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Capitulo 1

Introducciéon

Las estrellas son objetos de los que se puede extraer mucha informacién. Individual-
mente, pueden encontrarse como anfitrionas de ricos sistemas planetarios y progenitoras
de algunos de los méas espectaculares transitorios en el Universo lejano. En conjunto,
son las encargadas de transformar el estado del Universo, y nos dan indicios de la
formacion de las galaxias y su evolucion.

La interpretacion de estos sistemas y fendémenos depende de nuestra comprension
de la fisica estelar y la correcta calibraciéon de los modelos de evolucién estelar para un
amplio rango de masas, metalicidades y estados evolutivos ( t al., 2016).

La teoria de la evolucién estelar describe como las propiedades observables de las
estrellas cambian con el paso del tiempo. Las escalas de tiempo que estamos acostum-
brados a utilizar en la vida cotidiana e incluso en la historia humana son sumamente
cortas comparadas con los tiempos caracteristicos en los que se producen los cambios
en las estrellas (con excepciones, como son los efectos que se observan en estrellas
variables, las explosiones de algunas estrellas, algunos eventos solares, entre otros).

Las hipotesis necesarias para generar esta teoria son:

= Si suponemos estrellas idénticas, una foto del cielo revela la misma secuencia de
estrellas que hubiera sido obtenida observando la historia de una estrella parti-

cular;

» Las estrellas tienen un espectro de masas, y nacen del gas interestelar, cuya

composicion depende de la posicion y los eventos fisicos sucedidos en el tiempo.



La clave de la evolucion estelar esta en los cambios quimicos producidos por las
reacciones nucleares. Las estrellas homogéneas que mediante reacciones nucleares estan
transformando hidrégeno en helio en sus nicleos se ubican en la Secuencia Principal
(MS, por sus siglas en inglés), mientras que las estrellas que muestran inhomogeneidades
pueden caer en otros lugares del Diagrama de Hertzsprung-Rusell (o Diagrama HR),
como por ejemplo en la regién de las gigantes rojas. El agotamiento del hidrégeno en
una fraccién suficiente del centro estelar (i.e.: 10 — 20 %, 039) produce que la
estrella se mueva en el Diagrama de HR desde la MS hacia la region de las gigantes.

Los ciimulos estelares son grupos de estrellas ligadas por la atracciéon gravitatoria
mutua y que participan de un movimiento comun dentro de la galaxia. Las distancias
entre las estrellas miembro son mucho menores que sus distancias a la Tierra, por lo
que puede considerarse que todas las estrellas componentes de un mismo cimulo estan
igual de lejos de la misma.

Los Diagramas HR de ciimulos estelares ofrecen un ntimero de importantes oportu-
nidades para el estudio de la evolucién estelar. Dado que las estrellas en estos cimulos
estan esencialmente a la misma distancia del observador, sus luminosidades relativas
pueden ser medidas con alta precisiéon. La luminosidad absoluta de cada estrella del
cumulo puede ser determinada con sélo encontrar la luminosidad absoluta de una es-
trella, y asi corregir las luminosidades de las demas estrellas por el médulo de distancia.
La distancia puede ser determinada usando la magnitud aparente de un tipo de estrella
caracteristico cuya magnitud absoluta es conocida.

Otra ventaja de los cimulos es que para todas las estrellas se asume que tienen
la misma edad, ya que se supone que se formaron en el mismo momento en el Medio
Interestelar.

Los Diagramas HR de ctimulos estelares se destacan de los correspondientes a las
estrellas de campo (que pueden encontrarse distribuidas por todo el Diagrama HR),
los cuales difieren entre si. Esto nos provee pistas importantes para la determinacion
de la historia de la galaxia.

Las estrellas mas brillantes de un sistema generalmente muestran una relaciéon di-
recta con su geometria. En la mayoria de las asociaciones galacticas las estrellas mas
brillantes son las gigantes azules de tipo O y B, mientras que en los cimulos globulares
son las gigantes rojas luminosas y en los cimulos abiertos, dependiendo de su edad, las
gigantes rojas o las estrellas de la parte superior de la MS.

Un efecto similar es encontrado en las galaxias: los tipos espectrales de las estrellas

mas brillantes de las galaxias espirales son O y B, mientras que en las elipticas los
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miembros mas luminosos son gigantes rojas.

Ademas, se encuentra una correlacion directa entre la edad y la velocidad espacial
promedio respecto al Centro Galactico, lo cual refleja el estado inicial de nuestra gala-
xia. Las estrellas en las vecindades solares pueden ser arbitrariamente divididas en dos
grupos: uno de altas velocidades y uno de bajas. Los cimulos abiertos tienen veloci-
dades relativas bajas, propias de las del gas interestelar del que se formaron, mientras
que los cimulos globulares tienen velocidades relativas altas y se mueven en grandes
6rbitas alrededor del Centro Galactico. La velocidad espacial promedio también esta
relacionada con la distancia promedio al plano galactico (! o1, 1983).

La interpretacion de un vasto arreglo de observaciones astronémicas, desde la fo-
tometria y espectroscopia de galaxias y cimulos estelares, hasta estrellas binarias e
individuales, y la deteccion de exoplanetas, requiere de precisos sets de calculos de mo-
delos estelares, cubriendo todos los principales estados evolutivos y un amplio rango
, 2018).

Una libreria confiable de modelos de evolucion estelar usados para calcular pobla-

de masas y composiciones quimicas iniciales (

ciones estelares debe satisfacer al menos tres criterios principales:

1. Que la fisica esté actualizada y los tratamientos de los procesos fisicos sean ade-

cuados y lo mas precisos posible;

2. Que el set de modelos sea homogéneo, en el sentido de que todas las fases de
evolucién y composiciones quimicas iniciales tienen que ser calculadas con el

mismo codigo de evolucién y el mismo marco fisico;

3. Que los modelos reproduzcan tantas condiciones empiricas como sea posible
(r , 2004).

La curva que se genera en el Diagrama HR cuando se representa una poblacién
estelar simple (miembros de igual edad y composicién quimica inicial) recibe el nombre
de isocrona.

Las isocronas tedricas son herramientas muy utiles en astrofisica. Histéricamente,
han sido usadas para atribuir edades aproximadas y distancias a cimulos estelares
observados en al menos dos filtros, con el proceso tradicional de ajuste de isocronas
(siendo un ejemplo de ello el trabajo de | 7). En las ulti-
mas décadas, su uso se ha expandido de muchas maneras. Desde

(1991), se considera la base del método de isocronas para la sintesis espectro-fotométri-

ca de evolucién de poblaciones, que ha revolucionado la interpretaciéon de los espectros
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y fotometria de galaxias distantes. También han sido muy utilizadas en los métodos
mas complejos de ajuste de Diagramas Color-Magnitud de galaxias cercanas y cimu-
los estelares ( , ), cuyo objetivo fue derivar medidas cuantitativas de su
formacién estelar e historia de su enriquecimiento quimico ( t al., ).

La forma y dimensién de nuestra galaxia, a la que nos referimos comtnmente como
Via Lactea, es dificil de apreciar desde nuestra perspectiva. La distancia a objetos indi-
viduales es una de las piezas de informaciéon mas valiosa que tenemos para reconstruir
la estructura general de la Via Lactea.

Entre la variedad de objetos astronémicos con los que podemos derivar distancias,
los ctimulos estelares tienen la ventaja de abarcar un amplio rango de edades, desde
unos pocos millones de anos (trazando episodios de formacién estelar reciente) hasta
muchos Giga afos (tan antiguos como el Disco Galactico), que pueden ser estimadas
con mayor precisién que las de estrellas individuales ( tat ] t al., ).

Los cimulos abiertos son sistemas estelares homogéneos que se formaron bajo las
mismas condiciones fisicas en el plano galactico, que es rico en gas y polvo (

, 2019). Estos nacen y evolucionan en el plano de la Via Lactea. En ellos esta impresa
la historia del Disco Galactico, incluyendo la evolucién de su composicion quimica y su
dindmica (Ciai ti tal, 201¢). Contienen desde decenas hasta unos pocos
miles de estrellas localizadas a distancias muy similares de la Tierra, teniendo edad y
composicién quimica similar. Por esta razon, son laboratorios ideales para estudiar la
formacion y evolucion estelar y pueden ser usados para generar y testear las teorias de
evolucién estelar (Yout t al., )

El tercer relevamiento de datos de la Agencia Espacial Europea (ESA, por sus siglas
en inglés) misién Gaia (DR3) es el survey astrométrico y fotométrico mas profundo de
todo el cielo. Este nos otorga una visiéon pandptica del Disco Galactico y su poblacién
de cimulos Estelares. La astrometria (movimientos propios y paralaje) de Gaia permite
identificar los miembros de cimulos y nuevos objetos. Combinando con su fotometria,
permite mejorar la distancia estimada a los cimulos por medio del valor de la paralaje
y conocer sus edades y extinciones con mucha precisién ( t al.,

2).

El catalogo Gaia DR3 contiene la misma lista de fuentes, posiciones celestes, movi-
mientos propios, paralajes y fotometria en las bandas Gy,as, Ggp y Grp, del Early Third
Data Realease Gaia EDR3. Incluye posiciones, paralaje y movimientos propios de al-
rededor de 1468 millones de fuentes, con magnitudes limite de Guag ~ 21 y Guag ~ 3,

referido al ICRS de la época J2016.0 (I ., 2023, actualmente en proceso de
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arbitraje).

La estimacion de los principales pardametros (edad, modulo de distancia, extincion
y metalicidad) de un cimulo estelar es usualmente llevada a cabo mediante el ajuste de
isocronas: un modelo tedrico de la secuencia trazada por un grupo coetaneo de estrellas
en un Diagrama Color-Magnitud bidimensional, realizado a la distribucién observada
de estrellas ( , 2020).

Las asociaciones OB son grupos de estrellas jovenes, no-ligadas gravitacionalmente,
que contienen un alto porcentaje de estrellas OB y numerosas estrellas poco masivas.
Sus bajas densidades espaciales (< 0,1 Mupc?) hacen que sean dindmicamente ines-
tables a las fuerzas de marea de la galaxia, por lo cual, con el paso del tiempo, son
disgregadas. Son un trazador importante de la distribuciéon de estrellas jovenes y los
procesos de formacion estelar (1) t, 2020).

En este trabajo, nos enfocaremos en la estimaciéon de edad, metalicidad y enrojeci-
miento del cimulo abierto Collinder 421 de la region Cygnus OB2.

Cygnus OB2 es la asociacién mas masiva conocida en nuestra galaxia, con al menos
50 estrellas de tipo O y una masa total de ~ 16500 M, (V , 2015).

Nuestro cimulo de estudio, Collinder 421, es un cimulo cuya metalicidad es de
tipo solar ( tal, 2022). Analizaremos sus principales parametros mediante el ajuste
de nuestras isocronas, calculadas a partir de nuestro cédigo de evolucién estelar, que
describiremos mas adelante. Compararemos nuestros resultados con las isocronas de

PARSEC v1.2S ( , ).
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Herramientas Computacionales

Capitulo 2

2.1. El Cédigo de Evolucién Estelar

2.1.1. Planteo del Problema de Estructura Estelar

Las ecuaciones diferenciales que describen la estructura estelar para una estrella

aislada y esféricamente simétrica en equilibrio hidrostatico y en ausencia de campos

magnéticos son las siguientes:

a1

om  4mr2p

o __ G

om  dmrt
L SN X
om T P T oo

0_T_ GmT

om  4nrP

@Xi I

Donde:

—Zrik) 7’i: 1,...,].
k

(2.1)

(2.2)

(2.3)



= 2.1 describe el comportamiento espacial de la funcién r(m,t), donde r es la dis-
tancia radial desde el centro estelar y m es la masa contenida en una esfera de
radio r en el instante t.

= 2.2 es la ecuacién de movimiento en el caso de equilibrio hidrostatico, donde —
om

es el gradiente de presiéon y G es la constante de gravitacion universal.
2
Esta ecuacién tiene un término adicional —%(47rr2)*1 en el caso de que no se

cumpla la condicién de equilibrio hidrostatico.

= 2.3 es la ecuacién de conservacion de la energia, donde [(r) es la energia neta por
segundo que atraviesa una esfera de radio r, €, es la energia nuclear liberada por
unidad de masa por segundo, ¢, es la energia tomada por unidad de masa por
segundo del material estelar en forma de neutrinos.

(o)

En esta ecuacion, 6 = —{ —— 1 .
\oin'l' ),

T
» 2.4 es la ecuacion de transporte, donde — es el gradiente de temperatura.
om

dinT

Ademas, V = -
emas TP

, v se debe considerar que:

o Si el transporte de energia es debido a radiacién (y conduccién), se debe
3 klP

167acG mT*

o Si el transporte de energia es debido a conveccién, V tiene que ser reempla-

reemplazar V por V,,q =

zado por el valor obtenido por una teoria de convecciéon adecuada.

= 2.5 es un set de I ecuaciones (una de las cuales puede ser reemplazada por la

condicién de conservacion »  X; = 1) para el cambio de las fracciones de masa

i
X; delos ¢ = 1,..., I nicleos relevantes con masas m;. Fn general, un elemento ¢
puede ser afectado simultaneamente por muchas reacciones, algunas que los crean

(rji) v otras que los destruyen (r).

Hay una serie de condiciones bajo las cuales podemos llevar a cabo simplificaciones

en nuestro sistema de ecuaciones:

1. Si la evolucién de la estrella es gobernada por equilibrio térmico (thermal ad-

justment) o reacciones nucleares (Txp > Thyar ¥ Tn > Thyar, donde: Txp es el

B ~ —, con E;

tiempo caracteristico de la escala de Kelvin-Helmholtz 74y = L 7
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la energia interna del gas, E, la energia gravitacional y L la luminosidad de la

EIl - - s
estrella; 7, := es la escala de tiempo nuclear, con E, el reservorio de energia

\("\i) es la escala de tiempo hidrostatico). Bajo estas

hipotesis, la ecuaciéon de equilibrio hidrostatico 2.2 es apropiada. Entonces, la

nuclear; y mhyar =~

estrella evoluciona atravesando una secuencia de estados de equilibrio hidrostati-
co. En esta aproximacién, las funciones s(m,tg) (que representa la entropia) y

X;(m, ty) tienen que ser especificadas.

2. Sila estrella evoluciona en la escala de tiempo 7, > 7x g, las derivadas temporales

en la ecuacion de la energia pueden ser despreciadas y 2.3 se reduce a:

ol
— =€, —€,. (2.6)
om

En este caso, la estrella evoluciona atravesando una secuencia de estados en los
que no solo esta en equilibrio hidrostatico, sino también en equilibrio térmico.
Llamamos a esto equilibrio completo. Los tnicos valores que deben darse en este

caso son los X;(m, to).

En equilibrio completo, las ecuaciones basicas de la estructura estelar son divididas

en dos partes:

= Las “Ecuaciones de Estructura” 2.1, 2.2, 2.4y 2.6, que solo tienen derivadas

espaciales.

= Las “Ecuaciones Quimicas™ 2.5, que solo tienen derivadas temporales.

De esta forma, si a un dado tiempo t = to son dadas las X;(m, ty), las ecuacio-
nes de estructura pueden ser tomadas como un set de cuatro ecuaciones diferenciales
ordinarias, que describen la estructura de la estrella a t;.

El equilibrio completo es una buena aproximacién para estrellas en varias etapas
evolutivas importantes, como por ejemplo, las estrellas de la Secuencia Principal. Pero
incluso sin equilibrio completo, el sistema de ecuaciones suele ser separado en dos

partes:

= Una parte espacial, que se resuelve como un problema de condiciones de borde

para una dada composicién quimica X;(m, tg).
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= Una parte que representa los cambios quimicos, que es un problema de valores

iniciales dependiente del tiempo.

Estas dos partes se resuelven en dos pasos diferentes que se alternan, con diferentes
esquemas numéricos.

Hay dos condiciones de borde para el centro, definido por m = 0, que pueden
darse inmediatamente: r = 0 (ya que la densidad p tiene que tender a un valor finito
y constante cerca del centro) y [ = 0 (ya que las fuentes de energia también deben
permanecer finitas).

Para los valores centrales de presion (P.) y temperatura (T.), es 1til saber el com-
portamiento de las cuatro funciones r, [, P y T en las vecindades del centro m — 0,
para un dado tiempo t = tg.

Integrando la ecuacién de continuidad 2.1 para un valor constante p = p. y valores

pequeios de m y r, obtenemos:

g \ 13
r= < ) m'/3, (2.7)
47 pe

que puede ser considerado el primer término de una expansion en serie de r alrededor

de m = 0. Integrando analogamente la ecuaciéon de la energia 2.3, tenemos:

[ = (e, — €, +€y)c m. (2.8)

Integrando la Ecuacion Hidrostatica 2.2 obtenemos:

4 4/3
P—-P.= 3G —Wpc m?/3. (2.9)
87 \ 3

En el caso de la temperatura, se integra por separado el caso radiativo, resultando:
T4 T4 _ 1 3 273 4/3..2/3 210
T e T Tone \dn Ke(€n — €, + €g)ep./ "m™”, (2.10)

y el caso de conveccidon adiabatica, donde obtenemos:

1/3 4/3

In(T) — In(Te) = — (”) G VadePe " 273 (2.11)

6 P.

Las condiciones en la superficie son mas complicadas de establecer.

Una estimaciéon cruda podria ser la condiciéon de que cuando m — M: P — 0

y T — Tyyp. Esta al menos refleja correctamente el hecho de que, en la regién mas

externa de la estrella, P y T se vuelven muy pequenas comparadas con las del interior.
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Pero, en la realidad, hay una transiciéon gradual a los valores finitos de P y T del medio
interestelar difuso.

El siguiente paso es encontrar una esfera que pueda llamarse razonablemente “su-
perficie” de la estrella y que defina el radio estelar total r = R. La teoria de atmosteras
estelares sugiere el uso de la Fotosfera, desde donde la mayor parte de la radiacion es
emitida al espacio, y que es encontrada donde la profundidad 6ptica 7 := /:L kpdr de

las capas contiguas toma el valor 2/3. Con estas consideraciones, podemos obtener:

GM21
R2 3R’

donde definimos un valor medio de la opacidad s, promediada sobre la atmobsfera

P,_p = (2.12)

estelar.
La temperatura en la Fotosfera es igual a la temperatura efectiva T,_gr = Tz de la

estrella, definida por:

L = 47R%0T%, (2.13)

donde o = ac/4 es la constante de radiacién de Stefan-Boltzmann, con lo que T es
la temperatura que tendria un cuerpo negro con el mismo Flujo de Energia Superficial
que la estrella.

Como generalmente tenemos informaciéon detallada de la opacidad, se puede tener
en cuenta la dependencia de la presién (o la densidad) y la temperatura con k. Una

aproximacion utilizada usualmente es la de Eddington:

T4(7) = i(L/MR%) (T + g) , (2.14)

y si ademas utilizamos la opacidad media de Rosseland, podemos obtener la llamada
“aproximacién de atmosfera gris de Eddington” ( , 2), que es la
utilizada en este trabajo.

La integracion de las cuatro ecuaciones que describen la estructura de una estrella
es realizada aplicando un método de Newton-Raphson clasico. La estructura es dividida
en dos partes: una interna incluyendo la mayor parte de la masa (usualmente el 95 %)
y una envoltura que incluye la restante fraccion de la masa.

Debemos encontrar las dos ecuaciones para las condiciones de contorno, que son las
dos primeras ecuaciones lineales de la matriz de Henyey, que resuelve el interior.

Para ello, vamos a utilizar el método matematico de los tridngulos, empleado por
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(1967), calculados sobre el Diagrama HR y que indica si un punto
es interior o exterior a un dado triangulo.

Integramos tres envolturas a partir de los datos obtenidos en cada uno de sus
vértices. De esta forma, obtenemos las relaciones que dan R = R(L, Teg), P = P(L, Tegr)
y T =T(L, Teg) en la base de la envoltura, que son necesarias para cerrar el sistema.

La transicién entre las soluciones del interior y la envoltura es realizada a un cierto
valor de la masa llamada “fitting mass” (mgp), que debe estar lo suficientemente lejos
para asegurar que las ecuaciones del interior sean todavia validas alli y lo suficiente-
mente cerca de M para, por simplicidad, poder usar siempre el equilibrio térmico de las
soluciones exteriores con [ = L (constante). Cuanto menor sea M — mp, menos energia
, 2019).

Por debajo de la atmdsfera, las tres ecuaciones (dR/dP, dM/dP y dT/dP) son

integradas con un método de Runge-Kutta de cuarto orden.

podra ser guardada o liberada en las capas externas (

2.1.2. Fisica del Cédigo de Evolucién

Los calculos realizados en esta tesis han sido resultado de nuestro cédigo de evolu-
ci6én estelar, el cual utiliza un esquema del tipo de Henyey ( t al., 1967).
El mismo fue desarrollado integramente en el Observatorio de La Plata (! on

) y ha sido modificado y actualizado a lo largo de los anos. El codigo utilizado en
este trabajo es una actualizacién del mencionado (para mas detalles ver |

Este cédigo de evolucion utiliza las opacidades radiativas OPAL (I 5,

)6) las que tienen en cuenta composiciones ricas en carbono y oxigeno. Hacia bajas
temperaturas se utilizan las opacidades moleculares de § 1 (1994).
Para el caso de altas densidades se emplean las opacidades conductivas de
(1991) y demaés referencias citadas en él.

Para la tasa de emisiéon de neutrinos consideramos los trabajos de |
(1983) y | t al. (1983, ,a,b, 1987, 1989, 1992, 1994).

La ecuacién de estado para bajas densidades tiene en cuenta ionizacién parcial para
el hidrégeno y el helio, presiéon de radiaciéon y contribucién idénica. En el régimen de
altas densidades se tienen en cuenta presion de electrones parcialmente degenerados e
interacciones coulombianas. Ademas, a pesar de no reproducir en esta tesis las etapas

finales de la evolucién de las enanas blancas, el cédigo también tiene incorporada la

ecuaciéon de estado de | (1979).

Tesis de Licenciatura 11 Camila Damia Rincén



La red nuclear utilizada en el cédigo es de 16 elementos, los cuales son: I, 2H,
SHe, *He, “Li, ‘Be, 12C, 13C, 1N, °N, 160, 170, 180, ¥F, **Ne y #*Ne. El ntumero de

reacciones termonucleares involucradas es 34, y estan listadas en la Tabla (2.1).

Be+e — Litv p+p+e —d+v
p+p—od+e +v p+d—3He +~
p + He — 4He 4 ~ 3He + “He — "Be + ~
p + "Be — *He + “He p + "Li — *He + *He
‘He + “He — p + p + “He p+ 12C — (BN + 4
/BN =) BC+em +v
p+ BC = 4N 4 ~ P+ 4N S (B0 + ~
/B0 =) BN+ e + v
p—|—15N—>160—|—7 p—|—15N—>4He—|—12C
p—|—160—>(17F—|—7 p—|—170—>(18F—|—’}/
JYF =) YO + et + v JBF + e —) 180 +v
p 4+ 70 — “He + “N p 4+ O — *He 4+ N
p+180—>19F+7 p+19F—>20Ne—|—7
p + F — “He + %0 “He + “He (— ®Be
/ 8Be) + “He — 2C + ~
‘He + 2C — %0 4~ “He + 0 — PNe + v
‘He + “N — B0 ‘He + N — YF + v
“He + *Ne — Mg + ~ “He + 170 — p + PNe
20 4 12¢ — Mg + v 12C 4+ 12C — “He + ®Ne
“He + BC + v — n + 190 ‘He + B0 — 2Ne + v
‘He 4+ 2Ne — n + Mg “He 4+ 2Ne — Mg + v

Tabla 2.1: Reacciones nucleares consideradas en el cédigo de evolucién.

La teoria de conveccion empleada es la desarrollada por Grossman, Narayan &
Arnett (GNA) (G 3; ( 7). Esta teoria es la
conocida como “Teoria de Mizing-length Doble Difusiva” El concepto de la conveccion
doble difusiva se refiere a que en la mezla los efectos de los gradientes térmicos y de
la composicién quimica compiten para determinar la estabilidad del fluido. Empleando
dicha teoria se pueden determinar las regiones donde domina la radiacién (estabilidad),
conveccion, semiconveccion y “salt-finger™.

Para modelar la pérdida de masa se emplea la férmula propuesta por I

(198%). Estos autores proveen una forma de calcular el viento estelar para estrellas

IE] fenémeno “salt-finger” es una inestabilidad secular que ocurre cuando se encuentran burbujas
de composicién quimica homogénea, pero distinta que la de su entorno. De acuerdo al equilibrio
mecanico, sus temperaturas también diferirin de la de sus alrededores y en consecuencia del balance
de las presiones, se hundiran o se elevaran, debido a sus cambios en densidad.
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desde el tipo espectral O hasta M. Para tal efecto utilizan una férmula de interpolacién,

como una funciéon de la temperatura efectiva Teg y la luminosidad L. La regién en donde

se utiliza dicha ley de pérdida de masa se muestra en la Figura (2.1).

S
~
o | |
©
o | _|
T}
o | _|
—~ <
o I _
wn
o | _|
™
S — -
o |- |
—
o |- |o _
— 0.80 —— 300 — 11.00
B 080 — 350 — 13.00 |
0.95 400 — 15.00 —
o | [100 — 440 — 17.00 _
o 1.20 500 — 19.00
- 1.40 540 — 2200 —— -
1.60 580 —— 24.70 ——
O_ L. (Y —
i | | | | | | | | |
4.8 4.4 4.0 3.6 3.2
Log(Tg)

Figura 2.1: Diagrama HR para algunas de las secuencias evolutivas calculadas con nuestro cédigo.
Se muestra la regién de pérdida de masa en el esquema de de Jager. Los nimeros en el recuadro
representan las masas de cada secuencia en Mg,.
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Capitulo 3

Diagrama de Hertzsprung-Rusell

Los ciimulos estelares son identificados como un grupo de estrellas que tienen una
atraccion gravitatoria mucho mas fuerte entre ellas que con las estrellas de campo
no-miembros. El ntmero de estrellas en un cimulo varia desde ~ 10° para los mds
poblados hasta unas pocas estrellas para los grupos mas pobres.

Los cimulos globulares son los méas ricos. Son masivos (con masas tipicas del or-
den de 2 x 10°Mg,), compactos, intrinsecamente muy brillantes (para el mas brillante,
i.e.: w Centauri, My = —10,4 mag, mientras que para los mas débiles que han sido
detectados My = —3 mag) y con marcada simetria esférica. Contienen tipicamente
10° estrellas de Poblacion IT (i.e.: viejas y con baja metalicidad). Su distribucién en la
galaxia es aproximadamente esférica, centrada en el centro galactico, alrededor del cual
poseen 6rbitas elipticas (ver Figura 3.1). Las distancias a estos cimulos se determinan
usualmente utilizando las magnitudes aparentes de las estrellas variables RR Lyrae,
que son caracteristicas de los mismos. Sus densidades aumentan hacia el centro, donde
son muy altas (entre 10% y 10* estrellas por pc #). Son sistemas dinAmicamente muy
estables y muy antiguos. Como tienen muy poco material interestelar (gas y polvo), no
tienen formacién estelar, por lo que representan la mejor aproximacion a una poblacién
estelar simple.

Los ciimulos abiertos son grupos mas irregulares, formados por un nimero reducido
de estrellas (~ 10%) de Poblacién I (i.e.: jévenes y de alta metalicidad). Son poco
compactos, brillantes (My ~ —9 mag), con baja densidad estelar (~ 0,1 pc %) y pueden
encontrarse desde radios de ~ 6 pc para los mas pequeiios a ~ 80 pc para los mas

masivos de nuestra galaxia (como se encuentran, por ejemplo, en | 3).
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Orbitan a velocidades bajas dentro del plano galactico y en los brazos espirales, en el
Disco Galactico, por lo que son también llamados “cimulos galacticos” (en contraste

con los cimulos globulares, que se encuentran lejos del plano galactico).

—— Globular clusters

Figura 3.1: Representacién esquemitica de la Via Lactea extraida de https://www.esa.int/ESA_
Multimedia/Images/2016/09/Anatomy_of_the_Milky_Way. Se destacan posiciones tipicas de los
cumulos globulares y la posicién del Disco Galactico donde se observan los brazos espirales y se
encuentran los ctimulos abiertos. El didmetro de nuestra galaxia es de &~ 180000AL (1.

et al., 2018).

El astronomo danés E. Hertzsprung en 1911 encuentra una correlacién fundamental
entre las propiedades estelares cuando grafica magnitudes aparentes versus colores de
estrellas de un cimulo estelar. El astréonomo estadounidense H. N. Rusell hace una
investigacion similar en 1913 de las magnitudes absolutas de estrellas en las vecindades
solares. Se le llama Diagrama de Hertzsprung-Rusell o Diagrama HR al grafico de
una cantidad que mide la luminosidad de estrellas (luminosidad, magnitud absoluta
bolométrica, magnitud aparente visual, etc) versus la temperatura efectiva superficial
(o el indice de color' o el tipo espectral) (Clayton, 1933).

Hay distintos tipos de estos diagramas:

= Diagrama HR clasico: utiliza como parametros el tipo espectral y la magnitud

absoluta bolométrica.

» Diagrama Color-Magnitud: utiliza como pardmetros el indice de color y la

magnitud absoluta.

'E] indice de color es la diferencia entre las magnitudes de un objeto medidas con dos filtros
distintos (como por ejemplo (B — V)).
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= Diagrama HR tedrico: utiliza como parametros la temperatura efectiva y la

luminosidad de la estrella.

s Otras variantes.

Para ctimulos estelares lejanos, es comtin utilizar como parametros la magnitud
aparente (my) versus el indice de color. Luego debe realizarse la conversiéon a magnitud
absoluta® vs. Teg (( 11, ).

La Secuencia Principal es una banda con una clara tendencia diagonal, donde se
ubica un gran porcentaje de estrellas. Representa el 80—90 % de las estrellas observadas
y consiste en estrellas que generan su fuente de energia mediante las reacciones nucleares
de transformacién del hidrégeno en sus ntcleos.

En esa region, los objetos mas brillantes del Diagrama HR son los que tienen las
temperaturas superficiales mas altas y son mas azulados. Los objetos mas tenues estan
enrojecidos y caen en la parte derecha y baja de la MS (ver Figura 3.2).

Las gigantes rojas son estrellas que aparecen por encima (i.e.: hacia luminosidades
mayores) y a la derecha (i.e.: hacia temperaturas efectivas menores) de la MS, en el
Diagrama HR. Estas estrellas tienen una magnitud absoluta bolumétrica cercana a cero,
pero son muy rojas en comparacion con las estrellas de MS de la misma luminosidad.
Este enrojecimiento se debe a su mayor radio. Las gigantes rojas no son tan frecuentes;
representan solo un pequeno porcentaje de estrellas, pero son facilmente diferenciadas
por su gran luminosidad (esta clase es mas notoria visualmente que en ntmero).

Un menor numero de estrellas se encuentran en ctmulos viejos, delineando una
curva en el Diagrama HR, desde la parte mas baja de la MS hasta la regiéon de las
Gigantes. Estas son las llamadas subgigantes, cuyas envolturas se estan expandiendo
mientras sus nucleos de helio se contraen, hasta el punto donde el helio empieza a
producir energia por reacciones nucleares. También se observan estrellas en una rama
horizontal, a la izquierda de la regién de las gigantes. Estas se encuentran en distintas
fases de la quema de helio.

Las supergigantes son estrellas muy luminosas (L ~ 10*L) de colores rojo, amarillo
o azul, que forman una linea horizontal a lo largo de la parte superior del Diagrama
HR. Estas estan en etapas avanzadas de la evolucién estelar y estan acercandose al

final de su tiempo de vida de generacion de energia nuclear.

2Para realizar esta conversién se utiliza la Ley de Pogson, que describiremos en méas detalle en la
seccién 6.2.
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Las enanas blancas son estrellas que se observan en la parte inferior izquierda del
Diagrama HR, por debajo de la MS. Poseen radios mucho mas pequenos que el del
Sol, aunque muchas de ellas tienen masas que son comparables a la del mismo. En
consecuencia, sus densidades son muy altas. Tienen temperaturas efectivas muy eleva-
das, siendo de aspecto azul o blanco. Constituyen aproximadamente el 10% de todas
las estrellas. Representan el producto final de la evolucidon estelar para estrellas con
masas My < 8 M. Estas estrellas poseen nicleos degenerados (i.e.: altas densidades y
temperaturas bajas) con altas presiones internas capaces de soportar su estructura, lo
que se debe a que los electrones se encuentren degenerados. Brillan gracias a la energia
irradiada, proveniente del calor almacenado en los nticleos de los isétopos a lo largo de
su vida previa. Esta energia residual es gradualmente radiada al espacio. Por lo tanto,

se iran enfriando hasta convertirse en enanas negras.

Tipo espectral _
T I

TR00K EOOOK. B000K A000K, 3000K.  {Temperstura)

Figura 3.2: Ejemplo de Diagrama HR de un ctunulo estelar. Incluye una representacién esquemaética
de areas muy pobladas. Un alto porcentaje de las estrellas pertenece a la Secuencia Principal. Los
siguientes grupos mas poblados son las enanas blancas y las gigantes. Las ramas horizontal y de las
subgigantes son importantes en los grupos estelares con gran ntmero de gigantes, como por ejemplo
los cimulos globulares.
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La posicion de una estrella en el Diagrama HR es principalmente dada por su masa
inicial, composicién quimica y edad, pero efectos como la rotacion, los vientos estela-
res, los campos magnéticos, detalladas abundancias quimicas, over-shooting y equilibrio
térmico no-local, también pueden modificarla. Entonces, los detalles de las caracteristi-
cas del Diagrama HR son importantes para precisar la estructura estelar y los estudios
evolutivos, asi como el modelado de la atmoésfera estelar (C
2018).

La teoria de evolucién estelar confirma la escala de edades encontrada para los
cumulos estelares. Los calculos realizados sobre el tiempo requerido por las estrellas
para evolucionar proveen otra relaciéon entre la estructura que presentan los ciimulos
estelares en el Diagrama HR y la division de estos en poblaciones. En los cimulos
estelares viejos, la parte superior de la MS no es observada, sino que se encuentra un
punto caracteristico denominado “punto de Turn-off” (TOP?, por sus siglas en inglés),
que resulta, entonces, ser un indicador de la edad del cimulo.

Cuando las estrellas se forman, estan compuestas principalmente de hidrégeno. Las
primeras estrellas en evolucionar fuera de la MS son las mas masivas del cimulo, que
son también las mas luminosas (ver Figura 3.3). Estas agotan el 10 % de su hidrégeno

mucho mas rapido que las estrellas de menores masas.

~| k

log L

Main sequence Short evolution 10 Wyears

B-V

Figura 3.3: Representacién esquematica del Diagrama HR de un cimulo estelar en tres épocas distintas
(Clayton, 1983). La primera figura corresponde al momento de formacién del cimulo y la tltima
representa el ciimulo luego de un gran lapso de tiempo (digamos, 101° afios); en este tltimo caso, su
apariencia recuerda a la de un cimulo globular.

En algunos Diagramas Color-Magnitud (CM) de ciimulos estelares nos encontramos
con estrellas que parecen anormalmente jovenes, extendiendo la MS en una region
donde la mayoria de sus compaiieras de igual masa y edad ya han evolucionado. Estas

3El TOP resulta ser el punto més azul de una dada isocrona.
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estrellas aparecen mas brillantes y azuladas que el TOP de la poblacién estelar donde
son observadas, por lo que reciben su nombre caracteristico: Blue Straggler Stars (BSSs,
por sus siglas en inglés).

Una explicacién de por qué se las encuentra como “rezagadas” en el diagrama
HR, con respecto a sus compaiieras del cimulo, se la puede encontrar en un trabajo
recientemente publicado de Rain, Pera, Perren, Benvenuto, Panei, De Vito, Carraro
& Villanova (! tal, 2024). En dicho trabajo sus autores demuestran, que dicha
ubicacién en el Diagrama HR es debido a la evolucion de sistemas binarios en los que
ocurre transferencia de masa por desborde del 16bulo de Roche y como resultado de la

composicion de brillos de ambas componentes.
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Capitulo 4

Calculos Previos

4.1. Calibracién en metalicidad y parametro de lon-

gitud de mezcla

Los modelos solares estandar son modelos evolutivos unidimensionales de estrellas
de 1 M, comenzando por un modelo homogéneo en la pre-secuencia principal has-
ta la edad actual del Sol. A esa edad, el modelo tiene que satisfacer tres condiciones
observacionales: la luminosidad y radio actuales y el cociente de las fracciones de me-
tales e hidrogeno (Z/X)s. Tres parametros libres son calibrados para cumplir estas
condiciones: el pardmetro de longitud de mezcla a7 que controla la eficiencia de la
conveccion en la teoria de longitud de mezcla y las fracciones iniciales de He (Y) y me-
tales (Z). Las abundancias relativas de metales individuales se asumen iguales para una
dada (Z/X)s. La abundancia de hidrégeno inicial es determinada por la conservacion
X+Y+Z=1({I A 1).

En la practica, utilizamos nuestro coédigo aplicado a estrellas de masa solar con
distintas fracciones iniciales de He y metales (listados en Tabla 4.1), y los siguientes
valores del parametro de longitud de mezcla: 1,40, 1,50, 1,60, 1,61, 1,70, 1,80, 1,90 y
2,00.

Computamos esos modelos desde la fase de pre-secuencia principal, empleando la
teorfa de conveccién GNA (descripta brevemente en la subsecciéon 2.1.2) y compara-
mos con la posiciéon del Sol en el Diagrama HR, con log(L/Ly) = 0y Teg = 5777K

(I al., ). Ademaés utilizamos el requisito de que su edad sea cercana a
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la estimada por (2023), a saber: 4568.4 £+ 0,2 Myr. Obtenemos el mejor
ajuste para fracciones iniciales de metales: Z = 0,019000, y He: Y = 0,282320, y valor
del parametro de longitud de mezcla 1,40 (ver Figuras 4.1 y 4.2), con una edad apro-
ximada de 4755,02 Myr (|JAt/t] =~ 0,04) y una temperatura efectiva Tog ~ 5778,35 K
(JATeq/Ten| = 0,0002).

| Fraccién de metales inicial (Z) ] Fraccién de He inicial (Y) | Fuente
0.020100 0.248500 Anders & Grevesse (1989)
0.017900 0.248500 Grevesse & Noels (1993)
0.016900 0.248500 Grevesse & Sauval (1998)
0.013300 0.237700 Lodders (2003)
0.012200 0.248500 Asplund, Grevesse & Sauval (2005)
0.014100 0.246900 Lodders, Palme & Gail (2009)
0.013400 0.248500 Asplund, Grevesse, Sauval & Scott (2009)
0.015240 0.275627 Bressan, Marigo & Girardi (2012)
0.019000 0.282320 Este trabajo

Tabla 4.1: Fracciones iniciales de metales (Z) y helio (Y) dadas por distintos autores. En los ltimos
dos casos (I3 2012 y la utilizada en este trabajo), se calcula la fraccién inicial de helio (Y)
a partir de la fraccién inicial de metales (Z) utilizando la relacién dada por Bressan et al. (2012), a
saber: Y = 0,2485 + 1,78 x Z. Los restantes valores fueron extraidos de los datos para la fotdsfera

expuestos en la tabla 4 de ‘ t al. (2009).

0.4 | z=0.019000 — | |
’ Sol
Radio Sol

Log(L/Lg,)

04 | ]

3.78 3.77 3.76 3.75 3.74 3.73 3.72 3.71 3.7

Log (Tef)

Figura 4.1: Secuencias evolutivas de estrellas de 1 My y metalicidades listadas en Tabla 1, desde
pre-secuencia principal hasta alcanzar una edad de 10*Myr. Se incluye la posicién en el Diagrama HR
del Sol (cfrculo amarillo) con log(L/Lg) =0y Teg = 5777 K (17 t al., 2012), la recta de radio
solar (en color amarillo), el punto con log(L/Lg) = 0 sobre la secuencia de metalicidad Z = 0,019000
(en violeta) y el punto ZAMS (de sus siglas en inglés “Zero Age Main Sequence™) sobre la misma
secuencia (cfrculo magenta). Notar que el circulo amarillo no se aprecia en este diagrama, debido a
que el ajuste del punto Sol en nuestra secuencia de Z = 0,019000 (circulo violeta) queda por encima.
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Figura 4.2: Ampliacién de la Figura 1, donde puede apreciarse mejor el ajuste de la secuencia de
metalicidad Z = 0,019000 (en violeta). El circulo violeta sobre esta secuencia representa la posicién
con log(L/Lg) = 0 en la misma. Puede apreciarse la proximidad con la pOSlClOIl del Sol (circulo
amarillo) segin los valores log(L/Le) = 0y Teg = 5777K (P al., 2012).

Nuestra estimacion de fraccion de metales solar Z = 0,019000 esta de acuerdo con
la obtenida por - 1 (2015), quienes derivaron un valor de la
metalicidad de Z = 0,0196 40,0014, utilizando datos de la composiciéon de los vientos

solares de los agujeros coronales cerca de los polos del Sol.
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4.2. Construccion de Secuencias Evolutivas

Con nuestro c6digo de evolucion estelar hemos calculado alrededor de 200 secuen-
cias evolutivas para estrellas en un amplio rango de masas (0,66 M., < M, < 24,70M,),
utilizando paso variable, con fracciones iniciales de metales Z = 0,019000 e hidrégeno
X = 0,698680, y para un parametro de longitud de mezcla appr = 1,40 (ver Figu-
ra 4.3).
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Figura 4.3: Diagrama HR tedrico para los mismos modelos de la Figura (4.4), calculados desde la
ZAMS y hasta etapas avanzadas de la evolucién. Se muestran en curvas segmentadas la ZAMS (linea
de trazos azul), la TAMS (de sus siglas en inglés “ Terminal Age Main Sequence”, en linea de trazos
roja) y cuando los modelos agotan la abundancia central de He (linea de trazos negra).

Los pasos adoptados segin sea el rango de masas son los siguientes:
= Entre 0,66 M, < M, <0,99 M, se toma un paso de 0,01 M;
= Entre 1,00 M, < M, < 1,98 M, se toma un paso de 0,02Mg;
= Entre 2,00 My < M, < 2,95 Mg se toma un paso de 0,05 Mg;

= Entre 3,00 My <M, < 3,80 My vy 4,00 Mg < M, <490 Mg se toma un paso de
0,10 M;
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= Entre 5,00 M, < M, < 16,80 M, se toma un paso de 0,20 M;

= Los modelos restantes ya no son calculados con un paso fijo; estos son: 2,08 My,
2,09 Mg, 2,11 Mg, 2,12 Mg, 17,00 Mg, 17,40 Mg, 18,40 My, 18,50 My, 19,00 M,
19,50 Mg, 20,00 My, 20,50 My, 21,20 My, 21,30 M, 22,00 M., 22,50 M y
24,70 M.

Todos los modelos fueron calculados desde la etapa de la pre-secuencia. En la Figu-
ra (4.4) se muestran las secuencias evolutivas desde la zona de inestabilidad de Hayashi
y hasta la ZAMS®, es decir, el estado de pre-secuencia, para algunos de los modelos

que hemos calculado.
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Figura 4.4: Diagrama HR tedrico donde se presentan las secuencias evolutivas calculadas desde la pre-
secuencia y hasta la ZAMS para modelos estelares con masas en el rango de 0,66 M < M, < 24,70M,.
Los niimeros en el recuadro son las masas iniciales para las secuencias mostradas en unidades de Mg,.
En gris, se muestra la ZAMS que recorre en diagonal la figura de izquierda a derecha y de arriba hacia
abajo.

En la Figura (4.3), se muestran las secuencias evolutivas a partir de la ZAMS, para

TLugar del Diagrama HR donde se ubican las estrellas al comienzo de sus vidas como tales (i.e.:
cuando comienzan a consumir el H en sus nucleos, suponiendo modelos estelares quimicamente ho-
mogéneos, en equilibrio completo.)
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los modelos cuyas masas (en unidades M, ) se indican en el recuadro negro. Se muestra
la ZAMS (linea de trazos azul), la TAMS? (linea de trazos roja) y donde se agota el
He central (linea de trazos negra). Esto tltimo ocurre para estrellas con masas iniciales
mayores a 2,15 M. Los modelos con masas entre 0,66 M, < M, < 1,00 M, fueron
evolucionados hasta la edad del universo.

En la Figura (4.5) representamos la evolucién de la regién central desde la ZAMS,
indicando en el eje de las abscisas la densidad central en g/cm?, y en el eje de las
ordenadas la temperatura central en unidades de millones de grados Kelvin (Tg). Ob-
servar como a medida que la estrella evoluciona se degenera la regién central: como la
presiéon de un gas de electrones no-degenerado varia linealmente con la densidad, con
el aumento de p habra un punto donde la presion del gas de electrones degenerados se
volvera dominante. El limite entre estos dos regimenes en el plano p — T se da cuando
ﬁ > 2,4 x 1078T%2g/em? (Clayton, 1982), donde g, es el peso molecular del gas de

electrones no-degenerados. El valor de . es = 2, excepto que el gas contenga una

cantidad considerable de H.
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Figura 4.5: Diagrama de la evolucién de la regién central. Los puntos rojos representan el lugar en el
diagrama densidad-temperatura donde la luminosidad del He central toma un valor de 10 erg/s y los
puntos negros cuando se agoté el He central.

2Lugar del Diagrama HR donde se ubican las estrellas al terminar de quemar el H en sus nticleos.
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Los puntos rojos muestran para qué valores de la densidad y la temperatura cen-
trales se enciende el He en el nicleo de la estrella. Los puntos negros representan el

lugar geométrico en el plano Log(p.) vs Log(Ts.) donde el He central se agota.
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Capitulo 5

Coémputo de Isocronas

Una vez obtenidas las secuencias evolutivas para cada modelo, debemos calcular las
isocronas. Para ello, empleamos el mecanismo utilizado en Pictrinferni et al. (2004),
que consiste en elegir ciertos puntos caracteristicos sobre la secuencia denominados
“key points” (KPs). Estos puntos pueden estar asociados a condiciones fisicas del co-
rrespondiente estado evolutivo o simplemente representar un aspecto morfolégico de
la secuencia en el diagrama HR. En las Figuras 5.1 y 5.2 encontramos ejemplos de la

seleccion de KPs para secuencias evolutivas de estrellas de 2,7, 4,0 y 8,0 Mg.

=
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Figura 5.1: Diagrama HR donde se muestran los KPs a lo largo de la secuencia evolutiva de un modelo
de 2.7 M@.

La eleccion y nimero de KPs tienen que cumplir dos condiciones:
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1) Las principales fases evolutivas tienen que ser descriptas adecuadamente, y

11) El nimero de KPs tiene que ser suficiente como para permitir una muestra ade-
cuada de la morfologia de la secuencia. Un valor adecuado de puntos puede estar

entre 10 y 20 KPs, pero no ser menor que el limite inferior dado.

‘ T 171 | T T T T 171 T T T 1T 7 T 11 | T T T |
S| 4OMs 19 7
o | _
—_c
=@ | i
[97] | -
=
St i
o I 6, |
Oo | —
o
L i i
B 3. 4, 9.4 ]
- 2. -
L 71 i
[ToRN I —
N9, 5. ]
_‘ I | - L | I ‘ L1 | | L1 | | [ 1 1 | - L |_
42 4.1 4.0 3.9 3.8 37 36 35
Log(Tep)
ﬁ T T | T T T ‘ T T | T 17T ‘ T T T | T 177 ‘ T T T | T T 7 ‘ T T T
| soMg, 3]
L 6
So 8, g, —
P 13
2 [ s, 2y 1
> 1Q
| 2 -
3 J oy
5
oy - * —]
o 1.
L1 1 | 1 1 1 ‘ L1 1 | 1 1 1 ‘ L1 1 | 1 11 ‘ L1 1 | 1 1 1 ‘ L1 1
44 43 42 41 40 _39 38 37 386 35
Log(Tep)

Figura 5.2: Idem Figura (5.1) para un modelo de 4 M, (arriba) y de 8 My, (abajo).

Como es bien sabido, cuando observamos las secuencias de estrellas con nicleos ra-
diativos durante la fase de quema central de hidrégeno y las estrellas mas masivas con

nucleos convectivos, la morfologia cambia significativamente. Por lo tanto, es impor-
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tante elegir en forma adecuada los KPs considerando las etapas en diferentes estados
evolutivos y estructurales del modelo.

Los KPs elegidos y el niimero de puntos entre dos KPs consecutivos estan listados
en la Figura 5.3. Notar que para ciertos modelos el niimero de KPs puede ser diferente,
pero si es importante que el nimero total de puntos sea el mismo para todas las
secuencias. En este caso se han tomado 871 puntos, a lo largo de cada secuencia. Los

significados de los encabezados se indican en la Tabla 5.1.

[ Siglas ; Significado
ZAMS Punto inicial de la secuencia
dlog(Teg) Se tomo cierto A Log(Teg) respecto del KP previo
MS-min Teg Valor minimo en Log(Teg) en la MS
MS-max Teg Valor maximo en Log(Teg) en la MS
HB-max L Valor maximo en Log(L/Ls) en la HB
HB-min L Valor minimo en Log(L/Ls) en la HB (base de la GB)
GB-max L Valor maximo en Log(L/Ly) en la GB
GB-min L Valor minimo en Log(L/Ls) en la GB
dlog(L) Se tomo cierto A Log(L/Lg) respecto del KP previo
Y = 0/maxL.lp | Cuando Y = 0 en el centro o maximo Log(L/Lg) en el loop
MinL-loop Valor minimo en Log(L/Ls) en el loop
MaxTeff-loop Valor maximo en Log(T.g) en el loop
dlog(Tefl) Ip | Se tom6 cierto A Log(Teg), en el loop, respecto del KP previo
MaxL. AGB Valor méaximo en Log(L/Ls) en la AGB
MaxT.g AGB Valor maximo en Log(T.q) en la AGB
Final Point Punto final de la secuencia

Tabla 5.1: Significados de los rétulos de los KPs detallados en la Figura 5.3.

Para el calculo de isocronas se utilizd6 un paquete de rutinas desarrollado por J.
Panei (1 o, 2016), el cual esta basado en el esquema de
(2004).

Una vez obtenidas las isocronas tedricas, debemos pasarlas al Diagrama Color-
Magnitud segiin la fotometria elegida. Nuestro programa puede obtener isocronas en los
sitemas fotométricos que se detallan a continuacién: Sloan Digital Sky Survey (SDSS),
del Telescopio Espacial Hubble en alta resoluciéon (High Resolution Channel) y en
campo amplio (Wide Field Channel), en los sistemas de Stromgreen, de 2MASS, las
bandas de Landolt, UBVRIJHKL de Bergeron, UBVRIJHKL de Kurucz y Gaia (DR2
y DR3). El cédigo empleado es una actualizacion del usado en 1 (2001).
Con dicho cddigo resolvemos la atmosfera en equilibrio termodinamico local. Tiene en

cuenta equilibrio hidrostatico y equilibrio radiativo-convectivo.
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Figura 5.3: Tabla donde se listan los KPs. Los ntmeros a la derecha de los rétulos Msun indican
30

el nimero de KP seleccionado en cada secuencia (como se muestra en los ejemplos de las Figuras
5.1 y 5.2). Debajo de estos se lista cudntos puntos intermedios se tomaron, para el rango de masa

correspondiente, ademds del rétulo de dicho KP (ver sus significados en Tabla 5.1).
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Capitulo 6

Transformacion al Plano

Observacional

Para poder hacer el calculo de los parametros fundamentales (edad, médulo de dis-
tancia, extincién y metalicidad) de un cimulo de la literatura, lo primero que debemos

hacer es transformar las magnitudes calculadas en magnitudes observadas.

6.1. La Metalicidad

En astronomia observacional, es muy utilizado el indice de metalicidad, que se ob-
tiene a partir de los espectros estelares. Este se define utilizando las lineas de absorcion
del hierro relativas a las lineas de absorcién del hidrogeno y luego haciendo la diferencia

con las correspondientes al Sol, es decir, si N es el numero de particulas:

[Fe/H| = log <NF8> — log <NFe> (6.1)
* ©]

va que Ng./Ng = npe/np, donde [N] = s/u’ y [n] = em ™3 la densidad numérica de

particulas.

Teniendo esto en cuenta, con el indice de metalicidad del Sol resulta que:

[Fe/H],, = 0,0, (6.2)

i e.: “sin unidades”.
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por lo que, cuando nos referimos a “metalicidad de tipo solar”, queremos indicar que
el valor del indice de metalicidad es cercano a cero.

Esto implica que:

Npe Npe NpeMpe NpeMFpe
et =tos | () /(o) [ =tos | (o), / ).
ng/ % ny/o ngmyg / x nymyg /o
donde mp. v mpy representan las masas de las particulas de Fe y H, respectiva-

mente. Expresandolo en funcién de las densidades volumétricas pp. v pg, resulta:

|Fe/H| = log {('OF6> /<'0Fe> ] = log <'0Fe> —log <'OF6> . (6.3)
pH * pH o pH * PH o

Si suponemos, ademas, que la proporcién de particulas de hierro frente al hidrégeno

es igual que la de metales (Z) frente al hidrégeno (lo cual es una hipétesis fuerte),

PFe —~ Pl
PH pH

como p = nygmy + ngemye + nzmyz = pg, ya que el hidrégeno es el elemento més

abundante.

rz Pz _ o
pH P
donde Z = pz/p. Luego:
Z
[Fe/H] =~ log <Z—*> (6.4)
®

que sera el indice de metalicidad que debemos tener en cuenta al pasar al plano obser-

vacional.

6.2. Las Magnitudes

Por otro lado, suponiendo que todas las estrellas de un cimulo estan a la misma
distancia (d), la relacién entre esta y sus magnitudes aparente (V) y absoluta (My)

puede estudiarse empleando la Ley de Pogson:

My =V +5 — blog(d) — Ay, (6.5)
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donde Ay representa la absorcién, en este caso en el visual.

Esta expresion la utilizaremos para corregir las magnitudes absolutas de los datos
de nuestras isocronas teéricas (M), de forma tal de poder compararlos con los datos
observacionales de las magnitudes aparentes de las estrellas miembro de nuestro cimulo
de estudio, segtin el filtro que nos interese. En nuestro caso, sera la banda G,,, del
relevamiento Gaia DR3.

La absorcién se puede obtener como:

Av=R-EB-V) (6.6)

donde R es un parametro cuyo valor queda determinado segiin sean las caracteristi-
cas de los granos de polvo del Medio Interestelar, y varia de acuerdo a la regiéon, por lo
que debemos elegirlo considerando el sector que ocupa Collinder 421 en la region de
Cygnus OB2 y E(B — V) es el enrojecimiento o exceso de color.

Entonces, resulta:

Gmag = MG + AGmag — 95+ 510g(d) (67)

Los valores de la absorciéon también deben ser transformados adecuadamente, de-
pendiendo del filtro que queramos utilizar, considerando que conocemos Ay (lo calcu-
lamos segin 6.6) y también los cocientes A /Ay? de la librerfa PARSEC v1.2S (liressa

al., 2012) (ver Tabla 6.1).

| FiltI'O ‘ Gmag I GBP | GRP ‘
| Ay/Ay ] 0.83627 | 1.08337 | 0.63439 |

Tabla 6.1: Datos de los cocientes de las absorciones en los filtros de interés, otorgados por la libreria
PARSEC v1.2S.

La expresion utilizada para calcular la extincién es la siguiente:

E(GBP - GRP) = (GBP - GRP) - (GBP - GRP)O = AGRP - AGRP
(1,08337 — 0,63439) Ay = 0,449Ay (6.8)
— 0,449R x E(B — V).

La distancia al camulo que utilizaremos sera la estimada por 1. (2023)

2El sub-indice “A” representa que debemos utilizar el del filtro que corresponda a nuestro caso.
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(actualmente en proceso de arbitraje), a saber: d = 1190 + 1 pc.
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Capitulo 7

Aplicacion a los Datos

Observacionales

7.1. Caracterizacion de la regién

Las regiones masivas de formacién estelar (SFRs, por sus siglas en inglés) contienen
cientos a miles de estrellas OB y millones de estrellas de baja masa. El estudio de
la formacién y evoluciéon de estas regiones es vital para comprender los factores que
controlan la funcién inicial de masa y la estructura y evoluciéon de nuestra galaxia
( § , 2010).

Cygnus OB2 es la asociacion OB mas masiva a alrededor de 2 kpc del Sol, y la
region de formacion estelar mas cercana en nuestra galaxia (ver Figuras 7.1y 7.2.).

Los ciimulos abiertos son sistemas estelares homogéneos que se formaron en las
mismas condiciones fisicas en el plano galactico, que es rico en gas y polvo.

Dentro de los ciimulos pertenecientes a la regiéon Cygnus OB2, encontramos a Co-
llinder 421 (Cr421) (ver Figura 7.3), un cimulo abierto confirmado como miembro de
esta asociacién por (2020).

Nos resulta de interés analizar los parametros principales (edad, extincion, médulo
de distancia y metalicidad) de este cimulo ya que tiene la caracteristica de tener

metalicidad de tipo solar, con un indice de metalicidad [Fe/H|,eq = —0,02 4+ 0,04 (
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Figura 7.1: Distribucién de las asociaciones OB conocidas en nuestra galaxia, ubicadas a alrededor
de ~ 2kpc de nuestro Sol, proyectadas en el plano galactico, en el sistema de coordenadas X — Y
galactico. El Sol estd en la interseccion de las lineas de trazos, dando la direccién principal de la
longitud galdctica (¢). La distribucién muestra claramente la presencia de los tres brazos espirales,
que se representan artisticamente en la imagen de fondo; de arriba hacia abajo: el Brazo de Sagitario,
el Brazo de Orién (donde se encuentra el Sistema Solar y la asociaciéon Cygnus OB2, indicada en rojo)
y el Brazo de Perseo. Imagen extraida de ( i

2MASS color

Figura 7.2: Asociacién Cygnus OB2 segin el relevamiento 2MASS. Sus coordenadas centrales en el
ICRS de la época J2000.0 son: (a,8) = (20"33™12,0%, +41°19'00”). Imagen tomada de la base de
datos Aladin.
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Figura 7.3: Representacién esquemaética de la ubicacion del camulo abierto Collinder 421 dentro de
la regién Cygnus OB2 de nuestra galaxia. Sus coordenadas centrales en el ICRS de la época J2000.0
son: (o, ) = (20"23™19,0°, +41°42/04"). La imagen de Cr421 fue tomada por el relevamiento 2MASS
y se puede encontrar en la base de datos SIMBAD (http://simbad.cds.unistra.fr/simbad/sim-1id?
Ident=C120Collinder20421).

7.2. Método de ajuste de modelos tedricos y anali-

sis de datos

Como todas las estrellas de un ciimulo se suponen aproximadamente de la misma
edad y composiciéon quimica inicial, deben ubicarse sobre la misma isocrona.

En este sentido, buscaremos la isocrona que mejor ajuste, haciendo una comparacion
de nuestras isocronas computadas de metalicidad Z = 0,019000 para distintas edades
sobre el Diagrama CM de los objetos miembros de Collinder 421, para definir la edad
de este cimulo estelar.

Ademas, para mejorar el ajuste, podemos modificar los pardametros R y E(Ggp —

Grp)- En nuestro caso, encontramos que los valores mas adecuados son:

= R = 2,85, que se encuentra dentro del rango R = 2,91 + 0,06 dado por
- (2015);
» E(B —V) = 0,75, que concuerda con ¢l valor E(B — V) = 0,75 £+ 0,05 dado por
1. (2019).
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cds.unistra.fr/simbad/sim-id

Al analisis fotométrico lo haremos usando las bandas (Gag, Gep ¥ Grp) del releva-
miento Gaia DR3, corrigiendo las magnitudes (Ginag) ¥ los indices de color (Ggp—Grp)
de las isocronas obtenidas en el plano observacional por médulo de distancia y exceso
de color (de acuerdo a 6.7 y 6.8, respectivamente).

Los indicadores principales de la edad del ciimulo seréan las estrellas de Secuencia
Principal. Sin embargo, para generar un mejor ajuste tenemos la ventaja de que Collin-
der 421 posee estrellas evolucionadas, que también podemos utilizar como referencia

(ver Figura 7.4).

7
Ggp-G
&P - Grp Gap - Grp

Figura 7.4: Algunas de nuestras isocronas calculadas con el cédigo de Panei & ¢ (2010), sobre
los datos de Collinder 421 (en circulos violetas) y las estrellas de campo (representadas con puntos
grises). A la izquierda: Para las edades 100, 125, 150, 250 y 1150 Myr (de arnba hac1a aba]o) que
son edades estimadas para Cr421 por Yountan et al. (2019) (125 £ 25 Myr), !

(2007) (250 Myr) y henko et al. (2000) (1150 Myr). A la derecha: Otras isocronas calculadas
por nosotros, para edades 96, 105, 115, 130 y 145 Myr (de arriba hacia abajo).

Por otro lado, analizaremos estrellas identificadas como miembros del cimulo que

encontramos en posiciones especiales respecto a la MS, segiin los siguientes criterios:

1) Seleccionar estrellas que en el Diagrama CM se encuentren a la derecha de la

Secuencia Principal, enrojecidas y muy alejadas.

2) Seleccionar estrellas que en el Diagrama CM se encuentren a la izquierda de la

MS, en posiciones consideradas de interés por observarse méas brillantes y azuladas
que el TOP.
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3) Seleccionar estrellas segun el pardmetro libre de enrojecimiento: QQ NIR = (J —
H)—1,70(H — Kg) definido por ¢ al. (2007). Para esto, realizamos el
cruce de los datos de Collinder /21 con los obtenidos para las bandas (JHK) del
infrarrojo cercano (NIR, por sus siglas en ingles) de la Two Micron All Sky Survey
(2MASS) (5! ki ) (). De acuerdo a la definicién de !

P o

(2007) y los lineamientos seguidos por (2012) y 1

I (2012), las separamos en tres grupos:

a) Las estrellas con —0,3 < Q_NIR < 0,5 como estrellas de Secuencia Principal

tempranas segin | a et al. (2012) .

b) Las estrellas con Q NIR < —0,3 como estrellas con perfiles de emisién o ex-
ceso en el infrarrojo, incluyendo estrellas de Pre-Secuencia Principal (PMS,

por sus siglas en inglés) e YSOs ( Young Stellar Objects).

¢) Las estrellas con Q_NIR > 0,5 son enrojecidas y tardias (frias).

Analizamos el parametro Q_NIR también para las estrellas seleccionadas con los

dos criterios anteriores.
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Capitulo 8

Resultados

Realizamos el ajuste de nuestras isocronas y las de la libreria PARSEC v1.2S (I

, ) a los datos del cimulo Collinder 421 proporcionados en comunicacién
privada por los autores del trabajo | tal. (2022) debido a que la Dra. Corti es uno
de ellos (ver Figura 8.2).

En el trabajo citado anteriormente, se ha investigado toda la regiéon de Cygnus
OB2, realizando un estudio de precisiéon de los ciimulos abiertos alli presentes, como
es el caso de Collinder 421. La lista de miembros con la que trabajamos en esta tesis
es la obtenida del anélisis astrométrico (movimientos propios y paralaje) y fotométrico
(magnitudes y colores Gaia), estudiando una regién de 25’ de radio alrededor de las
coordenadas centrales del ctmulo (ae,d.) = (305.°844914,41.°71045464) (I .,

3).

La isocrona con la que conseguimos el mejor ajuste de todas las calculadas en este
trabajo corresponde a una edad de 100 Myr (ver Figura 8.1), lo cual se encuentra en
concordancia con el rango de edades dado para Collinder 421 por (2019)
(ver Tabla 8.1, donde también se listan resultados obtenidos por otros autores para
este mismo ctmulo).

Comparando con los datos extraidos de la libreria PARSEC v1.2S
(2012) (ver Figura 8.2), encontramos diferencias que podrian deberse a las ecuaciones de
estado y la teoria de conveccion utilizadas en los codigos de evolucién. En el trabajo de
estos autores se trata la conveccién utilizando la teoria de longitud de mezcla de

e ( )), mientras que el codigo utilizado en esta tesis se basa en la teoria GNA

descripta en (1993) y ( ). Para las ecuaciones de
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Figura 8.1: Ajuste de nuestra isocrona de 100 Myr (cyan) a los datos de los miembros de Collinder
421 (Paiz et al., 2023, en proceso de arbitraje) (en circulos violetas).

d g t E(B-V) 'Fe/H] Referencia

(pc) (pe) | (Myr) (mag) (dex)

950 = [ 1150 0.1 = O
1050 £550 | — | 250 |0.64 £ 0.10 - 2)
1245 + 103 i 125 0.75 £ 0.05 | -0.03 £ 0.10 (3)

1187 6 | - = = (4)

1178 20 | 204 - = (5)

1190 £1 | 9 - - - (6)
1190 £ 1 — 100 0.75 -0.02 £ 0.04 (7)

Tabla 8.1: Datos de Collinder 421 (o = 305°.84, § = 41°.68), distancia, radio, edad, exceso color,
metalicidad, de acuerdo a distintos autores: (1) IKKharchenko et al. (2005); (2) Maciejewski & Niedzielski
(2007); (3) Yontan et al. (2019); (4) Cantat-Gaudin & Anders (2020); (5) Hunt & Reffert (2023); (6)
Pafz et al. (2023) (en proceso de arbitraje); (7) Este trabajo.
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estado, en el trabajo de (13 L, 2012) se utiliza el codigo FREEEQS actualizado a
través de los afios por Irwin y disponible puiblicamente bajo la Licencia Publica General
de GNU. En nuestro caso, para las etapas evolutivas calculadas, la Ecuacién de Estado

tiene en cuenta lo siguiente:

= Para el régimen de bajas densidades incluye ionizacién parcial para composiciones

de H y He, presién de radiacién y contribucién idnica.

= Para altas densidades, tiene en cuenta degeneracién parcial para los electrones e

interacciones Coulombianas.

En el caso de nuestro codigo, se utiliza la descripcién fisica de las opacidades ra-

diativas OPAL (Iglesias & R 5, 1996) y las opacidades moleculares de Al §
son (1994). El cédigo de | ‘ (2012) también emplean las opacidades
OPAL.
9
10
11
12 =
13
§14
]
15
16
A7
18
19
0.5

Figura 8.2: Ajuste de nuestra isocrona de 100 Myr (en rojo) a los datos de los miembros de Collinder
421 (en circulos violetas) y comparacién con las isocronas de la librerfa PARSEC v1.2S (Iiressan et

1., 2012) para 100, 115 y 125 Myr (en celeste, cyan y azul, respectivamente). Los puntos grises de la
Figura representan las estrellas de campo.
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Luego, seleccionamos estrellas que nos parecen de

analisis (ver Figura 8.3).

interés para hacer un mayor

Figura 8.3: Diagramas donde se indica con circulos rojos los objetos con Q_NIR > 0,5, con rombos
azules las estrellas con —0,3 < Q_NIR < 0,5 y con cuadrados verdes los miembros de Collinder 421
con QNIR < —0,3. A izquierda: Ajuste de nuestra isocrona de 100 Myr (en cyan) a los datos de los
miembros de Collinder 421, sobre las estrellas de campo (cfreulos grises). Destacamos la posicién de
la ZAMS (curva magenta) segin nuestros cdlculos. A derecha: Diagrama fotométrico del pardmetro

Q-NIR vs. Kg, para las estrellas miembro de Collinder 421.

Entre ellas encontramos, por inspeccién del Diagrama CM, 5 estrellas a la izquierda

y en la zona mas brillante de la Secuencia Principal (ver Figura 8.3, izquierda). Pa-

ra estas analizamos la posibilidad de que resulten candidatas a Blue Straggler Stars,

utilizando dos criterios:

1) Segin la edad del cimulo, como se explica en, por ejemplo, |

| (‘,A')I

Las BSS se encuentran por encima del TOP y se pueden hallar en ciimulos de

edad intermedia y viejos, en el rango de 0,5 a 8 Gyr.

2) Segiin la posicién ocupada relativa a la ZAMS y la MS, como se trata en

(2021):

Esta region esta envuelta por el lado azul por la ZAMS y por el lado rojo por el

limite dado por la recta de valor constante igual al indice de color del TOP.
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Por un lado, con nuestra estimaciéon de la edad del camulo por ajuste de isocronas
establecimos una edad aproximada de 100 Myr, por lo que nos encontramos con un
cumulo joven, fuera del rango de edades dado en el item 1.

Por otro lado, realizamos el calculo y ajuste de la ZAMS y comprobamos que
tampoco se encuentran en la zona comprendida entre la ZAMS y la MS, como se
explico en el item 2.

Por lo tanto, pudimos corroborar mediante dos métodos que a esas estrellas no les
corresponderia la clasificaciéon de BSSs.

Realizamos un andlisis mas profundo de estos objetos buscando informaciéon en las

bases de datos SIMBAD y VizieR. En particular, encontramos que:

= Laestrella 1 (Figura 8.4) es presentada como una candidata a estrella variable de
largo periodo segun el trabajo de ‘ (2023), ubicada a una distancia
radial de 88,5” segtin la base de datos SIMBAD. Debido a la distancia radial a la
que se encuentra, no podemos asegurar que se trate del mismo objeto que el de

nuestro cumulo de estudio.

= Laestrella 2 (Figura 8.4) fue catalogada por ! - (1999) como
una estrella de emision en H,. Encontramos en la base de datos SIMBAD que el
objeto pareceria tener el mismo identificador segtin el catalogo de Gaia DR3,
pero que se encuentra a una distancia radial de 83,017, por lo que no podemos

confirmar que se trate del mismo objeto miembro de Collinder 421.

Para los tres objetos restantes no encontramos informaciéon relevante en la literatura.
Para los objetos de interés seleccionados segiin su parametro Q_NIR (ver Figura 8.3,
derecha') realizamos la buisqueda de informacién mediante las bases de datos VizieR

y SIMBAD. De esta manera:

= Por sus valores de Q_NIR, encontramos 219 estrellas de MS que podemos clasificar
como tempranas segin el item 3a, 9 posibles objetos de PMS o YSOs segtn el
item 30 y 20 estrellas de MS tardias de acuerdo al item 3¢. Sin embargo, ese
nimero se reduce a 217 en el primer caso y 8 en el segundo, ya que por el

Diagrama CM encontramos tres objetos que podemos identificar como estrellas

Hay dos objetos més con pardmetro Q_NIR < —0,3 que no se muestran en este esquema, ya que
quedan por fuera del rango de la figura, con valores Q_NIR = —2,92283 y Q_NIR = —5,08877. Aunque
no hayan sido representados con el objetivo de darle mayor claridad al diagrama, fueron investigados
correspondientemente.
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evolucionadas (posibles gigantes rojas), dos con Q_NIR segin item 3a y una a la
que le corresponde un valor de Q_NIR segtn el item 35, lo cual seria un exceso

en el IR caracteristico de una estrella de este tipo.

Resulta de interés destacar que en el trabajo de (2019) encuentran
146 miembros de MS y en el trabajo de [lunf (2023) encuentran 277

estrellas como cantidad total de miembros de Collinder 421.

= Analizamos las dos estrellas con valores negativos extremos de Q NIR, y no en-

contramos informacion de interés en la literatura.

» La estrella 3 (Figura 8.4) es identificada como una estrella de emisién en H,, por
(2021); sin embargo, encontramos que se ubica a una distancia radial
de 106,32” de nuestro objeto, segin la base de datos SIMBAD, por lo que resulta

posible suponer que no se trata del mismo objeto.

= La estrella 4 (Figura 8.4), con Q_NIR < —0,3, es clasificada en la base de datos
SIMBAD como candidata a RR Lyrae; pero no se encuentran referencias sobre esto,
por lo que no podemos asegurar que al objeto de nuestro cimulo le corresponda

esta identificacion.

Para los restantes objetos con Q_NIR < —0,3, no encontramos informaciéon de in-
terés sobre su tipo espectral en la literatura, ya que los trabajos que involucran el objeto

en cuestion son puramente astrométricos. Por esta razén, no podemos determinar si se
trata de YSOs o estrellas de PMS.

Para muchos de estos objetos encontramos citados los siguientes trabajos:

» “Structural parameters of 389 local open clusters”, | (2022);

n “Clusters and mirages: cataloguing stellar aggregates in the Milky Way”,
(2020);
» “Painting a portrait of the Galactic disc with its stellar clusters”, !
(2020);
= “Hunting for open clusters in Gaia DR2: 582 new open clusters in the Galactic

disc”, (2020).

Estos trabajos son relevamientos astrométricos y no resultaron de interés respecto

a la informacién que buscdbamos.
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Ggp-Ggrp

Figura 8.4: Idem Figura 8.2 (izquierda), pero destacando cuatro objetos de los cuales encontramos mas
informacién mediante la blisqueda en las bases de datos SIMBAD y VizieR. Los cédigos de simbolos y
colores son los mismos que los de dicha Figura.
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Capitulo 9

Conclusiones

En esta tesis, hemos realizado:

= Nuestra calibracion de los datos solares: temperatura efectiva y edad, a partir
del valor de luminosidad solar log(L /L) = 0,0. Encontramos valores aceptables
en los errores relativos en ambas determinaciones (|At/t| = 0,04 y |[AT.;/T.¢| =
0,0002), para un parametro de longitud de mezcla oy = 1,40 y fracciones

iniciales de metales Z = 0,019000 y helio Y = 0,282320.

s El calculo de isocronas de metalicidad Z = 0,019000 y posterior ajuste a los datos
del camulo Collinder 421 de la region Cygnus OB2.

= El analisis del cimulo con nuestras isocronas, con el cual encontramos para Co-
llinder 421 una edad aproximada de 100 Myr, utilizando valores E(B—V) = 0,75
para la extincion, R = 2,85 de acuerdo a la clase de polvo presente en la regiéon

y d = 1190 + 1 pc para la distancia.

= Nuestra isocrona para 100 Myr muestra buen ajuste con la correpondiente a
125 Myr de (2012). Las diferencias tanto en la edad como en el
“loop” podrian deberse a las diferentes teorias de conveccién empleadas, entre

otros ingredientes fisicos.

= Posteriormente realizamos el analisis de algunos objetos que consideramos de

interés por sus posiciones en el Diagrama CM respecto a la MS y/o sus valores

de Q_NIR.
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= Mediante el Diagrama CM, identificamos tres estrellas evolucionadas, posibles
gigantes rojas. Una de ellas tiene un valor de Q_NIR < —0.3, lo que indica un

exceso en infrarrojo esperable para este tipo de objetos.

= Del estudio del Diagrama fotométrico (Q_NIR vs. Kg), podemos decir que en-
contramos 217 estrellas de secuencia principal tempranas, 8 candidatas a PMS o

YSOs y 20 de secuencia principal tardias.

= Por iltimo, empleando la literatura encontrada segtin las base de datos SIMBAD

y VizieR, encontramos:

» un candidato a estrella variable de largo periodo (1. , 3);

« dos candidatos a estrella con emisién en H, ( 9,
Fratta et al. 2021); y

o un candidato a RR Lyrae (sin referencias).

Sin embargo, no contamos con informacién suficiente para confirmar ninguna de

estas identificaciones para los objetos de nuestro cimulo de estudio.
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Capitulo 10

Trabajo a Futuro

= Teniendo exactamente los mismos KPs y la misma cantidad de puntos entre dos
KPs consecutivos, todas las isocronas para cualquier edad y metalicidad tendran
el mismo numero de puntos distribuidos consistentemente entre correspondien-
tes etapas evolutivas. Esto nos permite producir facilmente isocronas de meta-
licidades intermedias, interpolando punto a punto con las isocronas calculadas
Por lo tanto, seria de interés construir utilizando el cdédigo empleado en esta tesis
(Pa ume, 2016) una libreria de isocronas para distintas metalicidades,

considerando también diferentes valores de la longitud de mezcla para la MLT.

= Por otro lado, para los objetos con parametro Q_NIR < —0,3 de los que no
encontramos informacién sobre su tipo espectral en la literatura, seria de interés
hacer un posterior andlisis fotométrico en el infrarrojo mediano con los datos de
las bandas WISE (W1 = 34pm, W2 = 4,6pm, W3 = 12um y W4 = 22um) u
otros filtros IR (por ejemplo, de Spitzer), para definir si puede tratarse de YSOs
o PMS.

= Seria de interés incorporar a nuestro codigo de atmosferas las bandas fotométricas

del telescopio espacial WISE.
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