las del tipo B7.

1.1.8. Geometrias y cinematica del disco

Las técnicas interferométricas, espectroscopicas y polarimétricas desarrolladas re-
velaron la estructura de las envolturas circunestelares, descartando una distribucién de
masa con simetria esférica. Sin embargo, hay varios tipos de estructuras, ademas de un
disco delgado, que podrian corresponderse con el achatamiento observado.

Uno de los modelos de disco propuestos es el de Hanuschik (1996), donde la envoltu-
ra tiene una altura que aumenta con el radio, con velocidad de rotaciéon Kepleriana. El
modelo de Waters et al. (1987) agrega a esa distribucién una velocidad de expansion.
Un problema de esta estructura es que el material en la regién cercana a la estrella no
es suficiente para explicar el espectro continuo de la envoltura (Stee et al. 1998). Por
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otro lado, si todas las estrellas Be tuvieran envolturas muy achatadas no se podrian
explicar los espectros Be permanentes de estrellas con V sen(z) > 200 km/s, o los que
presentan fase Be-shell con V sen(i) < 200 km/s, ya que corresponderian a estrellas
vistas de ecuador y de polo, respectivamente.

Ademas, segiin Chauville et al. (2001a), la absorcién central de la linea Hy no se
correlaciona con la inclinacion ¢, como se esperaria si en todos los casos hubiera un
disco. Moujtahid et al. (2000); Zorec et al. (2000) encontraron una falta de correlacion
entre el exceso de emision libre-ligado y libre-libre con la magnitud V' y el angulo de
inclinacion, ya que si hubiera discos muy achatados se esperaria AV < 0 para i <45°,
que no se observa. En muchos casos también se observan lineas de Balmer un solo pico,
que indicarian ¢ pequenas, junto con lineas de Fe II de dos picos, como si la estructura
se mirara de perfil.

Otro modelo propuesto es una estructura de anillo eliptico (Huang 1972, 1973; Al-
bert & Huang 1974), con el material concentrado en el plano ecuatorial con movimiento
Kepleriano. Este modelo explica las variaciones V /R periédicas, pero no las que no son
ciclicas. Ademas, el anillo debe ser delgado en la direccién radial y en la perpendicular
al plano de movimiento.

Zorec et al. (2007) propuso un disco con altura de escala mayor a 0.5 radios estela-
res, a partir del analisis de las lineas de Fe II. Una mayor altura de escala, mayor que
la que soportaria un disco en equilibrio térmico con la radiacion de la estrella, puede
ser el resultado de la interaccién entre el disco y la estrella.

Otra de las opciones es una distribucién oblonga, en concordancia con las observa-
ciones polarimétricas e interferométricas.

La estructura en velocidad puede obtenerse a partir del ensanchamiento Doppler en
las lineas en emision. Sin embargo es dificil determinar la cinemética sin ambigiiedades.
La determinacion de la velocidad radial es importante para comprender la formacion
del disco y el proceso de disipacion, y es posible obtenerla a partir de las lineas de tipo
Be-shell.

1.1.9. Segundo salto de Balmer

Otra caracteristica destacada de algunas estrellas Be es la presencia de dos dis-
continuidades o saltos de Balmer, como se muestra en las Figs. 1.3 y 1.4. En la Fig.
1.3 podemos observar el espectro de n UMaj (una estrella B3 de secuencia principal),
¢ Tau (una estrella B3e con envoltura extendida) y n CMaj (una estrella B5 supergi-
gante). Se observa claramente que el espectro de ¢ Tau presenta dos discontinuidades.
La primera discontinuidad, denominada A, coincide con la discontinuidad observada en
una estrella enana, mientras que la segunda, denominada B, se ubica en longitudes de
onda mas cortas, al igual que la discontinuidad de un objeto con atmoésfera extendida.
Barbier & Chalonge (1939) concluyeron que la primera discontinuidad esta relacionada
con el objeto central, mientras que la segunda se forma en regiones de menor densidad
que la de la fotosfera y esta relacionada con la presencia de una envoltura extendida.
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m U Maj
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Figura 1.3. Espectros de n UMaj, ¢ Tau y n CMaj. Pueden observarse las
dos discontinuidades de Balmer en ¢ Tau. Extraida de Barbier & Chalonge

(1939).

Cuando esta presente, el segundo salto de Balmer puede estar en emision o ab-
sorcién, como se muestra en la Fig. 1.4. El espectro de o Ara muestra una segunda
discontinuidad en emision, el de p; Cru no presenta la segunda discontinuidad, y el de
48 Lib muestra la segunda discontinuidad en absorcién.

Si la interseccion de la recta que ajusta al continuo de Balmer con la vertical en
3700 A se encuentra por arriba de la interseccién de la misma vertical con la envolvente
inferior de las lineas de la serie de Balmer, diremos que el salto esta en emisién. En
caso contrario diremos que estd en absorcion.

En general, el segundo salto de Balmer aparece en emisiéon cuando la estrella pre-

senta la fase de un espectro Be (lineas en emisién intensa), y en absorcién en la fase
Be-shell (lineas en absorcién con o sin alas en emisién). Por lo tanto, al igual que el
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1.1. Estrellas Be

Figura 1.4. El espectro de a Ara muestra una segunda discontinuidad
en emisién, el de py Cru no presenta la segunda discontinuidad, y el de
48 Lib muestra la segunda discontinuidad en absorcién. Extraida de Divan
(1979).
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espectro de la estrella puede pasar de Be a Be-shell, el segundo salto también puede
cambiar de apariencia, pasando de estar en emision a absorcion, de absorcion a emision,
o desaparecer.

Si consideramos que la fase Be y Be-shell es producida por un efecto del angulo de
observacién con el que vemos el objeto (Struve 1931), entonces la segunda discontinui-
dad de Balmer deberia estar en emisién para estrellas con bajo V sen(i) (<200 km/s)
y en absorcién si V sen(i) >200 km/s, resultados que se corresponderian con el modelo
clasico de un disco Kepleriano. Sin embargo, recientemente hemos encontrado excep-
ciones a esta tendencia en algunas estrellas Be de ctimulos abiertos (Aidelman et al.
2012). Por ejemplo, CPD-59 4559 muestra la segunda discontinuidad en emision y tie-
ne alto V sen(7). Divan et al. (1983) report6 un comportamiento similar para HD 60848.

Se ha observado una débil correlacién entre la intensidad de las emisiones en las
lineas y la magnitud del segundo salto de Balmer. Schild (1978) calculé la discrepancia
de la discontinuidad de Balmer, diferencia entre la discontinuidad de Balmer de una
estrella B con lineas de emision y la correspondiente a una estrella normal con la misma
clase de luminosidad, encontrando que las estrellas B con emisiones més fuertes de Ha
presentan el acuerdo mas pronunciado, pero la correlaciéon es muy pobre y no permite
predecir la magnitud de la discontinuidad de Balmer a partir de la medicién de la linea.
Divan et al. (1982) midieron la discontinuidad en 30 estrellas Be con BCD y la emisién
de Ha, sin encontrar correlacion entre el salto y la emisién en Ha.

1.2. Estrellas Bn

En el Catélogo de Estrellas Brillantes (HofHeit & Jaschek 1982) se encuentran mu-
chas estrellas de tipo A y B con el sufijo n. Este sufijo proviene de la palabra nebulus,
indicando la presencia de lineas anchas, en contraste con las lineas angostas vistas en
otras estrellas. El ensanchamiento de estas lineas fue atribuido a la alta velocidad de
rotacion de esas estrellas.

Aproximadamente el 90 % de las estrellas Bn tienen en su mayoria clases de lumino-
sidad V y subtipos espectrales mas tardios que B7, con un maximo en el tipo espectral
A0. Al igual que las estrellas Be, presentan altas velocidades de rotacién, aunque no se
ha detectado en ellas la presencia de lineas en emision.

Este es un grupo de objetos poco estudiado. Dado que presentan alta rotacion, y

teniendo en cuenta que hay un déficit de estrellas Be tardias, resulta interesante indagar
sobre un posible vinculo entre ambos grupos.
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Capitulo 2

Motivacion de la Tesis

2.1. La segunda discontinuidad de Balmer

Como hemos mencionado en el capitulo anterior, una de las hipétesis mas aceptada
para la formacion de la estructura extendida de las estrellas Be, es la de un disco Ke-
pleriano producido por la alta rotacion estelar (Poeckert & Marlborough 1978; Waters
1986; Hanuschik 1996). Sin embargo, no hay evidencias observacionales ni argumentos
tedricos que muestren con certeza que una fracciéon o un conjunto de rotadores rapidos
pueda adquirir las caracteristicas de las estrellas Be. Tampoco existe un consenso ge-
neralizado sobre la geometria (aunque estd descartada la geometria esférica, no se ha
decido aun sobre cual es su forma mas adecuada: disco o anillo, achatada o elipsoidal,
homogénea o irregular) y las propiedades fisicas de las envolturas (ley de temperatura
y velocidad).

El desarrollo de las técnicas de interferometria de larga base, combinadas con instru-
mentos como MIDI (MID-infrared Interferometric instrument) o VINCI (VLT INter-
ferometer Commissioning Instrument), han revelado con detalle la estructura espacial
de algunas envolturas circunestelares de estrellas Be. Por primera vez, se ha mostrado
la forma de Achernar, una estrella Be con alta rotacién que presenta un achatamiento
polar con una relacién de 1.56 entre el radio ecuatorial y el polar (Domiciano de Souza
et al. 2003). Posteriormente, Kervella & Domiciano de Souza (2006) han descubierto
que Achernar presenta ademas una clara asimetria en la direccién polar.

El grupo MEP (Modelos de Estrellas Peculiares, Facultad de Ciencias Astronémi-
cas y Geofisicas, Universidad Nacional de La Plata) también ha realizado estudios que
aportan nuevos puntos de vista respecto de la geometria y las propiedades fisicas de
las envolturas circunestelares. En particular, empleando modelos semiempiricos, han
mostrado que las emisiones de las lineas de Fe II tienen lugar en regiones que alcan-
zan a cubrir las zonas polares, donde el material también es épticamente opaco, y se
extienden en el plano ecuatorial entre 1 a 3 radios estelares (Arias et al. 2006; Zorec
et al. 2007).

Una caracteristica destacada de algunas estrellas Be es la presencia de dos disconti-
nuidades de Balmer. La primera coincide con la de una estrella B normal, mientras que
la segunda aparece hacia longitudes de onda més cortas, lo cual indica que se forma en
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regiones de menor densidad que la fotosfera. Esta segunda discontinuidad puede estar
en emision o en absorcion y esta directamente relacionada con las propiedades fisicas de
la envoltura circunestelar (Barbier & Chalonge 1939). En general, el segundo salto de
Balmer aparece en emision cuando la estrella presenta la fase Be (lineas en emisién in-
tensa), y en absorcién en la fase Be-shell (lineas en absorcién con o sin alas en emisién).

De acuerdo con el modelo de Struve, esperariamos que la segunda discontinuidad
de Balmer esté en emision para estrellas con bajo V sen(i) (< 200km/s) y en absor-
ci6én para valores altos de V sen(z) > 200km/s. Sin embargo, se han reportado algunas
excepciones: Divan et al. (1983) encontré que la estrella HD 60848 (HIP 37074) pre-
senta la segunda discontinuidad en emisién y tiene alto V sen(i) y (Aidelman et al.
2012) en un estudio de estrellas de cimulos abiertos encuentra que CPD-59 4559 (CW
Cru) muestra el mismo comportamiento. Estas excepciones harfan posible suponer que
no todas las estrellas se ajustan al modelo de disco Kepleriano y que la estructura y
dimensiones de las envolturas puede diferir para distintos objetos Be. Por otra parte,
este modelo no logra explicar la variabilidad de los perfiles, ni los cambios de fase ob-
servados en estrellas que pasan de un espectro Be-shell a uno B o Be, y viceversa.

No se ha realizado hasta el momento ningun estudio estadistico detallado respec-
to del comportamiento de la segunda discontinuidad de Balmer en estrellas Be y su
relacién con V sen(i) o con los pardmetros fundamentales de la estrella. Este es preci-
samente uno de los objetivos de la tesis. Creemos que este estudio puede ser 1util para
discutir la validez de los diferentes modelos propuestos para explicar el origen de las
envolturas en las estrellas Be.

2.2. Las estrellas Bn y su posible vinculacién con
las Be

Existe un grupo de objetos de tipo espectral B poco estudiado, las estrellas Bn, que
presentan al igual que las Be altos valores de la velocidad de rotacion proyectada. Sin
embargo, no se han detectado lineas en emisién en estos objetos.

Al ser rotadores rapidos podriamos pensar que todas las estrellas Bn estan vistas
desde el plano del ecuador, a diferencia de las estrellas Be, que por detectarse por sus
lineas en emision, se pueden observar con distintos valores del angulo de inclinacién.
Una estrella Be con velocidad de rotacién proyectada alta podria ser confundida con
una estrella Bn si perdiera temporalmente su envoltura emisora. Asi mismo, una estre-
lla Bn podria transformarse en Be si se le detectan en algiin momento lineas en emisién.

Sabemos que la rotaciéon rapida es, probablemente, un factor esencial en la pro-
duccion del fendmeno Be. Dado que la mayoria de las estrellas Bn tienen, en general,
subtipos espectrales tardios y por tanto temperaturas efectivas menores que las Be, es
posible que el hidrégeno en sus envolturas esté practicamente neutro, lo cual impediria
que haya emisiones intensas en las lineas de Balmer.

Por otra parte (Zorec 2000, 2004) encuentra que la distribucién de velocidades de
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rotacion de las estrellas Be es bimodal en los tipos B7 y A0, y que la funcién inicial de
masa (IMF) de las estrellas Be relativa a las estrellas B sin emision, revela una deficien-
cia brusca de objetos Be a partir del tipo B7. Esta aparente deficiencia del fenémeno
Be en los tipos espectrales tardios podria compensarse en niimero y distribucion espec-
trales con las estrellas Bn. Ademds Zorec et al. (2005) han demostrado que las estrellas
Be tardias aparecerian recién a partir de la segunda mitad del tiempo de vida en la
secuencia principal. Este resultado justificaria el bajo nimero de Be tardias detectadas.

Por lo anterior, resulta interesante analizar al grupo de las estrellas Bn, con la idea
de discutir si estas podrian presentar una fenomenologia similar a las Be y/o encon-
trarse en una fase anterior al fenémeno Be.

Es por tanto, otro de los objetivos de la Tesis, analizar espectros de una muestra
importante de estrellas Bn para determinar sus parametros fundamentales y analizar
la presencia o ausencia de la segunda discontinuidad de Balmer.

2.3. Propuesta de trabajo

Para desarrollar los objetivos planteados, se conté con una muestra significativa
de espectros de estrellas Be y Bn obtenidos en CASLEO (Complejo Astronémico El
Leoncito, San Juan, Argentina) con el espectrografo Boller & Chivens, en el rango
3400 - 4600 A. Una vez reducida la totalidad del material espectroscépico, se utili-
z6 la clasificacion espectral BCD para obtener de manera homogénea los parametros
fundamentales que caracterizan a los objetos a estudiar. El sistema BCD (Barbier &
Chalonge 1941; Chalonge & Divan 1952) se basa fundamentalmente en dos pardmetros
observables (D y A1) que describen a la discontinuidad de Balmer. Una explicacién
mas detallada del método se dara en el Capitulo 4.

Para las estrellas Bn es la primera vez que se aplica este sistema de clasificacién, y
es una manera menos ambigua de obtener parametros fundamentales que la derivada
de las lineas fotosféricas. En el caso de las estrellas Be, algunas de ellas ya contaban
con determinaciones previas de parametros BCD, pero dado que existen nuevas curvas
de calibracién, y con el fin de homogeneizar la muestra, se midieron nuevamente los
valores. Esto fue de utilidad para caracterizar el objeto estudiado y analizar, a su vez,
otras posibles correlaciones entre el aspecto de la segunda discontinuidad y los paré-
metros estelares (T, y log g).

Posteriormente, se examin, en ambas muestras de objetos (Be y Bn) la presencia
o no de la segunda discontinuidad de Balmer y las caracteristicas de la misma.

Por otra parte, se recopilaron los valores disponibles en publicaciones o catdlogos
de la velocidad de rotacion proyectada de las estrellas de la muestra. En base a es-
tos valores, se buscaron correlaciones entre el aspecto de la segunda discontinuidad
de Balmer (emision, absorcién o ausencia) y la velocidad de rotaciéon proyectada. Por
otra parte, se analiz6 también si existen correlaciones entre la aparicién de la segunda
discontinuidad de Balmer y los parametros fundamentales de la estrella.
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2. Motivaciéon de la Tesis

Los resultados obtenidos a partir de las diferentes correlaciones propuestas, dan
pautas para discutir las caracteristicas de la envoltura de las estrellas Be y la validez
de los diferentes modelos propuestos para su origen y estructura.

Se compar6 ademés la informacion obtenida para la muestra de estrellas Be y para

la de estrellas Bn. En base a los resultados obtenidos discutimos sobre la relacion
evolutiva entre ambos grupos de objetos.
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Capitulo 3

Observaciones

3.1. Detalles de las observaciones y muestra de ob-
jetos

Los observaciones utilizadas para este estudio fueron obtenidas las noches del 31 de
agosto al 3 de septiembre de 2004, por la Dra. Cidale y la Dra. Torres en el Complejo
Astronémico El Leoncito (CASLEO). Se utilizé el telescopio de 2.15 m Jorge Sahade
junto con el espectrégrafo Boller & Chivens, con una red de 600 1/mm con un angulo de
6° y un detector de 512x512 pixeles. El rango de longitudes de onda observado abarca
de 3450A a 4600A.

La muestra esta formada por 53 estrellas Be y 71 Bn galacticas. En las Tablas 3.1
y 3.2 se listan los objetos Be y Bn observados con la identificacion del catalogo Henry
Draper, sus coordenadas ICRS J2000.0, la magnitud visual y la noche de observacion.

3.2. Reduccion

Para cada noche de observacién contamos con:

varios bias y flats de lampara

espectros de los objetos a estudiar

espectros de standard de flujo

espectros de lampara de comparacion de He - Ne - Ar

Las imégenes obtenidas fueron reducidas utilizando tareas del paquete IRAF !. El
proceso de reduccién consistié en:

TRAF es la sigla de Reduccién de Imégenes y Facilidades de Anélisis (Image Reduction and Analy-
sis Facility), un sistema de software de utilidad general para el procesamiento de datos astronémicos.
IRAF fue escrito y avalado por el Grupo de Programacién IRAF (IRAF Programming Group) en los
Observatorios Nacionales de Astronomia Opticos (NOAO) en Tucson, Arizona. NOAO es dirigido por
la Asociacién de Universidades para la Investigacién en la Astronomia S.A (AURA), con el acuerdo
cooperativo de la Fundacién de Ciencia Nacional.
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3. Observaciones

18

» Correccién por Bias y Overscan: Para eliminar el ruido electrénico general del

sistema y la corriente de oscuridad producida durante la lectura, se utilizé la
tarea ccdproc, definiendo las region del overscan (biassec) y la region ttil del
espectro (trimsec). Se rest el bias promediado a todos los espectros obtenidos
(flats, objetos de estudio, estandares y lamparas).

= Correccion por Flat: Para normalizar la respuesta del CCD, se dividen las image-

nes de los objetos de estudio, estandares y lamparas por la imagen de un campo
uniformemente iluminado.

= Extraccién del espectro: Se utilizo la tarea apall para obtener el espectro de los

objetos de estudio, estrellas estandares y lamparas de comparaciéon. La tarea ajus-
ta un polinomio en la traza del espectro, para convertir la imagen bidimensional
a una relacion pixel vs. ADUs.

= Calibracion en longitud de onda: Se identificaron las lineas de He-Ne-Ar en los

espectros de las ldmparas de comparacion, para generar la solucion pixel-longitud
de onda con la tarea identify. Asociamos a los espectros la solucién correspon-
diente con la tarea refspectra, y aplicamos la soluciéon con la tarea dispcor. Con
eso obtuvimos el espectro calibrado en longitud de onda.

= Calibracion en flujo: Se corrigieron por extincién las estrellas estandares HR 7950

y HR 718 con los coeficientes para CASLEQO, empleando la tarea standard. Con
la tarea sensfunc se obtiene la sensibilidad del CCD para cada longitud de onda,
teniendo en cuenta las estrellas estandardes. Con la tarea calibrate, que utiliza la
curva de sensibilidad del CCD, obtenemos los espectros de los objetos de estudio
calibrados en flujo.

Tabla 3.1. Lista de estrellas Be observadas.

Nimero HD a(ICRS,J2000.0) ¢ (ICRS,J2000.0) my  Noche

1 HD10144 01 37 42.84548 -7 14 12.3101 0.50  03-09-04
2 HD16582 02 39 28.95579 +00 19 42.6345 4.07  31-08-04
3 HD23016 03 42 18.94710 +19 42 00.9206 5.681 31-08-04
4 HD28248 04 24 06.90247 -07 15 11.3797 7.52  31-08-04
5 HD28497 04 29 06.92534 -13 02 54.1234 5.590 31-08-04
6 HD30076 04 44 05.32090 -08 30 12.8425 5.775  03-09-04
7 HD35411 05 24 28.61672 -02 23 49.7311 3.38  02-09-04
8 HD35468 05 25 07.86325 +06 20 58.9318 1.64  03-09-04
9 HD36012 05 28 48.45661 +02 09 52.9672 7.24  31-08-04
10 HD36861 05 35 08.277 +09 56 02.96 3.3 02-09-04
11 HD37490 05 39 11.14632 +04 07 17.2795 4.57  02-09-04
12 HD37971 05 41 41.51048 -16 43 32.9897 6.203 31-08-04
13 HD44996 06 24 20.57893 -12 57 42.9789 6.120 01-09-04
14 HD47054 06 36 35.33135 -05 12 40.1107 2.57  02-09-04
15 HD49131 06 45 31.18914 -30 56 56.3342 5.80  01-09-04
16 HD50013 06 49 50.45933 -32 30 30.5225 3.515  02-09-04

Tabla 3.1 continta en la pagina siguiente



3.2. Reduccién

Tabla 3.1 (continuacion)

17 HD56139 07 14 48.65387 -26 46 21.6097 4.028 01-09-04
18 HD57150 07 18 18.39335 -36 44 02.2329 4.70  03-09-04
19 HD124367 14 14 57.13838 -57 05 10.0544 5.044 03-09-04
20 HD127449 14 33 36.77344 -58 49 14.8832 7.71  31-08-04
21 HD131492 14 56 43.98738 -62 46 51.6579 5.11  03-09-04
22 HD135734 15 18 32.02296 -47 52 30.9957 4.274 03-09-04
23 HD137387 15 31 30.82178 -73 23 22.5291 5.49  02-09-04
24 HD138769 15 35 53.24806 -44 57 30.1982 4.54  31-08-04
25 HD142184 15 53 55.86404 -23 58 41.1522 5.400 02-09-04
26 HD142983 15 58 11.36869 -14 16 45.6894 4.943 01-09-04
27 HD148259 16 28 49.88611 -44 48 45.4048 7.42  31-08-04
28 HD148567 16 31 02.863 -46 28 45.61 7.76  03-09-04
29 HD154243 17 05 52.8443 -36 35 17.473 8.06  31-08-04
30 HD155436 17 13 43.7631 -44 43 45.215 9.33  03-09-04
31 HD155806 17 15 19.24790 -33 32 54.3143 5.612 02-09-04
32 HD158864 17 33 56.3969 -45 37 38.093 8.17  31-08-04
33 HD166182 18 08 45.49142 +20 48 52.4079 4.355 01-09-04
34 HD166566 18 11 50.91317 -15 40 47.5071 7.99  02-09-04
35 HD171054 18 33 08.6698 -13 54 43.464 9.14 03-09-04
36 HD176304 18 59 17.34138 +10 08 27.6130 6.75  01-09-04
37 HD178175 19 08 16.70270 -19 17 25.0328 5.570 02-09-04
30 HD178744 19 09 51.596 -00 25 41.21 6.326 01-09-04
30 HD187567 19 50 17.47943 +07 54 08.6934 6.484 01-09-04
40 HD187811 19 51 04.10821 422 36 36.1732 4.893 03-09-04
41 HD192044 20 12 00.70129 +26 28 43.7037 5.903 03-09-04
42 HD193911 20 22 03.43042 +24 26 45.9574 5.519 01-09-04
43 HD205637 21 37 04.83068 -19 27 57.6464 4.50  03-09-04
44 HD208057 21 53 03.76826 +25 55 30.4902 5.078 01-09-04
45 HD209014 22 00 50.22537 -28 27 13.4639 5.62  31-08-04
46 HD209409 22 03 18.84403 -02 09 19.3067 4.70  03-09-04
47 HD209522 22 04 36.76657 -26 49 20.4956 5.952 31-08-04
48 HD210129 22 07 50.30397 +21 42 10.5319 5.783 31-08-04
49 HD212076 22 21 31.07511 +12 12 18.6628 4.81 03-09-04
50 HD212571 22 25 16.62285 +01 22 38.6346 4.794 03-09-04
51 HD217891 23 03 52.61349 +03 49 12.1662 4.486 03-09-04
52 HD256577 06 24 00.17698 408 18 02.4935 9.77  01-09-04
53 HD330950 16 34 43.5388 -49 33 09.492 9.42  01-09-04
Tabla 3.2. Lista de estrellas Bn observadas.

Ntmero HD a(ICRS,J2000.0) ¢ (ICRS,J2000.0) my  Noche

1 HD560 00 10 02.20293 +11 08 44.9280 5.537 31-08-04
2 HD5617 00 57 37.76060 -18 59 55.0309 6.90 31-08-04
3 HD10161 01 38 49.99449 -25 01 19.9155 6.686 31-08-04
4 HD10894 01 47 09.10651 410 50 39.2638 7.050 31-08-04

Tabla 3.2 continta en la pagina siguiente
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Tabla 3.2 (continuacidn)

0 ~J O Ot

11
12
13
14
15
16
17
18
19
20
21
22
23
24
25
26
27
28
29
30
31
32
33
34
35
36
37
38
39
40
41
42
43
44
45
46
47
48
49

HD15130
HD18331
HD18546
HD21364
HD24817
HD26676
HD26793
HD30739
HD31093
HD31209
HD32039
HD32040
HD32309
HD33647
HD34748
HD34863
HD35407
HD35640
HD35656
HD36058
HD36646
HD36881
HD42327
HD43445
HD44783
HD45380
HD145122
HD149485
HD158094
HD159358
HD159975
HD160181
HD163254
HD164577
HD164900
HD165910
HD168905
HD171149
HD171623
HD172777
HD177724
HD177756
HD179648
HD180183
HD180782

02 25 57.00560
02 56 37.42306
02 57 32.62737
03 27 10.15071
03 57 01.71819
04 13 34.56718
04 14 36.23274
04 50 36.72298
04 51 28.21644
04 53 55.80621
05 00 32.52965
05 00 33.93059
05 01 25.58052
05 11 41.34980
05 19 35.28351
05 19 59.02275
05 24 36.10074
05 26 02.36312
05 26 38.82954
05 28 56.90949
05 33 07.34558
05 35 13.23943
06 09 20.19816
06 15 44.88569
06 24 02.28361
06 26 44.85077
16 08 46.63073
16 38 52.70554
17 31 05.91272
17 34 46.35143
17 37 50.71309
17 37 31.09487
17 57 10.40818
18 01 45.19884
18 02 30.15394
18 07 47.987

18 24 18.24063
18 33 22.70821
18 35 12.60300
18 43 46.94185
19 05 24.60802
19 06 14.93898
19 12 36.73270
19 18 41.54336
19 17 48.18680

-12 17 25.7104
-03 42 44.3505
-38 11 27.3204
+09 43 57.6343
+06 02 23.8921
+10 12 44.8447
-+10 00 41.0529
+08 54 00.6493
-34 54 22.6341
+01 34 09.7362
+03 36 53.3018
+03 36 56.6825
-20 03 06.9147
+00 30 52.4592
-01 24 42.8149
-12 18 56.1139
+02 21 11.3943
-05 31 06.6127
+06 52 07.1619
-03 18 26.7444
-01 43 02.4952
+10 14 24.3203
-18 07 34.9889
-13 43 06.2928
+08 53 06.0389
-07 30 43.0061
+17 12 20.2866
-60 59 25.4506
-60 41 01.8522
-11 14 31.1929
-08 07 07.5749
+24 18 35.9668
-41 58 42.3111
+01 18 18.2775
+22 55 23.6186
+13 04 15.27
-44 06 36.9181
-05 54 42.1805
+18 12 12.2800
-38 19 24.3885
+13 51 48.5182
-04 52 57.2007
+21 33 16.4573
-56 08 40.8907
+02 01 54.2136

4.869
5.160
6.410
3.727
6.082
6.247
5.208
4.353
5.831
6.598
7.020
6.630
4.894
6.665
6.328
5.279
6.305
6.236
6.403
6.382
6.63

2.625
6.356
4.998
6.225
6.325
6.129
6.154
3.60

5.537
4.618
5.760
6.740
4.439
6.208
6.612
0.223
6.360
5.790
5.120
2.988
3.427
6.040
6.82

6.181

31-08-04
01-09-04
01-09-04
01-09-04
01-09-04
01-09-04
02-09-04
02-09-04
02-09-04
02-09-04
01-09-04
01-09-04
03-09-04
01-09-04
03-09-04
02-09-04
03-09-04
02-09-04
02-09-04
02-09-04
03-09-04
01-09-04
03-09-04
03-09-04
03-09-04
02-09-04
03-09-04
03-09-04
02-09-04
03-09-04
03-09-04
03-09-04
03-09-04
02-09-04
03-09-04
03-09-04
02-09-04
02-09-04
03-09-04
02-09-04
02-09-04
01-09-04
03-09-04
02-09-04
01-09-04

Tabla 3.2 continta en la pdgina siguiente



3.2. Reduccién

Tabla 3.2 (continuacion)

50
o1
52
93
o4
55
56
o7
58
99
60
61
62
63
64
65
66
67
68
69
70
71

HD181296
HD182180
HD182645
HD183537
HD184606
HD188107
HD188293
HD190229
HD190454
HD195922
HD198529
HD199280
HD208321
HD209288
HD210419
HD213998
HD215143
HD218639
HD219659
HD222847
HD223785
HD225132

19 22 51.20620
19 24 30.18046
19 26 11.04276
19 29 20.89711
19 34 34.89569
19 53 22.60752
19 54 37.65152
20 03 30.01594
20 05 26.33497
20 33 53.70161
20 51 58.76157
20 56 18.25465
21 56 22.76964
22 02 01.37463
22 10 21.10793
22 35 21.38126
22 43 14.26259
23 09 49.54971
23 17 40.08278
23 44 12.07893
23 52 39.88172
00 03 44.38784

-54 25 26.1473
-27 51 57.3957
-15 03 11.7021
+20 16 47.0613
+19 46 24.2462
+04 24 01.4054
-08 13 38.2390
+16 01 52.5054
-12 39 54.5908
+10 03 35.0469
-33 10 40.7037
-03 33 42.0926
-37 15 13.1601
+10 58 25.6995
-03 53 38.7132
-00 07 02.9888
-06 57 46.5799
-14 30 37.9818
-11 42 46.5910
-18 16 36.9688
-18 33 42.7496
-17 20 09.5719

5.020
6.023
2.716
6.327
4.991
6.53

5.71

5.664
6.53

6.542
6.062
6.562
2.457
6.358
6.285
4.030
6.410
6.43

6.335
2.235
6.829
4.543

02-09-04
02-09-04
01-09-04
03-09-04
02-09-04
01-09-04
01-09-04
02-09-04
02-09-04
02-09-04
02-09-04
01-09-04
01-09-04
01-09-04
01-09-04
31-08-04
01-09-04
01-09-04
01-09-04
31-08-04
02-09-04
31-08-04
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Capitulo 4

El método de clasificacion BCD

El sistema espectrofotométrico BCD (Barbier-Chalonge-Divan) (Barbier & Chalon-
ge 1941; Chalonge & Divan 1952) estd basado en mediciones directas de la discontinui-
dad de Balmer, realizadas sobre espectros en el rango 3500-4600 A. Este sistema tiene
varias ventajas:

= Sus parametros no estan afectados por extincién interestelar ni absorcién circu-
nestelar.

» Esta basado en mediciones de la distribucion de energia del continuo en la regién
del visible cerca de la discontinuidad de Balmer, por lo cual sus parametros estan
relacionados, en promedio, con las propiedades fisicas de capas atmosféricas mas
profundas que aquellas descriptas por los sistemas de clasificacién basados en las
lineas espectrales.

= Permite derivar simultaneamente informacion de la mayor parte de los parametros
fundamentales (T.ss, log g, M, My y tipo espectral).

= Tiene una aplicacion directa y simple, y puede aplicarse con buena precision
a estrellas B tanto normales como peculiares. En aquellos objetos donde el flujo
esté fuertemente modificado por el material circunestelar gaseoso y/o polvo, tales
como las Be o Ble], es posible que sea la unica forma de estimar T.;s, ya que
los modelos clasicos de atmosferas estelares no serian aplicables a objetos con
envolturas extendidas (e.g. Cidale et al. (2001); Zorec et al. (2005)).

Los parametros que caracterizan a este sistema son D, Ay, ®,, y ®,;, como puede
verse en la Fig. 4.1.

D es la altura de la discontinuidad de Balmer en 3700A, y para obtenerlo se determi-
na el flujo del continuo a derecha Fy 004+ € izquierda Fj,,4- del salto, extrapolando la
recta que ajusta al continuo de Paschen hasta 3700A para obtener el valor de Fyrg0a+ ¥
la recta que ajusta el continuo de Balmer hasta 3700A para obtener el valor de Fyyo04--

Con esos valores se define
D — log <F3700A+>
F. 3700A—

A1 es la posicién espectral media del salto respecto a 3700A, y se indica como
A1 — 3700A.
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4. El método de clasificacion BCD

0.4
- The BCD parameters
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Figura 4.1. Pardametros del método de clasificacién BCD, extraido de
Zorec et al. (2009)

., v .y estan relacionados con el gradiente de color ® (Allen 1976), siendo ®,,
el gradiente del continuo de Balmer en el cercano UV y ®,; el gradiente del continuo
de Paschen en el intervalo 4000-6200 A. Este gradiente puede calcularse suponiendo
que el continuo de Paschen puede modelarse por un cuerpo negro. Para un cuerpo
negro a temperatura T, podemos entonces escribir ®(T) = £2(1 — e~“*/"), donde C; =
1.4388 ¢m K es la constante de radiacion. Si ademas suponemos que para una dada

distribucion de energia Fy entre A\, v Ay, @ es constante, tenemos la expresion

NS Fy,
In N33
o — b Ap

- 1 1

Aa Ap

Se utilizan distintos gradientes, segiin la region espectral a estudiar: ®,, para
3200-3700 A, y los gradientes de Paschen ®;, y ®,, para 4000-4800 A y 4000-4700 A
respectivamente, todos expresados en pm.

La expresién anterior suele expresarse como

. d(lOgF)\>
C=0 TNy

Si escribimos los gradientes de color en funcién del color (B-V) del sistema UBV,
podemos encontrar ademas una relacién entre los excesos de color en los sistemas BCD
y UBV con el enrojecimiento por el medio interestelar (Chalonge & Divan 1973):

Ay, =R E(B-V)=17(®,, — ®%) = 1.9(d, — })

donde R es la constante de extincién selectiva, para la cual tomamos un valor de 3.1,
Y, y @Y son los gradientes de color intrinsecos, y @, y @, los medidos.
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Aidelman et al. (2012) mejoré la relacién tedrica entre los gradientes de color y el
exceso de color, utilizando los espectros teéricos calculados por Kurucz (1979) enroje-
cidos con distintos valores de E(B-V) de 0 a 0.5 con paso 0.1. Las relaciones teéricas
encontradas son

Ay, =R E(B-V)=17(®,, — ®%) = 2.1(®, — ®})

El primer coeficiente coincide con el encontrado por Divan, y el segundo es leve-
mente mayor, probablemente debido a la ley de extincién estandar utilizada (Savage
& Mathis 1979), que discrepa de la empleada por Divan (1954).

Ademés, definiendo un nuevo gradiente de color @y, en el rango 3500-4600 A, la
relacién obtenida es
Ay, =R E(B—-V)=17(®,, — ®%) = 2.3(dy, — ®};)

donde @y, y @Y, son los gradientes observado e intrinseco en 40004600 A, que se ajusta
con el rango espectral empleado en este trabajo.

Se encuentra que D es un fuerte indicador de la T.rf, mientras que A; esta re-
lacionado con la gravedad superficial de la estrella. Ademés, estos parametros no se
encuentran afectados por el enrojecimiento. En cambio ® es un buen indicador de T.y¢
y metalicidades, a pesar de estar afectado por absorcion interestelar.

Con estos parametros, en el sistema espectrofotométrico BCD cada estrella queda
representada en un grafico tridimensional con un punto de coordenadas (®,4, D, A1).
Las estrellas de poblacion I se ubican cerca de la superficie ¥ de la Fig. 4.2. Sobre ese
modelo, una familia de curvas separa los tipos espectrales, y otra las clases de lumino-
sidad del sistema Yerkes. De esta manera, cada regiéon determinada corresponde a un
simbolo del sistema MK, siendo la clasificacion BCD mas precisa ya que los parametros
toman valores continuos y se distinguen estrellas con caracteristicas diferentes en cada
region.

Las estrellas con lineas metdlicas se ubican por detras de la parte derecha de X, con
un apartamiento proporcional a su caracter metélico. Por el contrario, las subenanas
(Poblacién II) se encuentran por delante de la parte derecha de X.

En la clasificacion desarrollada por Barbier & Chalonge (1941), el punto correspon-
diente a una estrella normal estd dado por la proyeccion del punto (®,,, D, A1) sobre el
plano D - Ay de la Fig. 4.3. En ese plano es necesario considerar separadas las estrellas
de la parte izquierda (tipo B) y la derecha (tipo F) del plano ¥, ya que poseen las
mismas coordenadas D y Ay, pero distinto ®,,.

Como la temperatura de la regién de formacion de continuo de Paschen es cercana
a la Tesy, las estrellas con igual T.ss pero diferente gravedad superficial ocupan una
regién comun en el plano D - A;. Esto fue usado por Barbier & Chalonge (1941) y
Chalonge & Divan (1952) para determinar las regiones que caracterizan el sistema de
clasificaciéon BCD. Luego, los autores usaron la clasificacion MK de Keenan & Morgan
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4. El método de clasificacion BCD

Figura 4.2. Superficie ¥ en el sistema de clasificacion BCD, extraido de
Dufay (1964)

Figura 4.3. Plano D - A; (Chalonge & Divan, 1973)
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Figura 4.4. Curvas de calibraciéon de T.s¢ y TE (Zorec et al. 2009)

(1951), para delimitar la regiéon comin ocupada por estrellas del mismo tipo espectral
MK, con curvas de ®,;, contante. De la misma manera se graficaron las curvas que

separan las clases de luminosidad MK.

A partir de los parametros D y Ay es posible determinar T.g, log g, My, Mpy vy tipo
espectral (TE) usando las calibraciones dadas por Divan & Zorec (1982); Zorec (1986);
Zorec & Briot (1991); Zorec et al. (2009). En las Figs. 4.4 y 4.5 se muestran algunas

de estas curvas.

Los parametros de la clasificacion BCD y los parametros fundamentales obteni-
dos de las calibraciones mencionadas anteriormente fueron determinados con el codigo

desarrollado por la Lic. Yael Aidelman y aplicado en Aidelman et al. (2012).

El método consiste en medir los valores de D y \; para luego, con las calibraciones
BCD, obtener Ty, tipo espectral, clase de luminosidad, log g, M, , M, vy E(B-V) de
las estrellas observadas. Para esto, a partir de los espectros de los objetos en formato
ASCII, se hace una primera determinacién de los valores de D, Ay y Tcsr. Con ese
valor de T¢sy, se genera un espectro de cuerpo negro, con el que vamos a normalizar
el espectro de la estrella. Con eso construimos el diagrama log(F,/B,) vs. 1/\, don-
de B, es la funcién de Planck a la temperatura dada. De este modo obtenemos una
buena rectificacién de la distribucién de energia de continuo. Del espectro en el plano
log(Fx/By) vs. 1/X obtenemos una mejor estimaciéon del valor de D, y con él volvemos
al plano log(F)) vs. A para calcular A, para finalmente obtener los valores definitivos
de Tesy, tipo espectral, clase de luminosidad, log g , M, , My, y E(B-V) para cada

objeto.
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4. El método de clasificacion BCD

30 r
A;3700
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40
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70
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Figura 4.5. Curvas de calibracién de log g (Zorec 1986)

En los archivos de salida del programa se listan los valores de D, A\; — 3700, tipo
espectral TE, clase de luminosidad CL, Ts¢, log ¢g, m,, M,, gradiente observado en
4000-4600 A @y, gradiente intrinseco en 4000-4600 A @9, luminosidad log(L/L,), ex-
ceso de color E(B-V), médulo de distancia (m-M), y la distancia, con sus respectivos
errores.
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Capitulo 5

Resultados

5.1. Parametros fundamentales de las estrellas Be
y Bn

Para realizar la clasificacion BCD contamos con una muestra de espectros opticos
de baja resolucion de 53 objetos Be y 71 Bn. Aunque muchas de las estrellas Be tienen
determinaciones previas de sus parametros fundamentales, éstas provienen de distin-
tas fuentes y/o fueron realizadas con distintas metodologias. Ademaés, el sistema BCD
no fue utilizado previamente para las estrellas Bn. Con el fin de obtener un conjunto
homogéneo de parametros fundamentales de ambos grupos de objetos, utilizaremos el
sistema de clasificacion BCD. Esto facilitara el analisis del comportamiento del segun-
do salto de Balmer y su correlacion con los parametros estelares de ambos grupos, asi
como el estudio del posible vinculo entre las estrellas Be y Bn.

Si bien los parametros del método de clasificacion BCD no estan afectados por el
polvo o material circunestelar, los parametros fundamentales si estan afectados por la
alta rotacion. La alta rotacion origina deformaciones en la estrella, haciendo que la
temperatura y gravedad superficial sean dependientes de la latitud (Zorec et al. 2005).
De esta manera, una estrella con alta velocidad de rotacion vista desde el plano del
ecuador muestra una T.;; menor que una estrella con las mismas caracteristicas sin
rotacion, mientras que una estrella vista de polo mostrara una temperatura mayor.
Asi mismo, una estrella vista de ecuador mostrara un valor de log g menor que el
correspondiente a una estrella sin rotacién, y un valor mayor si se la observa desde el
polo. Por lo tanto, como los objetos de la muestra son altos rotadores, los pardmetros
correspondientes son parametros aparentes.

En las Tablas 5.1 y 5.2 se listan los siguientes parametros de la muestra de es-
trellas Be y Bn respectivamente: D [dex], \; [A], TE, CL, Tos; [K], A Toys [K], log g
[dex], A logg [dex], M, [mag], A M, [mag], My [mag], AM,y [mag], E(B-V), AE(B-V).

En las Tablas 5.3 y 5.4 se listan los restantes parametros obtenidos: @7, [p], ADp,
(1], log(L/Lo), Alog(L/Lo), (m-M)o [mag], A(m-M)o [mag], Dist [pc], ADist[pc].

Encontramos que para la mayoria de los casos el error en tipo espectral no supera
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5. Resultados

los dos subtipos espectrales respecto de la clasificacion dada por SIMBAD. Las clases
de luminosidad coinciden en su mayoria con diferencias de una clase de luminosidad.

Para los valores de Ty encontramos que para la mayoria de los casos, los errores
son de aproximadamente el 10 % del valor de T.f; para temperaturas mayores a 20000
K, del orden del 5% del valor de T.;; para valores entre 10000 y 20000 K, y menores
al 5% para T.;; menores a 10000 K.

En log g, el error no supera el 10 % del valor dado.

Para los valores de M,, el error es menor a 0.5 mag para las estrellas mas débiles que
magnitud -2.5, entre 0.5 y 0.8 magnitudes para las estrellas entre M,=-2.5 y M,=-4, y
entre 0.8 y 1 magnitud para estrellas mas brillantes que M, =-4.

Para My, los errores estan entre 0.25 y 0.75 magnitudes, siendo mayores para las
estrellas mas brillantes.

Se observa también que muchos valores de los excesos E(B-V) son 0. Esto se debe a
que el codigo de célculo lleva a 0. a todos los valores negativos, por lo cual la mayoria
de estos valores estarian indicando excesos negativos. La mayor parte de estos valores
negativos se encuentran entre las estrellas Bn. En la seccién 5.5 se discutird sobre esto.

En las tablas, los valores marcados con : fueron obtenidos extrapolando las curvas
de las calibraciones existentes, con lo cual pueden tener un error mayor al mencionado.
Los campos marcados con *** son aquellos que no pudieron ser obtenidos por encon-
trarse fuera del rango definido por las curvas de calibracion.
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Tabla 5.1. Parametros fundamentales para estrellas Be.

HD D )\1 TE CL Teff A Teff log g A logg MU A MU Mbol AMbol E(B—V) AE(B—V)
[dex] A K] K] [dex] [dex]  [mag] [mag] [mag] [mag]

HD10144 0.23 36. B5 III 16421. 1119. 299  0.27 -2.74  0.66 -3.86 0.65 0.00 0.14
HD16582 0.14 49. B2 III 23307. 1888. 3.54  0.36 -3.07 059  -4.81 042 0.00 0.02
HD23016  0.38 48. B8 IV 12070. 257. 3.84  0.26 -0.30 034 -0.99 0.32 0.00 0.07
HD28248  0.13 49. B2: III 24022. 2044. 3.45  0.36 -3.30  0.63  -5.13 0.44 0.03 0.01
HD28497 0.09 60. BO V 29428, 1912. 3.98 0.26 -3.16 047  -5.62 047 0.03 0.01
HD30076 0.11 33. B2 Ib 19537. 1933. 2.73:  0.11 -5.42 081  -6.42 0.77 0.04 0.01
HD35411 0.09 61. BO V  29389. 2138. 4.04  0.20 -3.15 041  -5.65 042 0.10 0.01
HD35468 0.14 39. B2 III 20232. 1800. 2.87 0.22 -3.91  0.77  -5.26 0.56 0.00 0.02
HD36012 0.25 55. B4: V  16286. 516. 4.10  0.17 -0.92 031  -219 0.33 0.15 0.01
HD36861 0.08 63. B0: V  32326. 1969. 4.06  0.20 -3.09 047  -5.64 0.72 0.14 0.01
HD37490 0.14 39. B2 III 19837. 1833. 287 0.22 -3.90  0.79  -529 0.58 0.36 0.01
HD37971 0.25 46. B5 IV 16371. 537. 3.77 0.30 -1.55 048  -2.65 043 0.02 0.01
HD44996 0.22 52. B4 V  18178. 834. 3.97  0.24 -1.54 037 -291 041 0.00 0.09
HD47054 0.33 44. B7: IV 13564. 536. 3.67  0.28 -0.88 0.42  -1.65 048 0.00 0.09
HD49131 0.14 54. B2 IV 24156. 1736. 3.88  0.29 -2.69 044  -455 043 0.00 0.15
HD50013  0.04 67. O5: V  35674.: 2553. 4.10:  0.17 -4.64 091  -755 0.39 0.02 0.01
HD56139 0.18 43. B3 III 19608. 1405. 3.27  0.33 -2.78 0.65 -4.12 047 0.00 0.24
HD57150 0.13 41. B2 III 21508. 1933. 295  0.29 -3.88 0.79  -5.36 0.58 0.04 0.01
HD124367 0.22 54. B3 V18224, 736. 4.03 0.21 -1.46  0.33  -2.86 0.36 0.03 0.01
HD127449 0.20 55. B3 V. 19471. 951. 4.04  0.20 -1.77 037  -3.34 0.37 0.11 0.01
HD131492 0.13 54. Bl: IV 24775. 1908. 3.87 0.28 -2.81 045  -4.72 046 0.10 0.01
HD135734 0.33 56. B7 13194.  539. 413  0.15 -0.22 020 -1.12 0.26 0.00 0.06
HD137387 0.13 55. BI: 25555.  1840. 3.92  0.27 -2.77 048  -4.66 0.48 0.23 0.01
HD138769 0.21 64. B4 18575.  841. 4.23  0.10 -1.39  0.15  -2.79 0.29 0.04 0.01
HD142184 0.17 60. B2 21450. 1051. 413  0.13 -1.86  0.28 -3.74 0.34 0.07 0.01
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Tabla 5.1 (continuacion)

HD142983
HD148259
HD148567
HD154243
HD155436
HD155806
HD158864
HD166182
HD166566
HD171054
HD176304
HD178175
HD178744
HD187567
HD187811
HD192044
HD193911
HD205637
HD208057
HD209014
HD209409
HD209522
HD210129
HD212076
HD212571
HD217891
HD256577
HD330950

0.27
0.08
0.09
0.15
0.07
0.02
0.07
0.21
0.07
0.14
0.21
0.11
0.29
0.15
0.18
0.29
0.32
0.15
0.26
0.35
0.28
0.23
0.30
0.08
0.07
0.29
0.12
0.06

ol.
o4.
32.
93.
43.
20.
87.
49.
46.
42.
38.
32.
49.
62.
ol.
43.
o1.
33.
61.
ol.
45.
46.
47.
49.
36.
47.
39.
85.

Bb5
BO
B2
B2
BO
B2

0O8:

B3
BO
B2
B4
B2
B6
B2
B2
B6
B6
B3
B5
B7
B5
B4
B6
BO
B0
B6
B2
07:

IAY
I11
Ib
IAY
II

Ta:
I11
1Y
II

I11
I11
Ib
1Y

IV
I1I

IT

IV
IV
IV
1AY
III
Ib
IV
IT

II

15671.
29902.
19784.
23307.
25897.
22246.
31500.:
18989.
28780.
21458.
17306.
19702.
14481.
22919.
20647.
15118.
13478.
18145.
15442.
12680.
15495.
16920.
14446.
26646.
22763.
14825.
22046.
33500.:

668.

2849.
2268.
1557.
3187.
2378.
1500.:

941.

4048.
1915.
1294.
2164.

388.
787.

1017.

733.
A72.

1896.

711.
466.
667.
691.
497.

3584.
2779.

544.

2026.
1500.:

3.93
3.61

2.73:

3.86
2.82

2.46:
4.32.

3.81
2.87
2.98
3.04

2.76:

3.86
4.13
3.86
3.5
4.01

2.74:

4.22
3.97
3.65
3.68
3.83
3.05

2.64:

3.81
2.82
4.3.:

0.24
0.42
0.09
0.28
0.24
0.17
0.5.:
0.29
0.32
0.29
0.28
0.09
0.25
0.12
0.27
0.31
0.21
0.15
0.11
0.22
0.29
0.31
0.28
0.36
0.09
0.28
0.18
0.5.:

-0.91
-3.97
-5.88
-2.61
-5.18

-7.91:

-3.7:

-1.90
-5.22
-3.87
-2.78
-5.59
-0.79
-2.14
-2.18
-1.38
-0.47
-4.53
-0.71
-0.33
-1.30
-1.80
-0.83
-4.44

-6.37:

-0.98
-4.59
-3.2:

0.39
0.65
0.81
0.44
0.85
0.32
0.5:

0.46
0.96
0.74
0.67
0.89
0.39
0.34
0.49
0.46
0.31
0.85
0.22
0.31
0.47
0.49
0.41
0.85
0.93
0.45
0.85
0.5:

-2.02
-6.23
-7.20
-4.54
-6.88

-9.34:

-5.9:

-3.38
-7.18
-5.34
-3.89
-6.72
-1.76
-3.97
-3.84
-2.24
-1.34
-5.53
-1.93
-1.05
-2.23
-2.92
-1.70
-6.67
-7.64
-1.96
-5.83
-6.4:

0.40
0.58
0.81
0.45
0.69
0.60

0.25:

0.44
0.63
0.51
0.62
0.72
0.42
0.34
0.37
0.52
0.30
0.65
0.25
0.31
0.48
0.46
0.43
0.56
0.66
0.50
0.67

0.25:

0.00
0.52
0.42
0.47
1.05
0.10

0.46:

0.10
0.40
0.33
0.37
0.24
0.02
0.13
0.05
0.13
0.53
0.00
0.00
0.05
0.00
0.00
0.20
0.15
0.00
0.00
0.24

0.46:

0.13
0.01
0.01
0.01
0.01
0.01

0.01:

0.01
0.01
0.01
0.01
0.01
0.01
0.01
0.01
0.01
0.01
0.05
0.28
0.01
0.01
0.01
0.01
0.01
0.01
0.12
0.01

0.01:

sopej[nsoy °Q



Tabla 5.2. Parametros fundamentales para estrellas Bn.

HD D )\1 TE CL Teff A Teff log g A 10gg MU A Mv Mbol AMbol E(B—V) AE(B—V)
[dex] A K] K] [dex] [dex]  [mag] [mag] [mag] [mag]

HD560 044 63. A0 10511.  291. 423 0.13 0.94: 048 0.08: 0.30 0.09 0.03
HD5617 0.50 76. A3: 9177.:  369. 4.42:  0.07 0.36: 041  0.79: 0.13 0.06 0.04
HD10161 0.43 47. B9 IV 11223. 244 3.77 0.29 -0.15 037  -0.96 0.33 0.00 0.20
HD10894 0.50 54. Al IV 9835. 285. 3.93  0.23 0.65: 0.37  -0.28: 0.46 0.00 0.12
HD15130 0.52 51. Al: IV 9609. 209. 3.78: 0.25 0.56: 042 -0.76 0.44 0.00 0.12

HD18331 0.49 65. Al V  9741.  367. 422 0.14 1.13: 040  0.65: 0.33 0.00 0.05
HD18546 0.49 65. Al V  9587.  336. 421 0.14 1.09: 033  0.75: 0.38 0.00 0.38
HD21364 0.35 59. B& V  12162. 475. 421 0.10 -0.03 0.26 -0.85 0.22 0.00 0.21
HD24817 0.50 72. A2: V  9419.. 298. 4.36:  0.09 0.78: 032 098 0.25 0.00 0.11
HD26676 032 53. B6 V  13608. 536. 4.06 0.18 -0.39 023 -1.26 0.32 0.03 0.01
HD26793 0.36 52. B8 V  12367. 390. 4.01 0.21 -0.23 030  -0.98 0.26 0.00 0.04
HD30739 0.54 60. A3: IV  9033.: 349. 4.06: 0.15 1.41: 033  0.70: 0.71 0.00 0.04
HD31093 0.48 79. A2: VI 9452.: 304. 4.32: 0.02 -0.20: 047  0.51: 0.13 0.00 0.06
HD31209 0.52 56. A2: IV 9495  251. 3.95: 0.22 0.93: 033  -0.05: 0.53 0.00 0.08
HD32039 0.40 58 B9 V  11536. 290. 416 0.16 036 0.26  -0.50: 0.25 0.00 0.04
HD32040 0.36 56. B8 V. 12249. 332. 411 0.16 -0.05 021  -0.86 0.23 0.00 0.11
HD32309 0.46 61. A0 V  10402. 346. 417 0.15 0.85: 0.32  0.02: 0.46 0.00 0.16
HD33647 0.34 53. B7 'V  12741. 495. 4.03 0.20 -0.26  0.28  -0.99 0.25 0.00 0.11
HD34748 0.15 57. B2 'V 23775. 1546. 4.02  0.23 -2.35 040  -4.26 0.37 0.01 0.01
HD34863 0.32 56. B6 V  13559. 526. 4.14  0.15 -0.26 0.23 -1.14 0.24 0.00 0.13
HD35407 0.22 538. B4 V  17831. 595. 414 0.14 -1.23 029  -2.65 0.37 0.00 0.03
HD35640 0.43 56. B9 V  11082. 301. 4.09 0.17 043 025 -044: 0.31 0.00 0.02
HD35656  0.48 77. A2: V  9428.: 332. 4.36:  0.03 -0.05: 047  0.61: 0.13 0.03 0.03
HD36058 0.49 56. Al IV 9844. 266. 4.00 0.22 0.74:  0.32  -0.05: 047 0.00 0.22
HD36646 0.21 55. B3 V  18679. 994. 4.05 0.19 -1.61 035 -3.07 0.39 0.00 0.03

€€

Tabla 5.2 continta en la pdgina siquiente
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Tabla 5.2 (continuacion)

HD36881

HD42327

HD43445

HD44783

HD45380

HD145122
HD149485
HD158094
HD159358
HD159975
HD160181
HD164577
HD164900
HD165174
HD165910
HD168905
HD171149
HD171623
HD172777
HD177724
HD177756
HD179648
HD180183
HD180782
HD181296
HD182180
HD182645
HD183537

0.38
0.45
0.40
0.37
0.46
0.51
0.32
0.39
0.41
0.35
0.52
0.53
0.24
0.06
0.49
0.18
0.49
0.50
0.54
0.58
0.41
0.54
0.17
0.52
0.51
0.18
0.32
0.28

32.
59.
o1.
49.
66.
64.
25.
51.
93.
42.
73.
60.
50.
38.
29.
57.
67.
o4.
70.
72.
52.
28.
59.
73.
76.
64.
36.
47.

B9
A0
B9
B8

Al:
A2:
B6:
B&:

B9
B7

A3:
A3:

B4
BO
Al
B2
Al
Al

A4:
Ab:

B9

A3:

B2

A3:
A3:

B2
B7
B5

II1

IV

<<<Z

11642.
10564.
11687.
12745.
10256.
9471.:
13394.
11860.
11295.
13040.
9075.:
9087.:
17097.
24151.
9824.

20486.
9669.

9853.

8635.:
Kbk gtk
11564.
8978.:
21758.
8949.:
8981.:
20968.
13653.
15316.

595.
288.
273.
481.
342.
274.
541.
281.
285.
627.
260.
264.
676.
3130.
259.
765.
297.
291.
384.
Kokkk ok
262.
293.
993.
224.
344.
912.
835.
616.

2.87
4.13
3.95
3.88
4.29

4.17:

4.11
3.95
4.00
3.46

4.39:
4.05:

3.85

2.59:

3.96
4.06
4.28
3.91

4.28:
4.29:

3.96

3.98:

4.10

4.37:
4.40:

4.21
3.05
3.81

0.23
0.15
0.23
0.25
0.13
0.14
0.16
0.23
0.22
0.29
0.10
0.16
0.26
0.14
0.23
0.19
0.10
0.23
0.10
0.09
0.23
0.20
0.15
0.10
0.07
0.10
0.28
0.28

-1.49
0.85:
-0.04
-0.30
0.80:
1.32:
-0.28
-0.08
0.14

-0.87
0.85:
1.31:
-1.50

-6.47:

0.71:
-1.83
1.17:
0.67:
1.31:
1.29:
-0.02
1.28:
-2.03
1.01:
0.48:
-1.78
-1.63
-1.12

0.37
0.31
0.35
0.33
0.36
0.38
0.21
0.34
0.34
0.41
0.44
0.31
0.43
0.93
0.35
0.33
0.48
0.39
0.14
0.19
0.34
0.33
0.32
0.36
0.43
0.23
0.46
0.47

-2.44
0.01:
-0.88
-0.99
0.34:
0.85:
-1.19
-0.91
-0.74
-1.56
0.95:
0.70:
-2.75
-7.83

-0.23:

-3.43
0.64:

-0.40:

1.21:
0.84:
-0.85
0.31:
-3.80
0.88:
0.86:
-3.38
-2.56
-2.15

0.61
0.34
0.30
0.30
0.27
0.52
0.27
0.29
0.29
0.49
0.36
0.68
0.44
0.60
0.48
0.36
0.31
0.37
0.28
0.31
0.31
0.58
0.41
0.14
0.14
0.32
0.63
0.47

0.12
0.00
0.00
0.00
0.00
0.00
0.00
0.00
0.00
0.18
0.00
0.00
0.06
0.02
0.00
0.02
0.00
0.00
0.00
0.06
0.00
0.00
0.10
0.00
0.00
0.00
0.00
0.12

0.02
0.14
0.14
0.12
0.23
0.06
0.04
0.02
0.03
0.01
0.06
0.05
0.01
0.01
0.03
0.01
0.04
0.14
0.18
0.04
0.19
0.36
0.01
0.24
0.19
0.11
0.01
0.01

Tabla 5.2 continta en la pagina siguiente
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Tabla 5.2 (continuacion)

HD184606 0.39 57. B9 V  11733. 298. 4.15 0.15 020 021 -0.60 0.22 0.59 0.02
HD188107 0.46 47. B9 IV 10723. 282 3.64 0.29 -0.06 0.41  -0.95 0.36 0.00 0.04
HD188293 0.28 57. B5 'V  15207. 668. 417  0.14 -0.58  0.29 -1.69 0.32 0.00 0.09
HD190229 0.42 54. B9 IV 11176. 299. 4.02 0.21 022 031 -0.63 0.31 0.54 0.01
HD190454 0.50 66. A2: V  9425.:  316. 4.22: 0.13 1.18: 037 083 0.31 0.00 0.08
HD195922 0.52 68. A3: V  8686.: 467. 4.24: 0.10 1.33: 0.38 1.01:  0.31 0.00 0.11
HD198529 0.50 61. Al IV 9717.  301. 412 0.15 1.07:  0.27  0.15:  0.55 0.00 0.15
HD199280 0.38 51. B8 IV 12188. 327. 3.96  0.23 -0.18 033 -0.95 0.27 0.00 0.22
HD208321 0.53 60. A3: IV 9089.. 415. 4.04:  0.16 1.46: 035 0.70: 0.71 0.00 0.19
HD209288 0.26 49. B5 IV 16079. 580. 3.84  0.26 -1.18 045  -238 042 0.00 0.20
HD210419 0.48 60. Al IV 9909.  310. 413 0.15 1.03:  0.32  0.28: 0.55 0.00 0.21

HD213998 0.43 57. B9 V  11083. 301. 410 0.16 047 027 -0.39: 0.33 0.00 0.09
HD215143 048 62. Al V  9875.  353. 418 0.14 1.18: 042  0.54: 049 0.00 0.32
HD218639 0.50 70. A2: V  9285..  339. 4.34: 0.10 0.90:  0.22 1.04:  0.36 0.00 0.30
HD219659 0.49 66. Al V  9708.  303. 425 0.13 1.06: 036  0.64: 0.30 0.00 0.22
HD222847 0.39 55. B9 V  11659. 281. 4.09 0.18 0.15 026 -0.67 0.26 0.00 0.05
HD223785 0.51 77. A3: V. 9061.. 319. 4.37: 0.05 0.31: 058  0.89: 0.15 0.00 0.19
HD225132 0.47 50. A0 IV 10394. 274. 3.83 0.25 025 039 -0.84 0.39 0.01 0.02
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5. Resultados

Tabla 5.3. Otros pardmetros para estrellas Be.

HD oy, Ady,  log(L/Lo) Alog(L/Lo) (m-M)o A(m-M)o Dist ADist
[ 1 mag]  [mag] [pe]  [p]
HD10144  0.76 0.01 34 0.26 3.24 0.7 44. 14.
HD16582  0.70 0.01 3.8 0.17 7.14 0.6 268.  T4.
HD23016  0.84 0.02 2.3 0.13 5.98 0.3 157.  25.
HD28248  0.70 0.01 3.9 0.18 10.73 0.6 1399. 412.
HD28497  0.69 0.01 41 0.19 8.66 0.5 540.  117.
HD30076  0.71 0.01 4.5 0.31 11.07 0.8 1635. 624.
HD35411  0.69 0.01 4.1 0.17 6.22 0.4 175.  33.
HD35468 0.71 0.01 4 0.23 5.55 0.8 129.  47.
HD36012  0.76 0.01 2.8 0.13 7.70 0.3 347, 49.
HD36861 0.67  0.01 4.1 0.29 6.45 0.5 195.  43.
HD37490 0.71 0.01 4.0 0.23 7.36 0.8 296. 111.
HD37971  0.76 0.01 29 0.17 7.69 0.5 346.  78.
HD44996  0.74 0.01 3.1 0.17 7.66 0.4 340.  5H9.
HD47054  0.79 0.02 2.5 0.19 6.45 0.4 195. 38.
HD49131 0.70  0.01 3.7 0.17 8.49 0.5 500.  106.
HD50013  0.65: 0.01 4.9 0.16 8.10 0.9 416.  180.
HD56139  0.73 0.01 3.5 0.19 6.81 0.8 230.  82.
HD57150  0.71 0.01 4 0.23 8.45 0.8 489. 182
HD124367 0.74 0.01 3 0.15 6.40 0.3 190.  29.
HD127449 0.72 0.01 3.2 0.15 9.14 0.4 673.  117.
HD131492 0.70 0.00 3.8 0.19 7.61 0.4 333.  69.
HD135734 0.81 0.01 23 0.1 4.49 0.2 79. 7.
HD137387 0.70 0.01 3.8 0.19 7.55 0.5 324.  T2.
HD138769 0.74 0.01 3 0.11 5.80 0.2 145.  10.
HD142184 0.71 001 34 0.14 7.04 0.3 256.  33.
HD142983 0.77 0.01 2.7 0.16 5.85 0.4 148.  28.
HD148259 0.68 0.01 44 0.23 9.79 0.6 909. 274.
HD148567 0.71 0.01 48 0.32 12.35 0.8 2947. 1130.
HD154243 0.71 0.00 3 0.18 9.20 0.4 692.  142.
HD155436 0.68 0.01 4 0.28 11.26 0.9 1786. 720.
HD155806 0.70 0.02 5.6 0.24 13.21 0.3 4395. 643.
HD158864 0.67:  0.05: 4.24: 0.1: 6.72: 0.4: 221.: 40.
HD166182 0.73 0.01 3 0.17 5.94 0.5 154. 33.
HD166566 0.68 0.01 4.8 0.25 11.96 1.0 2464. 1123.
HD171054 0.71 0.01 4 0.2 11.97 0.7 2480. 864.
HD176304 0.75  0.01 34 0.25 8.38 0.7 475, 149.
HD178175 0.71 0.01 4.6 0.29 10.42 0.9 1214. 512.
HD178744 0.78 0.01 2.6 0.17 7.07 0.4 260.  47.
HD187567 0.70 0.01 3.5 0.14 8.22 0.3 440.  69.
HD187811 0.72 0.01 34 0.15 6.90 0.5 240.  H4.
HD192044 0.78 0.01 28 0.21 6.87 0.5 236.  5l.
HD193911 0.79 0.01 24 0.12 4.34 0.3 74. 10.

Tabla 5.3 continia en la pagina siguiente
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5.1. Parametros fundamentales de las estrellas Be y Bn

Tabla 5.3 (continuacidn)

HD205637 0.73 0.02 4.1 0.26 9.03 0.8 640.  257.
HD208057 0.77  0.01 2.7 0.99 5.79 0.9 144.  59.
HD209014 0.82 0.02 2.3 0.12 5.80 0.3 144. 21.
HD209409 0.77  0.01 2.8 0.19 6.00 0.5 158.  35.
HD209522 0.75 0.01 3.1 0.18 7.75 0.5 355.  8l1.
HD210129 0.79 0.01 26 0.17 5.99 0.4 158.  30.
HD212076 0.68 0.01 4.6 0.22 8.78 0.9 571.  231.
HD212571 0.69 0.01 4.9 0.26 11.15 0.9 1699. 748.
HD217891 0.78 0.01 2.7 0.2 2.47 0.5 124.  26.
HD256577 0.70 0.01 4.2 0.27 13.60 0.8 5258.  2101.
HD330950 0.663: 0.05: 4.44: 0.1: 7.99: 0.2: 397.:  45.:

Tabla 5.4. Otros pardmetros para estrellas Bn.

HD oo ADY  log(L/Lo) Alog(L/Lo) (m-M)o A(m-M)o Dist ADist
W [Lo] [Lo] [mag]  [mag] [pe]  [pd]
HD560 095 0.04 19 0.12 4.33 0.5 74. 16.
HD5617 1.11 0.06 1.6 0.053 6.36 0.4 187.  36.
HD10161 0.89 0.02 2.3 0.13 6.84 0.6 233.  67.
HD10894 1.01 0.03 2 0.19 6.40 0.4 191.  33.
HD15130 1.06 0.06 2.2 0.17 4.31 0.4 73. 14.
HD18331 1.02 0.05 1.6 0.13 4.03 0.4 64. 12.
HD18546 1.04 0.06 1.6 0.15 5.32 1.2 116.  65.
HD21364 0.83 0.02 2.2 0.09 3.75 0.6 56. 17.
HD24817 1.11 0.07 1.5 0.1 5.30 0.3 115. 18.
HD26676 0.79 0.01 24 0.13 6.54 0.2 203. 22
HD26793 0.83 0.02 2.3 0.1 5.44 0.3 123.  17.
HD30739 1.17 0.05 1.6 0.28 2.94 0.3 39. 6.
HD31093 1.11 0.05 1.7 0.05 6.03 0.5 161.  35.
HD31209 1.04 0.06 1.9 0.21 2.67 0.3 136.  21.
HD32039 0.88 0.02 2.1 0.098 6.66 0.3 215.  26.
HD32040 0.84 0.02 2.2 0.093 6.68 0.3 216.  33.
HD32309 096 0.04 1.9 0.18 4.04 0.5 64. 14.
HD33647 0.81 0.02 2.3 0.099 6.92 0.3 242.  39.
HD34748 0.71 0.00 3.6 0.15 8.63 0.4 532.  100.
HD34863 0.80 0.01 2.3 0.097 5.54 0.4 128.  23.
HD35407 0.74 0.01 2.9 0.15 7.53 0.3 320.  43.
HD35640 0.91 0.02 2.1 0.12 5.81 0.3 145.  17.
HD35656 1.09 0.05 1.6 0.053 6.36 0.5 187.  41.
HD36058 1.00 0.03 1.9 0.19 5.64 0.7 134,  43.
HD36646 0.73 0.01 3.1 0.16 8.24 0.4 445, T73.
HD36881 0.87 0.03 2.9 0.24 6.75 0.4 224.  39.
HD42327 0.95 0.03 1.9 0.14 5.51 0.4 127, 25.
HD43445 0.87 0.02 2.2 0.12 5.03 0.4 101.  20.
HD44783 0.84 0.01 2.3 0.12 6.52 0.4 201.  33.

Tabla 5.4 continta en la pagina siguiente
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Tabla 5.4 (continuacion)

HD45380 0.98 0.04 1.8 0.11 5.52 0.7 127, 43.
HD145122 1.08 0.06 1.5 0.21 4.81 0.4 91. 16.
HD149485 0.80 0.01 24 0.11 6.43 0.2 193.  19.
HD158094 0.86 0.01 2.3 0.12 3.68 0.3 25. 9.
HD159358 0.88 0.02 2.2 0.12 5.40 0.3 120.  19.
HD159975 0.83 0.01 2.5 0.2 4.92 0.4 97. 18.
HD160181 1.18 0.07 1.5 0.14 4.91 0.4 96. 19.
HD164577 1.16 0.05 1.6 0.27 3.12 0.3 42. 6.
HD164900 0.75 0.01 3 0.17 7.51 0.4 317.  63.
HD165174 0.68 0.01 5 0.24 12.55 0.9 3240. 1426.
HD165910 1.01 0.03 2 0.19 5.90 0.4 151.  25.
HD168905 0.72 0.01 3.3 0.14 6.99 0.3 250.  38.
HD171149 1.03 0.05 1.6 0.13 5.19 0.5 109.  24.
HD171623 1.01 0.03 2 0.15 5.12 0.4 106.  22.
HD172777 123 0.05 14 0.11 3.81 0.5 o8. 15.
HD177724 1.36: 0.06 1.6 0.13 1.50 0.2 20. 2.
HD177756 0.88 0.02 2.2 0.12 3.44 0.6 49. 14.
HD179648 1.17 0.05 1.8 0.23 4.76 1.1 89. 48.
HD180183 0.71 0.01 34 0.17 8.54 0.3 510.  75.
HD180782 1.19 0.06 1.5 0.055 5.17 0.8 108.  38.
HD181296 1.15 0.06 1.5 0.057 4.54 0.6 81. 22.
HD182180 0.72 0.01 3.2 0.13 7.80 0.3 364.  55.
HD182645 0.81 0.02 2.9 0.25 7.34 0.5 294.  63.
HD183537 0.78 0.01 2.7 0.19 7.07 0.5 260.  5T.
HD184606 0.87 0.02 2.1 0.088 2.97 0.2 39. 4.
HD188107 0.93 0.02 2.3 0.14 6.59 0.4 208.  39.
HD188293 0.78 0.01 2.6 0.13 6.29 0.3 181. 24.
HD190229 0.90 0.02 2.1 0.13 3.77 0.3 o7, 8.
HD190454 1.07 0.06 1.6 0.12 2.35 0.4 118.  20.
HD195922 1.15 0.05 1.5 0.13 5.21 0.4 110.  20.
HD198529 1.03 0.05 1.8 0.22 4.99 0.5 99. 22.
HD199280 0.85 0.02 2.3 0.11 6.74 0.7 223.  T1.
HD208321 1.16 0.05 1.6 0.28 3.99 0.6 63. 18.
HD209288 0.76 0.01 2.8 0.17 7.53 0.6 321. 95.
HD210419 1.00 0.04 1.8 0.22 2.25 0.6 112, 34.
HD213998 0.91 0.02 2 0.13 3.56 0.3 o2. 7.
HD215143 1.01 0.04 1.7 0.2 5.23 1.0 111. 52.
HD218639 1.10 0.06 1.5 0.14 5.53 0.9 127.  57.
HD219659 1.03 0.05 1.6 0.12 0.27 0.7 113.  37.
HD222847 0.87 0.02 2.2 0.11 5.08 0.3 104. 12.
HD223785 1.15 0.06 1.5 0.058 6.52 0.6 201.  55.
HD225132 0.95 0.03 2.2 0.15 4.26 0.4 71. 13.
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5.2. Recopilaciéon de valores de V sen(:)

5.2. Recopilacién de valores de V sen(i)

A fin de estudiar la relacion entre el aspecto de la segunda discontinuidad de Balmer
con el valor de V sen(i) en nuestra muestra de estrellas Be y Bn, se recopilaron de la
literatura los valores de V sen(7).

Se buscé en distintas publicaciones valores obtenidos previamente por distintos au-
tores. Para algunos de los objetos de la muestra no se encontraron publicaciones con
valores de V sen(7).

Las fuentes utilizadas son Yudin (2001); Abt & Morrell (1995); Abt et al. (2002);
Huang et al. (2010); Royer et al. (2007); Zorec et al. (2005); Zorec & Royer (2012);
Chauville et al. (2001b); Wolff et al. (2007); Strom et al. (2005); Dworetsky (1974);
van Belle (2012); Diaz et al. (2011); Frémat et al. (2005) y la base de datos online
http://basebe.obspm.fr/basebe/.

En las Tablas 5.1 y 5.2 se listan los valores de V sen(i) con sus respectivos errores.
Los valores marcados con * y ** corresponden a objetos que en distintas publicaciones
tienen distintos valores de V sen(i). El valor utilizado es el promedio de los distintos va-
lores encontrados. El valor A V sen(i) de esos objetos se obtuvo comparando los errores
de cada medicién (cuando ese dato estaba disponible) y [V sen(i)ma, - V sen(i)min] /2,
y eligiendo el mayor. En el caso de los valores marcados con ** esa indeterminacién
hace que el valor del V sen(i) pueda estar por arriba o por debajo de 200 km/s.

5.3. Aspecto del segundo salto de Balmer

En la siguiente seccién buscaremos las correlaciones entre el aspecto del segundo
salto de Balmer con V sen(i) y con los pardmetros fundamentales de los objetos deri-
vados de la clasificacion BCD de las muestras de objetos Be y Bn.

Cabe destacar, que en la muestra de estrellas estudiada hemos clasificado 6 objetos
con clase de luminosidad I: 5 Be y 1 Bn. Estos objetos seran analizados aparte, dado
que por definciéon el grupo de estrellas Be clasicas excluye a las supergigantes. Por otra
parte la clasificacion BCD de estos objetos resulta ambigua, dado que en los espectros
de los mismos no resulta evidente el trazado de la envolvente superior, introduciendo
un gran error en la determinacién de sus parametros fundamentales. Por ejemplo, las
luminosidades de algunos de estos objetos son bajas para corresponder a estrellas de CL
I. En el caso de la estrella Bn HD165174 clasificada como I resulta la tinica de la mues-
tra de 71 objetos. Esto sugiere que probablemente haya sido erréneamente clasificada
como Bn. En ambos casos estos objetos seran considerados aparte para el analisis de
las correlaciones, incluyéndose desfasadas en los graficos para una mejor visualizacion,
ya que corresponderian a estrellas con estados evolutivos diferentes.

Para analizar las correlaciones, representaremos al segundo salto de Balmer con
un parametro con valor —1 que corresponde a un segundo salto en absorcion, 0 a la
ausencia de segundo salto y 1 a un segundo salto en emisién. En la Figura 5.1 se
muestra un ejemplo del aspecto del segundo salto en los diferentes casos mencionados.
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5. Resultados

" " HD57150, emision
M, HD208057, sin salto
i HD142983, absorcion

FalF 4000 A

0.4 1 I I 1 ' |
3400 3600 3800 4000 4200 4400 4600

A AL

Figura 5.1. Ejemplos de estrellas con el segundo salto de Balmer en emi-
sién, absorcién o ausente.

5.3.1. Correlacion del aspecto del segundo salto de Balmer
con parametros fundamentales en Estrellas Be

En las Tabla 5.5 se listan las caracteristicas del segundo salto de Balmer, junto a
los valores de V sen(i) con sus respectivos errores, segin lo detallado en la seccién 5.2.

Tabla 5.5. Apariencia del segundo salto de Balmer y valores de V sen(7)
para estrellas Be.

HD Salto Vsen(i) AVsen(i)
kins] [k
HD10144 -1 235 )
HD16582 0 ) -
HD23016 0 270" 28
HD28248 0 - -
HD28497 +1 335 17
HD30076  +1 180" 26.5
HD35411 +1 170 10
HD35468 0 55 16.1

HD36012 +1 162 3

HD36861  +1 65 -

HD37490 +1 155 5

HD37971 0 342 -

HD44996  +1 38 =

HD47054 -1 223.5% 15
HD49131 0 215* 80

Tabla 5.5 continida en la pdgina siguiente
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5.3. Aspecto del segundo salto de Balmer

Tabla 5.5 (continuacion)

HD50013  +1 243 15
HD56139  +1 85 4

HD57150  +1 254 35
HD124367 +1 295 18
HD127449 0 - -

HD131492 +1 185 13
HD135734 -1 278 14
HD137387 0 250 14
HD138769 0 93 16
HD142184 0 310* 30
HD142983 -1 390 27
HD148259 +1 86 9

HD148567 +1 - -
HD154243 +1 - -
HD155436 0 - -
HD155806 +1 211 -
HD158864 +1 - =
HD166182 0 30 9

HD166566 +1 50 -
HD171054 0 - -
HD176304 -1 40 9
HD178175 +1 105 05
HD178744 0 200 24.1

HD187567 +1 140 -
HD187811 +1 220" 25
HD192044 -1 225* 24.1
HD193911 -1 160 10
HD205637 -1 225 14
HD208057 0 100 5
HD209014 -1 285* 28
HD209409 -1 241.66" 37.5
HD209522 0 275 16
HD210129 +1 147.25*  24.1
HD212076 +1 - -
HD212571 0 230 17
HD217891 0 76.5" 20.5
HD256577 0 - -
HD330950 +1 60 -

Correlacién con V sen(i)

De la muestra de 53 objetos, encontramos que 10 de ellos presentan la segunda
discontinuidad de Balmer en absorcion, 24 en emision y en las 19 estrellas restantes, la
discontinuidad es normal.

Observamos que en el caso de las estrellas que presentan el segundo salto de Balmer
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* Be *
‘ ‘ ‘ CLI *
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absorcion sin salto emision

segundo salto de Balmer

Figura 5.2. Relacién entre la apariencia del segundo salto de Balmer y
V sen(i) para las estrellas Be y supergigantes de la muestra.

en absorcion, los valores de V sen(i) son mayores que 200 km /s, mostrando la tendencia
esperada de acuerdo con el modelo de disco Kepleriano, en 8 de los 10 objetos. Una de
las excepciones, HD193911, presenta un valor de 160 km/s, que estaria en limite de la
correlacion. La otra, HD176304, tiene un valor de 40 km/s, muy por debajo del valor
esperado. Esto puede verse en la Fig. 5.2.

Para aquellas estrellas con el segundo salto en emisién, los valores de V sen(i) pre-
sentan una mayor dispersion, encontrandose muchas estrellas con el salto en emisién
cuyos valores de V sen(i) superan los 200 km/s. Estas estrellas no respetarian la ten-
dencia esperada y se sumarian a las excepciones ya mencionadas.

Correlacién con otros parametros estelares

En la Fig. 5.3 se observa que aquellas estrellas con el segundo salto en absorciéon
tienen T.ss bajas (menores que 20000K), mientras que las que tienen el segundo salto
en emision muestran una tendencia hacia altas T.s¢, y solo unas pocas muestran bajas
temperaturas. Las estrellas que no presentan el segundo salto muestran T.s¢ interme-
dias.

En la Fig. 5.4 observamos que no existe correlacion aparente entre el aspecto del
segundo salto y la gravedad superficial, ya que los tres grupos presentan el mismo rango
de valores de log g.

En la Fig. 5.5 vemos que las estrellas con el segundo salto en emisién tienen un
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5.3. Aspecto del segundo salto de Balmer
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Figura 5.3. Relacién entre la apariencia del segundo salto de Balmer y
Teyrr para las estrellas Be y supergigantes de la muestra.
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Figura 5.4. Relacién entre la apariencia del segundo salto de Balmer y
log g para las estrellas Be y supergigantes de la muestra.
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Figura 5.5. Relacién entre la apariencia del segundo salto de Balmer y
M, para las estrellas Be y supergigantes de la muestra.

rango mas amplio de valores de M, que aquellas con el segundo salto en absorcién,
y son mas brillantes. La M,, presenta el mismo comportamiento. Se observa que la
luminosidad tiene un comportamiento consistente con el de M,, y My,;, teniendo mayor
luminosidad las estrellas con el segundo salto en emision (Ver Fig. 5.6).
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Figura 5.6. Relacién entre la apariencia del segundo salto de Balmer y
log(L/Lo) para las estrellas Be y supergigantes de la muestra.
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Figura 5.7. Relacién entre la apariencia del segundo salto de Balmer y
E(B-V) para las estrellas Be y supergigantes de la muestra.

En la Fig. 5.7 vemos que el rango de E(B-V) es el mismo para las estrellas con el
segundo salto en emisiéon o absorciéon. El rango mas amplio lo presentan las estrellas
sin segundo salto, llegando hasta un valor de E(B-V) del orden de 1. Se debe tener en
cuenta que, segun se explicé en la secciéon 5.1, los valores 0. en realidad corresponden
a valores negativos de E(B-V), por lo que no representan valores reales de E(B-V).

5.3.2. Correlacién del aspecto del segundo salto de Balmer
con parametros fundamentales en Estrellas Bn

En las Tabla 5.6 se listan las caracteristicas del segundo salto de Balmer, junto a
los valores de V sen(i) con sus respectivos errores, segun lo detallado en la seccién 5.2.

Tabla 5.6. Apariencia del segundo salto de Balmer y valores de V sen(i)

para estrellas Bn.

HD Salto Vsen(i)  AVsen(i)
[km/s]  [km/s]
HD560 0 249 -
HD5617 0 - -
HD10161 0O 160 —
HD10894 0 - -
HD15130 O 204.66" 24.1
HD18331 0 251.93* 14.25
HD18546 0 - -
HD21364 0O 216.66"* 19.5

Tabla 5.6 continta en la pdgina siquiente
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46

Tabla 5.6 (continuacion)

HD24817
HD26676
HD26793
HD30739
HD31093
HD31209
HD32039
HD32040
HD32309
HD33647
HD34748
HD34863
HD35407
HD35640
HD35656
HD36058
HD36646
HD36881
HD42327
HD43445
HD44783
HD45380
HD145122
HD149485
HD158094
HD159358
HD159975
HD160181
HD164577
HD164900
HD165174
HD165910
HD168905
HD171149
HD171623
HD172777
HD177724
HD177756
HD179648
HD180183
HD180782
HD181296
HD182180
HD182645
HD183537

0 285 -

0 199.66*  24.5
-1 331" 58
-1 214 20
0 196.8 4.40
-1 260" 10
0 343 -

0 319* 29.5
0 324* 22
0 30 -

0 295 29.5
0 379 28.5
0 295 29.5
0 229* 11

0 170 25.5
0 190* 31.5
0 20 -

-1 20 9

-1 367.5* 12.5
0 275.66 19
-1 22 -

0 229* 9

-1 249.5* 9.5
0 364 -

0 260™ 3

0 240 -

-1 115* 20

0 165 -

0 210.15*  37.3
0 260 24.1
+1 300 24.1
-1 244.5* 9.5
0 _ _

0 290.5* 21
0 _ _

0 161.8* 13.2
0 319* 25
0 164.25* 50
-1 198.5"* 8.5
0 _ _

0 212 -

0 _ _

0 320 32
-1 228 -

0 305 24.1

Tabla 5.6 continta en la pdgina siguiente



5.3. Aspecto del segundo salto de Balmer

Tabla 5.6 (continuacion)

HD184606 0 185 18.5
HD188107 -1 228 -
HD188293 0 271 -
HD190229 0 20 2
HD190454 0 310 46.5
HD195922 0 193** 8
HD198529 0 275 3.1
HD199280 0 265 -
HD208321 0 215 1.1
HD209288 0 87.5% 25
HD210419 0 311" 11
HD213998 0 282* 28
HD215143 0 201" 15
HD218639 0 252* 34
HD219659 0 188* 8
HD222847 0 315* 48
HD223785 0 - -
HD225132 0 176.5* 60.5

En la muestra de estrellas Bn, se encuentran objetos que presentan velocidades de
rotacion proyectada bajas, por lo que probablemente el ensanchamiento de las lineas
se deba a otro fenénemo, por ejemplo binariedad o campos magnéticos.

Correlacién con V sen(i)

De la muestra de 71 objetos, encontramos que 58 no presentan una segunda discon-
tinuidad de Balmer, 12 la presentan en absorcién y solo 1 en emision.

Observamos que de las estrellas que presentan el segundo salto en absorcién, solo
2 tienen V sen(i) menor a 200 km/s, mostrando la tendencia esperada de acuerdo con
el modelo de disco Kepleriano, en 10 de los 12 objetos. Las que no poseen segundo
salto cubren un amplio rango de valores de V sen(i), aunque concentrado hacia valores
mayores a 150 km/s. El iinico objeto con el salto en emisién, la estrella clasificada como
supergigante HD 165174, no respetaria la tendencia esperada, ya que posee V sen(i)
de 300 km/s. Esto puede observarse en la Fig. 5.8.

Correlacién con otros parametros estelares

En la figura 5.9 se observa que aquellas estrellas con el segundo salto en absorcién
tienen T.f; bajas (menores que 14000K). Las estrellas sin segundo salto cubren un ran-
go mas amplio, aunque se evidencia una concentracion hacia valores bajos. La estrella
con el segundo salto en emisién es la que mayor T,y muestra, con poco mas de 24000K.

En la figura 5.10 observamos que para las estrellas sin segundo salto presentan los

valores de log g en una regién muy concentrada en valores altos. Las estrellas con se-
gundo salto en absorcién cubren una regién mas amplia, aunque también concentrada
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Figura 5.8. Relacién entre la apariencia del segundo salto de Balmer y
V sen(i) para las estrellas Bn y supergigantes de la muestra.
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Figura 5.9. Relacién entre la apariencia del segundo salto de Balmer y
Teyr para las estrellas Bn y supergigantes de la muestra.
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5.4. Correlacién de la intensidad del segundo salto con T.;s y V sen(i)
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Figura 5.10. Relacién entre la apariencia del segundo salto de Balmer y
log g para las estrellas Bn y supergigantes de la muestra.

hacia valores altos. La estrella con el segundo salto en emisién posee el menor valor de
log g, dado que es una supergigante con alta rotacion.

En la Fig. 5.11 vemos que el rango cubierto por las estrellas con segundo salto en
absorcion o sin salto es similiar, con una tendencia hacia M, altas. La estrella con el
segundo salto en emision es la que menor M, presenta, alejandose considerablemente
del rango cubierto por los otros objetos. Vemos que lo mismo ocurre para My,. En la
Fig. 5.12 se observa que la luminosidad tiene un compartamiento consistente con el de
M, v My, teniendo valores similares las estrellas con salto en absorcion o sin salto, y
alejandose la estrella con salto en emision.

En la Fig. 5.13 vemos que el rango de E(B-V) es similar para las estrellas sin
segundo salto y con segundo salto en absorcion, aunque hay dos estrellas sin salto que
se alejan de la region comun hacia valores mayores. La estrella con segundo salto en
emisién posee un valor de E(B-V) dentro del rango de los valores de los otros objetos.
Se debe tener en cuenta que, segtin se explicé en la seccién 5.1, los valores 0. en realidad

corresponden a valores negativos de E(B-V), por lo que no representan valores reales
de E(B-V).

5.4. Correlacién de la intensidad del segundo salto
con T.;r y V sen(i)

Analizamos la influencia de la temperatura efectiva y el valor de V sen(7) en la
intensidad del segundo salto de Balmer, tanto cuando se encuentra en emision como
en absorcion.
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5.5. Analisis conjunto de las estrellas Be y Bn
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Figura 5.13. Relacién entre la apariencia del segundo salto de Balmer y
E(B-V) para las estrellas Bn y supergigantes de la muestra.

En el caso de las estrellas Be que presentan el segundo salto en emision, observa-
mos que cualitativamente la intensidad del salto aumenta a medida que aumenta la
temperatura, como se observan en la Fig. 5.14. No encontramos ninguna correlacion
evidente con V sen(i), como puede verse en la Fig. 5.15.

Para el caso de las estrellas Be que muestran el salto en absorcién, el rango de
temperaturas es muy acotado como para poder encontrar alguna correlaciéon con la
intensidad. Este rango acotado nos permite, sin embargo, eliminar la dependencia con
la temperatura y ver que no existe correlacién con V sen(i), como puede verse en la
Fig.5.16.

En la muestra de estrellas Bn con salto en absorciéon el rango de temperaturas
también es acotado. Sin embargo, se observa que todas muestran un segundo salto de
Balmer muy poco intenso, independientemente de V sen(i), como puede verse en la
Fig. 5.17.

5.5. Analisis conjunto de las estrellas Be y Bn

Para el analisis conjunto de las dos muestras estudiadas no tendremos en cuenta
los objetos que fueron clasificados con clase de luminosidad I, ya que corresponderian
a estrellas con estados evolutivos diferentes. Tenemos entonces una muestra de 48
estrellas Be y 70 Bn. Las estrellas Be de tipo espectral B y las estrellas Bn de tipo
espectral B y A representan aproximadamente un 40 % de las estrellas del Bright Star
Catalogue visibles desde CASLEO clasificadas como Be y Bn, respectivamente.
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Figura 5.14. Intensidad del segundo salto en emisién en estrellas Be para
distintos valores de Ty ;.
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HD 124367, T=18224 K, Vsen(i)=295 km/s
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Figura 5.15. Intensidad del segundo salto en emisién en estrellas Be para
distintos valores de V sen(7).
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HD 193911, To= 13478 K, Vsen(i)=160 km/s
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Figura 5.16. Intensidad del segundo salto en absorcién en estrellas Be
para distintos valores de V sen(7).
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Figura 5.17. Intensidad del segundo salto en absorcién en estrellas Bn
para distintos valores de V sen(i).
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Figura 5.18. Histograma segin TE para las estrellas Be y Bn.

5.5.1. Distribucién de estrellas Be y Bn por tipo espectral

En la Fig. 5.18 puede verse un histograma donde se separaron las estrellas segin
su tipo espectral. Se observa que el maximo de la distribucion de estrellas Be se en-
cuentra en las estrellas de TE B2, sin estrellas mas tempranas que O5 ni mas tardias
que B8, mientras que el maximo de la distribucion en las estrellas Bn se encuentra
en las estrellas de TE B9-A1, sin estrellas mas tempranas que B2 ni méas tardias que
Ab5. Puede observarse también que las estrellas Be se ubican en la region de estrellas
mas tempranas, cortandose la distribucién antes del maximo de las Bn. Este resultado
coincide con estudios previos realizados por Zorec & Briot (1997).

Con las determinaciones de los parametros fundamentales, podemos ubicar a las
estrellas de la muestra en un diagrama HR, como puede verse en la Fig. 5.19. Observa-
mos que todas se encuentran préximas a la secuencia principal de edad cero (ZAMS)
extraida de Percy (2007).

5.5.2. Segunda discontinuidad de Balmer en estrellas Be y Bn

Si bien la muestra estudiada no representa el total de la poblacién de estrellas Be
y Bn, este es el primer estudio que se realiza para vincular la apariencia de la segunda
discontinuidad de Balmer con las propiedades estelares del objeto central (T.ss, log g,
V sen(i)). Cabe destacar que el andlisis tiene un sesgo, ya que la segunda discontinui-
dad de Balmer es variable en algunas estrellas, y puede pasar de estar en absorcién,
desaparecer y luego verse en emision.

De la muestra total de 118 objetos, 22 presentan una segunda discontinuidad en
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Figura 5.19. Ubicacién de las estrellas Be y Bn de la muestra en el
diagrama HR.
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Figura 5.20. Relacién entre la apariencia del segundo salto de Balmer y
V sen(i) para las estrellas Be y Bn.

absorcion, 20 en emision y 76 no presentan una segunda discontinuidad.

En la distribucién de valores de V sen(7) el comportamiento es similar para Be y
Bn, como puede verse en la Fig. 5.20.

En la Fig. 5.21 se observa que las estrellas Bn estan concentradas hacia valores de
temperatura efectiva mas bajos que las Be, en el conjunto de estrellas sin segundo salto
y con segundo salto en absorcion.

En la Fig. 5.22 se observa que para las estrellas con el segundo salto de Balmer en
absorcion el comportamiento de los valores de log g es similar. Para las estrellas sin
segundo salto, en cambio, las Bn tienen valores de log g mas concentrados hacia valores
mayores.

En la Fig. 5.23 y 5.24 se ve que las estrellas Be son intrinsecamente mas brillantes
(magnitudes absolutas mas bajas) que las Bn, aunque hay un intervalo en comin de
aproximadamente 2 mag tanto en las estrellas con el segundo salto en absorciéon como
en las que no presentan segundo salto. Esto es consistente con la distribucion segin
tipos espectrales del histograma de la Fig. 5.18 y la ubicacién de las estrellas en el
diagrama HR de la Fig. 5.19.

En la Fig. 5.25 se ve que los valores mas altos de E(B-V) corresponden a estrellas
Be, tanto para las estrellas con segundo salto en absorcién o emision, o sin segundo
salto. Los valores minimos los presentan las Bn sin segundo salto. Se debe tener en
cuenta que, segun se explico en la seccion 5.1, los valores 0. en realidad corresponden a
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Figura 5.21. Relacién entre la apariencia del segundo salto de Balmer y
Terr para las estrellas Be y Bn.
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Figura 5.22. Relacién entre la apariencia del segundo salto de Balmer y
log g para las estrellas Be y Bn.
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Figura 5.23. Relacién entre la apariencia del segundo salto de Balmer y
M, para las estrellas Be y Bn.
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Figura 5.24. Relacién entre la apariencia del segundo salto de Balmer y
log (L/Lo) para las estrellas Be y Bn.
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Figura 5.25. Relacion entre la apariencia del segundo salto de Balmer y
E(B-V) para las estrellas Be y Bn.

valores negativos de E(B-V), por lo que no representan valores reales de E(B-V). Una
posible explicacién para los valores de E(B-V) negativos es que esas estrellas posean
bajas metalicidades, por lo que se verian mas azuladas. Otra posibilidad es que, por
efectos de la alta rotacién, se produzca un cambio de color en las estrellas vistas de
ecuador debido al oscurecimiento gravitacional (Collins et al. 1991).
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Capitulo 6

Conclusiones y trabajo a futuro

En el presente trabajo, analizamos una muestra de 118 espectros de estrellas Be
y Bn con la finalidad de estudiar las caracteristicas del segundo salto de Balmer. En
particular, analizamos la incidencia del segundo salto de Balmer en ambos grupos de
objetos, asi como también el aspecto del mismo en relaciéon con la velocidad de rotacion
proyectada y los parametros fundamentales de las estrellas. Para esto se recopilaron
valores de V sen(i) de la literatura y se determinaron los pardmetros fundamentales de
los objetos de la muestra mediante el método de clasificaciéon BCD.

Encontramos que de la muestra de 48 estrellas Be, 20 tienen el segundo salto de
Balmer en emisién, 10 en absorciéon y en 18 esta ausente. En el caso de las estrellas
Bn, observamos que 58 no presentan la segunda discontinuidad y 12 la presentan en
absorcion.

En lo referente a las estrellas Be cabe destacar los siguientes aspectos:

= Observamos que en las estrellas Be que presentan el segundo salto de Balmer
en absorcién, los valores de V sen(i) son mayores que 200 km/s, mostrando la
tendencia esperada de acuerdo con el modelo de disco Kepleriano. Para aquellas
estrellas con el segundo salto en emision, los valores de V sen(i) presentan una
mayor dispersion, encontrandose muchas estrellas con el salto en emisién cuyos
valores de V sen(i) superan los 200 km/s. Estas estrellas no respetarian la ten-
dencia esperada y se sumarian a las excepciones ya mencionadas. En estos casos,
el hecho de observar la segunda discontinuidad de Balmer en emision en estrellas
con alta velocidad de rotacion implicaria que el volumen emisor de la envoltura
debe ser mayor que el esperado para un disco Kepleriano, favoreciendo, en algu-
nos objetos, la hipétesis de la existencia una region proxima a la estrella con una
altura de escala mayor a la de un disco delgado (Zorec et al. 2007).

= Dentro del grupo de estrellas Be con segundo salto en emision, encontramos una
correlacion cualitativa entre la intensidad del segundo salto y la temperatura de
la estrellas. Sin embargo, serfa interesante cuantificar la intensidad de la emisién y
confirmar esta correlacion en forma cuantitativa. No se ha encontrado correlacion
entre la intensidad del salto y la velocidad de rotacion proyectada.

» Existen objetos que, presentando iguales condiciones de temperatura y V sen(i),
muestran el segundo salto de Balmer en emisién o absorciéon, o no lo presentan.
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6. Conclusiones y trabajo a futuro

Eso llevaria a pensar que existe algun otro factor que influye en el aspecto del
segundo salto de Balmer, afectando las condiciones fisicas de la envoltura. Este
fenémeno, ain desconocido, también explicaria el hecho de que algunos objetos
presenten una segunda discontinuidad de Balmer variable. Una opcién podria ser
la presencia de una companera que favorezca la acrecion de materia en el disco,
por lo que seria interesante analizar la binariedad en estos objetos.

En lo que respecta a las estrellas Bn, nuestro estudio sugiere que ellas constituyen
la contraparte tardia de las estrellas Be. La alta velocidad de rotacion, el analisis de
la distribucién en tipos espectrales de ambos grupos y la presencia en las estrellas Bn
con una segunda discontiniudad de Balmer vinculada con material denso préximo a la
fotosfera, aportan evidencias para esta hipotesis. Este resultado indicaria que ambos
subgrupos de objetos comparten un fenémeno cuyo origen es similar.

Sin embargo, quedan aspectos atn sin explorar. Las estrellas Bn tempranas podrian
tener envolturas mas compactas en las cuales no se evidencian las lineas en emision.
Dado que la falta de emisién en las estrellas tardias esta relacionada a la baja tem-
peratura de ionizaciéon de la envoltura, la bisqueda de lineas espectrales incipientes
contribuiria a dilucidar esta idea. Ademds, por su caracter variable, es probable que
algunas de las estrellas Bn observadas hayan sido o sean estrellas Be, y se correspon-
dan con una etapa de pérdida de la envoltura emisora. Por otra parte ambos grupos
de objetos son rotadores rapidos y se supone que la rotacion cuasi critica en conjunto
con las pulsaciones no radiales podria ser el mecanismo que da origen a la envoltura.
Las estrellas Bn presentan LPV (Line Profile Variability) similares a las Be que darian
indicios de la presencia de pulsaciones, aunque no se ha realizado hasta ahora ningin
estudio sistematico de las pulsaciones en las estrellas Bn. Otra posibilidad seria el ana-
lisis evolutivo de las estrellas B con alta rotacion y el estudio de las velocidades de
rotacion de las estrellas Bn en comparacion con la velocidad critica.

Trabajo a futuro

De acuerdo a lo planteado anteriormente, quedan atiin muchos aspectos sin resolver
en el estudio de las estrellas Be y Bn, y su vinculacién. Seria interesante profundizar
este estudio, considerando los siguientes puntos:

» Analisis de la influencia de la metalicidad y la rotacién en los excesos de color.

= Analisis de la influencia de la binariedad en las condiciones de la envoltura y el
aspecto del segundo salto de Balmer.

» Cuantificacién de la intensidad del segundo salto de Balmer, para confirmar la
correlacién de la misma con T.sr y/o V sen(i).

» Determinacion de velocidades de rotacion criticas, y del cociente V/V.; para las
estrellas Bn.

64



Bibliografia

Abt, H. A., Levato, H., & Grosso, M. 2002, ApJ, 573, 359

Abt, H. A. & Morrell, N. 1. 1995, ApJS, 99, 135

Aidelman, Y., Cidale, L. S., Zorec, J., & Arias, M. L. 2012, A&A, 544, A64
Albert, E. & Huang, S.-S. 1974, ApJ, 189, 479

Allen, C. W. 1976, Astrophysical Quantities

Arias, M. L., Cidale, L. S., & Ringuelet, A. E. 2004, A&A, 417, 679

Arias, M. L., Zorec, J., Cidale, L., et al. 2006, A&A, 460, 821

Baade, D. 1982, A&A, 105, 65

Baade, D. 1989, A&AS, 79, 423

Baade, D. 2000, in Astronomical Society of the Pacific Conference Series, Vol. 214,
IAU Colloq. 175: The Be Phenomenon in Early-Type Stars, ed. M. A. Smith, H. F.
Henrichs, & J. Fabregat, 178

Baldwin, R. B. 1939, ApJ, 89, 255

Baldwin, R. B. 1940, ApJ, 92, 82

Baldwin, R. B. 1941, ApJ, 94, 283

Balona, L. A. 1990, MNRAS, 245, 92

Balona, L. A. 1995, MNRAS, 277, 1547

Barbier, D. & Chalonge, D. 1939, ApJ, 90, 627

Barbier, D. & Chalonge, D. 1941, Annales d’Astrophysique, 4, 30
Barker, P. K. 1982, ApJS, 49, 89

Bjorkman, K. S. 2000, in Astronomical Society of the Pacific Conference Series, Vol.
214, TAU Colloq. 175: The Be Phenomenon in Early-Type Stars, ed. M. A. Smith,
H. F. Henrichs, & J. Fabregat, 384

Chalonge, D. & Divan, L. 1952, Annales d’Astrophysique, 15, 201

65



BIBLIOGRAFIA

Chalonge, D. & Divan, L. 1973, A&A, 23, 69
Chauville, J., Zorec, J., Ballereau, D., et al. 2001a, A&A, 378, 861

Chauville, J., Zorec, J., Ballereau, D., et al. 2001b, VizieR Online Data Catalog, 337,
80861

Cidale, L., Zorec, J., & Tringaniello, L. 2001, A&A, 368, 160

Coe, M. J. 2000, in Astronomical Society of the Pacific Conference Series, Vol. 214,
IAU Colloq. 175: The Be Phenomenon in Early-Type Stars, ed. M. A. Smith, H. F.
Henrichs, & J. Fabregat, 656

Coe, M. J., Haigh, N. J., & Reig, P. 2000, MNRAS, 314, 290

Cohen, D. H. 2000, in Astronomical Society of the Pacific Conference Series, Vol. 214,
IAU Colloq. 175: The Be Phenomenon in Early-Type Stars, ed. M. A. Smith, H. F.
Henrichs, & J. Fabregat, 156

Cohen, D. H., Cassinelli, J. P., & Waldron, W. L. 1997, ApJ, 488, 397
Collins, II, G. W. & Truax, R. J. 1995, ApJ, 439, 860
Collins, I, G. W., Truax, R. J., & Cranmer, S. R. 1991, ApJS, 77, 541

Diaz, C. G., Gonzalez, J. F., Levato, H., & Grosso, M. 2011, VizieR Online Data
Catalog, 353, 19143

Divan, L. 1954, Annales d’Astrophysique, 17, 456

Divan, L. 1979, in Ricerche Astronomiche, Vol. 9, TAU Colloq. 47: Spectral Classifica-
tion of the Future, ed. M. F. McCarthy, A. G. D. Philip, & G. V. Coyne, 247-256

Divan, L., Doazan, V., & Zorec, J. 1982, in IAU Symposium, Vol. 98, Be Stars, ed.
M. Jaschek & H.-G. Groth, 57-59

Divan, L. & Zorec, J. 1982, in ESA Special Publication, Vol. 177, The Scientific Aspects
of the Hipparcos Space Astrometry Mission, ed. M. A. C. Perryman & T. D. Guyenne,
101-104

Divan, L., Zorec, J., & Andrillat, Y. 1983, A&A, 126, L8

Domiciano de Souza, A., Kervella, P., Jankov, S., et al. 2003, A&A, 407, L47
Dougherty, S. M. & Taylor, A. R. 1992, Nature, 359, 808

Dworetsky, M. M. 1974, ApJS, 28, 101

Fabregat, J. & Torrejon, J. M. 2000, A&A, 357, 451

Frémat, Y., Zorec, J., Hubert, A.-M., & Floquet, M. 2005, A&A, 440, 305

Gayley, K. G., Owocki, S. P., & Cranmer, S. R. 1999, ApJ, 513, 442

66



BIBLIOGRAFIA

Gulliver, A. F. 1977, ApJS, 35, 441

Gulliver, A. F., Bolton, C. T., & Poeckert, R. 1980, PASP, 92, 774
Hanuschik, R. W. 1996, A& A, 308, 170

Hesselbach, E. N. 2009, PhD thesis, The University of Toledo
Hoffleit, D. & Jaschek, C. 1982, The Bright Star Catalogue
Huang, S.-S. 1972, ApJ, 171, 549

Huang, S.-S. 1973, ApJ, 183, 541

Huang, W., Gies, D. R., & McSwain, M. V. 2010, ApJ, 722, 605
Hubert, A. M. & Floquet, M. 1998, A&A, 335, 565

Hubert, A. M., Floquet, M., & Zorec, J. 2000, in Astronomical Society of the Pacific
Conference Series, Vol. 214, TAU Colloq. 175: The Be Phenomenon in Early-Type
Stars, ed. M. A. Smith, H. F. Henrichs, & J. Fabregat, 348

Hummel, W. 1998, A&A, 330, 243
Jaschek, M., Slettebak, A., & Jaschek, C. 1981, Be star terminology., be Star Newsletter

Keenan, P. C. & Morgan, W. W. 1951, in 50th Anniversary of the Yerkes Observatory
and Half a Century of Progress in Astrophysics, ed. J. A. Hynek, 12

Keller, S. C., Bessell, M. S., & Da Costa, G. S. 2000, in Astronomical Society of the
Pacific Conference Series, Vol. 214, TAU Colloq. 175: The Be Phenomenon in Early-
Type Stars, ed. M. A. Smith, H. F. Henrichs, & J. Fabregat, 75

Kervella, P. & Domiciano de Souza, A. 2006, A&A, 453, 1059
Kurucz, R. L. 1979, ApJS, 40, 1
Maeder, A., Grebel, E. K., & Mermilliod, J.-C. 1999, A&A, 346, 459

McDavid, D., Bjorkman, K. S., Bjorkman, J. E., & Okazaki, A. T. 2000, in Astrono-
mical Society of the Pacific Conference Series, Vol. 214, TAU Colloq. 175: The Be
Phenomenon in Early-Type Stars, ed. M. A. Smith, H. F. Henrichs, & J. Fabregat,
460

Mermilliod, J. C. 1982, A&A, 109, 48

Moujtahid, A., Zorec, J., & Hubert, A. M. 2000, in Astronomical Society of the Pacific
Conference Series, Vol. 214, TAU Colloq. 175: The Be Phenomenon in Early-Type
Stars, ed. M. A. Smith, H. F. Henrichs, & J. Fabregat, 506

Oudmaijer, R. D. & Drew, J. E. 1997, A&A, 318, 198

Owocki, S. P. 2004, in TAU Symposium, Vol. 215, Stellar Rotation, ed. A. Maeder &
P. Eenens, 515

67



BIBLIOGRAFIA

Percy, J. R. 2007, Understanding Variable Stars

Poeckert, R., Bastien, P., & Landstreet, J. D. 1979, AJ, 84, 812

Poeckert, R. & Marlborough, J. M. 1978, ApJS, 38, 229

Porter, J. M. & Rivinius, T. 2003, PASP, 115, 1153

Prinja, R. K. 1989, MNRAS, 241, 721

Quirrenbach, A., Bjorkman, K. S., Bjorkman, J. E. et al. 1997, ApJ, 479, 477

Quirrenbach, A., Buscher, D. F., Mozurkewich, D., Hummel, C. A., & Armstrong, J. T.
1994, A&A, 283, 113

Quirrenbach, A., Hummel, C. A., Buscher, D. F., et al. 1993, ApJ, 416, L25
Rivinius, T., Baade, D., & Stefl, S. 2003, A&A, 411, 229

Rivinius, T., Carciofi, A. C., & Martayan, C. 2013, A&A Rev., 21, 69
Rivinius, T., Stefl, S., & Baade, D. 1999, A&A, 348, 831

Royer, F., Zorec, J., & Goémez, A. E. 2007, A&A, 463, 671

Sareyan, J. P., Chauville, J., Alvarez, M., et al. 2002, in Astronomical Society of the Pa-
cific Conference Series, Vol. 259, IAU Colloq. 185: Radial and Nonradial Pulsationsn
as Probes of Stellar Physics, ed. C. Aerts, T. R. Bedding, & J. Christensen-Dalsgaard,
238

Savage, B. D. & Mathis, J. S. 1979, ARA&A, 17, 73

Schild, R. E. 1978, ApJS, 37, 77

Shorlin, S. L. S., Wade, G. A., Donati, J.-F., et al. 2002, A&A, 392, 637
Slettebak, A. 1982, ApJS, 50, 55

Slettebak, A. & Snow, T. P., eds. 1987, Physics of Be stars; Proceedings of the Ninety-
second IAU Colloquium, University of Colorado, Boulder, Aug. 18-22, 1986

Smith, M. A. 2001, ApJ, 562, 998

Snow, Jr., T. P. 1979, in TAU Symposium, Vol. 83, Mass Loss and Evolution of O-Type
Stars, ed. P. S. Conti & C. W. H. De Loore, 65-77

Stee, P., Vakili, F., Bonneau, D., & Mourard, D. 1998, A&A, 332, 268
Stoeckley, T. R. 1968, MNRAS, 140, 121

Strom, S. E., Wolff, S. C.; & Dror, D. H. A. 2005, AJ, 129, 809
Struve, O. 1931, ApJ, 73, 94

Townsend, R. H. D., Owocki, S. P., & Howarth, I. D. 2004, MNRAS, 350, 189

68



BIBLIOGRAFIA

Uesugi, A. & Fukuda, I. 1981, Revised catalogue of stellar rotational velocities

Underhill, A. & Doazan, V. 1982, B Stars with and without emission lines, parts 1 and
2

van Belle, G. T. 2012, VizieR Online Data Catalog, 390, 2001

Waters, L. B. F. M. 1986, A&A, 162, 121

Waters, L. B. F. M., Cote, J., & Lamers, H. J. G. L. M. 1987, A&A, 185, 206

Wolft, S. C., Strom, S. E., Dror, D., & Venn, K. 2007, AJ, 133, 1092

Wood, K., Bjorkman, K. S., & Bjorkman, J. E. 1997, ApJ, 477, 926

Yudin, R. V. 2001, VizieR Online Data Catalog, 336, 80912

Zorec, J. 1986, Structure et rotation differentielle dans le etoiles B avec et sans emission

Zorec, J. 2000, in Astronomical Society of the Pacific Conference Series, Vol. 214,
IAU Colloq. 175: The Be Phenomenon in Early-Type Stars, ed. M. A. Smith, H. F.
Henrichs, & J. Fabregat, 51

Zorec, J. 2004, in TAU Symposium, Vol. 215, Stellar Rotation, ed. A. Maeder & P. Ee-
nens, 73

Zorec, J., Arias, M. L., Cidale, L., & Ringuelet, A. E. 2007, A&A, 470, 239
Zorec, J. & Briot, D. 1991, A&A, 245, 150

Zorec, J. & Briot, D. 1997, A&A, 318, 443

Zorec, J., Cidale, L., Arias, M. L., et al. 2009, A&A, 501, 297

Zorec, J., Frémat, Y., & Cidale, L. 2005, A&A, 441, 235

Zorec, J., Frémat, Y., & Hubert, A. M. 2000, in Astronomical Society of the Pacific
Conference Series, Vol. 214, IAU Colloq. 175: The Be Phenomenon in Early-Type
Stars, ed. M. A. Smith, H. F. Henrichs, & J. Fabregat, 330

Zorec, J. & Royer, F. 2012, A&A, 537, A120

69



