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ResumenLos diagramas 
olor-
olor y 
olor-magnitud de los 
úmulos abiertos sonherramientas valiosas para obtener informa
ión sobre la estru
tura de la Ga-laxia a través de la determina
ión de sus distan
ias y edades. Así mismo,los estudios fotométri
os permiten estudiar la extin
ión interestelar en ladire

ión de observa
ión y la evolu
ión estelar. Sin embargo, el estudio foto-métri
o de 
úmulos galá
ti
os jóvenes 
ondu
en, en o
asiones, a resultados
ontrovertidos en lo referente a la determina
ión de sus módulos de distan
iay la dis
usión de la pertenen
ia de los objetos a di
hos sistemas estelares.Algunas posibles 
ausas de estas dis
repan
ias se deben a la superposi
iónde varias estru
turas estelares en la dire

ión de la visual y a la presen
ia deuna extin
ión interestelar generalmente no homogénea. A su vez la existen
iade materia 
ir
unestelar alrededor de estrellas de tipos espe
trales tempranostambién impone di�
ultades adi
ionales ya que ésta modi�
a la distribu
iónde energía de 
ontinuo produ
iendo ex
esos de 
olor anómalos.Nuestra propuesta en este trabajo es apli
ar una té
ni
a alternativa y/o
omplementaria para la determina
ión de distan
ias, edades y parámetrosfundamentales de estrellas B en 
úmulos galá
ti
os, basada en un estudioespe
tros
ópi
o en baja resolu
ión de la región próxima a la dis
ontinuidadde Balmer. La medi
ión del salto de Balmer puede realizarse en forma dire
tapermitiendo utilizar el sistema de 
lasi�
a
ión BCD (Barbier, Chalonge yDivan) y sus 
alibra
iones en Mv y Mbol. Los parámetros D y λ1 de estesistema están libres de extin
ión interestelar y absor
ión/emisión provenientede la envoltura 
ir
unestelar (Zore
 & Briot, 1991).Con el objetivo de poder 
omparar los resultados obtenidos a partir deobserva
iones espe
tros
ópi
as 
on los que brinda la fotometría, utilizamosespe
tros en baja resolu
ión en el rango de longitudes de onda λλ3500-4600Åde 11 estrellas del 
ampo de NGC 2439, 32 estrellas de NGC 3766, y 15estrellas de NGC 6087, entre las 
uales dete
tamos 12 estrellas Be.Midiendo los parámetros D y λ1 (altura y posi
ión del salto de Balmer)no sólo determinamos Mv y Mbol sino también los parámetros fundamentales
Teff , log g, tipo espe
tral y 
lase de luminosidad de todas las estrellas dela muestra. Utilizando estos valores 
al
ulamos el módulo de distan
ia de
ada estrella (y por 
onsiguiente el de 
ada 
úmulo). Construimos, además,diagramas HR de los 
uales inferimos las edades de los 
úmulos utilizando lasiso
ronas dadas por Bressan et al. (1993). Estos diagramas nos permitierondis
utir el estado evolutivo de las estrellas Be observadas.



Como resultado obtuvimos que los módulos de distan
ia y las edades delos 
úmulos son: para NGC 2439 (mv −Mv)0 = 12.48±0.44 mag y una edadentre 12.6 y 20 Myr; para NGC 3766 (mv −Mv)0 = 10.07±0.31 mag 
on unaedad de 22 Myr; y para NGC 6087 (mv − Mv)0 = 9.33±0.31 mag y 79 Myr,que muestran un ex
elente a
uerdo 
on los datos en
ontrados en la literatura.Con
luimos que el sistema de 
lasi�
a
ión espe
trofotométri
o BCD esuna herramienta muy útil para el estudio de los 
úmulos ya que tiene nume-rosas ventajas, prin
ipalmente porque se en
uentra libre de extin
ión inter-estelar y es un método prá
ti
o que se basa en 
antidades medibles que sonfuertemente sensibles al balan
e de ioniza
ión en la atmósfera estelar y a lapresión del gas, por lo que resulta un ex
elente indi
ador de Teff y luminosi-dad. A partir de nuestros resultados elaboramos un 
riterio para determinarla pertenen
ia de las estrellas al 
úmulo 
orrespondiente. La observa
ión dela dis
ontinuidad de Balmer nos permitió diferen
iar fá
ilmente las estrellas�normales� de las �pe
uliares� 
on envoltura 
ir
unestelar, ya que la presen-
ia de una segunda 
omponente en el salto de Balmer indi
a la existen
iade di
ha envoltura. De este modo pudimos identi�
ar y estudiar el estadoevolutivo de las estrellas Be de nuestra muestra.En un futuro 
er
ano es posible que las observa
iones 
on los grandesteles
opios, de objetos muy alejados de nuestra Galaxia y en otras, utili
enespe
tros
opía 
on baja y media dispersión. Cuanto más alejados se en
uen-tren los objetos, menor será la resolu
ión. En esas 
ondi
iones, té
ni
as tales
omo el sistema de 
lasi�
a
ión BCD será de gran utilidad para determinarlos parámetros fundamentales de di
hos objetos, en espe
ial de aquellos quepresenten parti
ularidades, 
omo las estrellas Be.
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CAPÍTULO 1 Introdu

ión

Figura 1.1: Cúmulo abierto NGC 2264(http://fas
inatingly.
om).

Los 
úmulos abiertos sonsistemas de estrellas aso
ia-das físi
amente y formadas apartir de nubes mole
ularesgigantes mediante ráfagas deforma
ión estelar. Estos ti-pos de 
úmulos son de formairregular, están ubi
ados en
iertas regiones del dis
o dela Vía Lá
tea, y sus estrellasson del mismo tipo, dado queel pro
eso de forma
ión es elmismo para todas. Ademásde la naturaleza 
ontempo-ránea de las estrellas, se su-pone que están a la mismadistan
ia y tienen la misma
omposi
ión quími
a.El estudio de 
úmulos abiertos galá
ti
os es de gran interés en varios as-pe
tos astrofísi
os, en el sentido que los 
úmulos abiertos jóvenes proveeninforma
ión sobre los pro
esos de forma
ión estelar más re
ientes y son obje-tos 
laves para 
lari�
ar 
uestiones sobre la estru
tura galá
ti
a, mientras quelos 
úmulos abiertos viejos y de edad intermedia juegan un papel importanteen la 
orrela
ión entre las teorías de evolu
ión estelar y galá
ti
a. 1



CAPÍTULO 1. INTRODUCCIÓNLos diagramas 
olor-
olor y 
olor-magnitud de un 
úmulo abierto son he-rramientas valiosas para la obten
ión de informa
ión sobre el 
úmulo, 
omopor ejemplo su distan
ia y su edad, y para estudiar tanto la extin
ión in-terestelar en la dire

ión de observa
ión 
omo también la evolu
ión estelar.Las distan
ias, edades, y 
ontenidos estelares de los 
úmulos abiertos brindaninforma
ión de la historia de forma
ión de las estrellas, la estru
turas y laevolu
ión de la Galaxia.Uno de los métodos más usados para la determina
ión del módulo dedistan
ia de un 
úmulo fue el propuesto por Johnson (1960), 
ono
ido 
omo�Ajuste de la 
urva de desvia
ión evolutiva�. Esta 
urva, ∆Mv Vs. Mv, se
onstruyó a partir de las diferen
ias de magnitud, ∆Mv, existentes entre lasZAMS (se
uen
ia prin
ipal de edad 
ero) teóri
as elaboradas por Henyey etal. (1959) para 
úmulos de distintas edades y la ZAMS empíri
a dada porJohnson & Iriarte (1958b). Johnson en
ontró que las 
urvas para las distintasedades son aproximadamente 
ongruentes. Este he
ho sugirió que es posiblederivar una úni
a 
urva, la 
urva de desvia
ión media evolutiva empíri
a,que puede utilizarse 
omo una aproxima
ión de los 
ambios evolutivos en los
úmulos teniendo un rango relativamente amplio de edades. Luego, se ajustadi
ha 
urva al diagrama (mv − Mv)0 Vs. mv0

onstruido 
on las observa
io-nes; el valor del módulo de distan
ia es aquél al 
ual la 
urva se aproximaasintóti
amente por el lado dere
ho.Otro método para determinar distan
ias 
onsiste en el �Ajuste de la Se-
uen
ia Prin
ipal�. De la se
uen
ia prin
ipal (MS) de las estrellas 
er
anas
on distan
ias 
ono
idas, se puede estable
er una rela
ión unívo
a entre el
olor de una estrella y su magnitud absoluta; usando esta rela
ión para pre-de
ir las magnitudes absolutas de las estrellas de MS de un 
úmulo en fun
iónde sus 
olores, y 
omparando estos brillos intrínse
os 
on las magnitudes apa-rentes de las estrellas, obtenemos la distan
ia al 
úmulo empleando la ley dePogson. Si llevamos a 
abo este pro
edimiento para una muestra 
ompletade estrellas del 
úmulo, podemos desplazar la MS en un diagrama 
olor-magnitud observa
ional hasta que ajuste 
on la MS de las estrellas 
er
anas.La 
antidad que 
orresponde al desplazamiento de la MS entre un grá�
o yel otro es el módulo de distan
ia aparente del 
úmulo. Luego este valor debe
orregirse por la extin
ión interestelar para obtener el módulo de distan
iaverdadero.Una 
ara
terísti
a importante de los diagramas 
olor-magnitud de los
úmulos es que la se
uen
ia prin
ipal se 
orta mu
ho antes de al
anzar lasluminosidades de la rama horizontal. El punto en el 
ual las estrellas 
omien-zan a apartarse de la se
uen
ia prin
ipal se llama Punto de Turn-o�. Estaestru
tura indi
a que las estrellas del 
úmulo se formaron en una determina-da épo
a. Debido a que la ubi
a
ión del punto de turn-o� se ubi
a 
ada vez2



CAPÍTULO 1. INTRODUCCIÓNmás abajo a medida que la edad del 
úmulo 
re
e, la magnitud absoluta deeste punto, Mv(To), provee una medida dire
ta de la edad del 
úmulo. Sinembargo el valor de Mv(To) no es fá
il de determinar observa
ionalmente.Pueden obtenerse resultados más pre
isos 
on el ajuste de iso
ronas. Laiso
rona que minimiza las dis
repan
ias entre las se
uen
ias observadas y las
al
uladas da una estima
ión de la edad del 
úmulo.Otro he
ho que resalta la importan
ia del estudio de estos 
úmulos es quese han en
ontrado 
úmulos abiertos jóvenes que 
ontienen estrellas 
on líneasen emisión, y por las 
ara
terísti
as men
ionadas anteriormente, 
onstituyenel es
enario perfe
to para estudiar la forma
ión y evolu
ión de estos objetos.Primeramente se intentó expli
ar la existen
ia de estrellas Be sugiriendoque este fenómeno apare
e durante la fase de 
ontra

ión del nú
leo, queo
urre después del agotamiento del hidrógeno (S
hmidt-Kaler, 1964). Luego,se observó una fra

ión signi�
ante de estrellas Be 
er
a de la ZAMS (S
hild& Romanishin, 1976). En la a
tualidad generalmente se a
epta que o
upantoda la banda de se
uen
ia prin
ipal y diferentes estados evolutivos (Mermi-lliod, 1982; Slettebak, 1985; Zore
 et al., 2005) y, por lo tanto, no estarían
on�nadas a alguna fase evolutiva parti
ular.La observa
ión espe
tros
ópi
a de las estrellas pertene
ientes a 
úmuloses una buena herramienta para la obten
ión de sus parámetros. El espe
-tro 
ontinuo que extiende la serie de Balmer ha
ia la región del ultravioleta(
ontinuo de Balmer) apare
e débilmente en absor
ión en los tipos espe
tra-les O tardíos. Su intensidad aumenta en la 
lase B, y al
anza un máximoen los tipos A0-A2 de la se
uen
ia prin
ipal o alrededor del tipo F0 en lassupergigantes. A partir de allí disminuye la intensidad del salto de Balmerpara luego desapare
er en la 
lase G. Este 
omportamiento tan parti
ulardel 
ontinuo de Balmer en los distintos tipos espe
trales 
ondujo al primersistema de 
lasi�
a
ión estelar basado en el uso de parámetros medibles, el
ual fue propuesto por Barbier, Chalonge y Divan (BCD) (Barbier & Chalon-ge, 1941; Chalonge & Divan, 1952). Este sistema de 
lasi�
a
ión está basadoúni
amente en el estudio espe
trofotométri
o de la radia
ión de 
ontinuo enla ve
indad de la dis
ontinuidad de Balmer. Teniendo en 
uenta las 
ara
te-rísti
as de esta dis
ontinuidad, el método resulta ser útil para estrellas 
uyostipos espe
trales se en
uentran en el rango O4-F9, en las que la altura de estadis
ontinuidad es mayor a 0.005 dex. Por su parte, el sistema de 
lasi�
a
iónBCD puede ser también apli
able a estrellas 
on envolturas 
ir
unestelares yque in
luso podrían presentar una segunda dis
ontinuidad de Balmer.Resumiendo, este método tiene numerosas ventajas, prin
ipalmente por-que se basa en: a) 
antidades medibles que son fuertemente sensibles al ba-lan
e de ioniza
ión en la atmósfera estelar y a su presión del gas, por lo queresulta un ex
elente indi
ador de Teff y log g; b) parámetros que des
riben3



CAPÍTULO 1. INTRODUCCIÓNel espe
tro 
ontinuo visible, 
uyas 
apas de forma
ión atmosféri
a están enpromedio más profundas que las que forman líneas espe
trales. Y 
omo seha demostrado que para las estrellas Be estas dos 
antidades están libresde extin
ión 
ir
unestelar y absor
ión/emisión 
ir
unestelar (Zore
 & Briot,1991), pero no están libres de los efe
tos de la rápida rota
ión (Zore
 et al.,2005), resulta ser una buena forma de remover las perturba
iones de emi-sión/absor
ión 
ir
unestelar de los datos observa
ionales de las estrellas Be.En este trabajo se propone determinar las distan
ias y las edades detres 
úmulos galá
ti
os a partir de los espe
tros de los miembros del 
úmu-lo. Comparando nuestros resultados 
on los obtenidos mediante fotometría,podremos evaluar la poten
ialidad del sistema de 
lasi�
a
ión BCD. Este sis-tema puede utilizarse paralelamente 
on la fotometría, para determinar losparámetros fundamentales de las estrellas del 
úmulo. Además se intentarámejorar, usando observa
iones espe
tros
ópi
as y la 
lasi�
a
ión BCD, lasposi
iones de la estrellas 
on fenómeno Be en 
úmulos abiertos en el dia-grama HR y así poder determinar su estado evolutivo. Con estos objetivosorganizamos el trabajo de la siguiente manera: en el 
apítulo 2, daremos losdetalles y apli
a
ión de la 
lasi�
a
ión BCD a
ompañada de la des
rip
iónde las observa
iones realizadas. En los 
apítulos siguientes (3, 4 y 5) detalla-remos los resultados obtenidos para los 
úmulos NGC 2439, 3766 y 6087 ylos dis
utiremos brevemente nuestros resultados 
onsiderando la informa
ióndisponible en la literatura. El 
apítulo 6 presenta un estudio de las estrellasdel programa que muestran el fenómeno Be determinando sus tipos espe
tra-les y analizando sus estados evolutivos; y �nalmente, en el último 
apítulomen
ionaremos las 
on
lusiones del trabajo realizado.

4



CAPÍTULO 2 Clasi�
a
ión BCD y observa
iones
En este trabajo utilizaremos el sistema espe
trofotométri
o de 
lasi�
a-
ión BCD, desarrollado por Barbier, Chalonge y Divan, el 
ual nos permitirádeterminar los parámetros fundamentales (Teff , Mv, Mbol, log g, tipo espe
-tral y 
lase de luminosidad) de las estrellas tipo B pertene
ientes a 
úmulosabiertos y distinguir entre las estrellas B normales y las pe
uliares (estrellasB 
on líneas de emisión).2.0.1. Sistema de 
lasi�
a
ión BCDEste sistema de 
lasi�
a
ión está basado úni
amente en el estudio espe
-trofotométri
o de la radia
ión de 
ontinuo en la ve
indad de la dis
ontinuidadde Balmer (BD) y utiliza los siguientes parámetros: la intensidad del saltode Balmer, D, medido en dex y determinado en λ3700 Å y se 
al
ula 
omo

D = log(F3700+/F3700−), donde F3700+ es el valor del �ujo a
er
ándose pordere
ha a la re
ta λ = 3700 Å y F3700− es el �ujo a
er
ándose por izquierdaa la misma re
ta. El valor de F3700+ se obtiene extrapolando la re
ta queajusta al 
ontinuo de Pas
hen hasta λ = 3700 Å, del mismo modo F3700−es el valor del 
ontinuo de Balmer en λ = 3700 Å (�gura 2.3); la posi
iónespe
tral media de la BD, λ1, usualmente dada 
omo la diferen
ia λ1-3700 Å;y dos parámetros adi
ionales rela
ionados 
on el gradiente de 
olor Φ. Esteúltimo se de�ne tradi
ionalmente 
omo (Allen, 1976):
Φ = 5λ −

d (ln Fλ)

d (1/λ)
(2.1)que para un 
uerpo negro a temperatura T , se es
ribe 
omo:

Φ(T ) = (C2/T )
(

1 − e−C2/T
) (2.2)5



CAPÍTULO 2. CLASIFICACIÓN BCD Y OBSERVACIONESdonde C2 = hc/k = 1,4388 cm K es la 
onstante de radia
ión. Suponiendoque para una dada distribu
ión de energía estelar Fλ entre las longitudes deonda λa y λb, Φ es 
onstante, la expresión para Φ es:
Φ = ln

[

λ5
aFλa

λ5
bFλb

]

/

(

1

λa
−

1

λb

) (2.3)El gradiente de 
olor Φuv, dado en µm, se de�ne para la región espe
tral3200-3700 Å, y el gradiente de Pas
hen de�nido en dos versiones: Φb ó Φrbpara las regiones espe
trales 4000-4800 Å y 4000-6700 Å, respe
tivamente,ambos parámetros expresados en µm. Los gradientes de 
olor φb y φrb puedenes
ribirse 
omo fun
ión del 
olor (B-V) del sistema fotométri
o UBV (Mouj-tahid et al., 1998). La rela
ión entre los ex
esos de 
olor en los sistemas BCDy UBV debidos al enroje
imiento por el medio interestelar (ISM) es enton
es(Chalonge & Divan, 1973):
Av = 3,1 E(B − V ) = 1,7 (φrb − φ0

rb) = 1,9 (φb − φ0
b)mag (2.4)donde φ0

rb es el gradiente de 
olor intrínse
o.Se en
uentra que D es un fuerte indi
ador de la temperatura efe
tiva,mientras que λ1 está rela
ionado 
on la gravedad super�
ial de la estrella. Sibien Φrb se en
uentra afe
tado por la absor
ión interestelar, resulta ser unbuen indi
ador de temperaturas efe
tivas y metali
idades.De este modo en el sistema espe
trofotométri
o BCD, 
ada estrella quedarepresentada en un grá�
o tridimensional por un punto M que posee 
oorde-nadas (Φrb, D, λ1). Las estrellas de Pobla
ión I que pueden ser 
lasi�
adasen el sistema MK se ubi
an en la ve
indad de una super�
ie Σ, 
uya formase muestra en la �gura 2.1. Sobre el modelo de la super�
ie se trazan dosfamilias de 
urvas: las 
urvas que separan los tipos espe
trales, y una familiade 
urvas aproximadamente ortogonales a las primeras, las 
uales separan las
lases de luminosidad de�nidas en el sistema Yerkes. De esta manera 
ada
uadrilátero 
orresponde a un símbolo 
ompleto del sistema MK, pero la nue-va 
lasi�
a
ión es más pre
isa dado que dentro de un 
uadrilátero se puedendistinguir estrellas 
on 
ara
terísti
as levemente diferentes, las 
uales varíanen forma 
ontinua.
6



CAPÍTULO 2. CLASIFICACIÓN BCD Y OBSERVACIONES

Figura 2.1: Super�
ie Σ en el sistema de 
lasi�
a
ión BCD (Dufay, 1964).Las estrellas 
on líneas metáli
as, prá
ti
amente in
lasi�
ables 
on el sis-tema MK, se ubi
an por detrás de la parte dere
ha de Σ. Su apartamiento 
onrespe
to a esta super�
ie es un indi
ador de 
uán a
entuado está su 
ará
termetáli
o. Por el 
ontrario, las subenanas, las 
uales son estrellas de Pobla
iónII, 
laramente se sitúan en el frente de la parte dere
ha de la super�
ie Σ.En la 
lasi�
a
ión desarrollada por Barbier & Chalonge (1941), el punto
orrespondiente a una estrella normal está dado por la proye

ión del puntoM anteriormente men
ionado, sobre el plano D-λ1 (�gura 2.2). Resulta en-ton
es ne
esario 
onsiderar separadamente las estrellas pertene
ientes a laspor
iones izquierda (estrella tipo B) y dere
ha (estrellas tipo F) de la super-�
ie Σ, las 
uales pueden tener las mismas 
oordenadas D y λ1, pero una
oordenada diferente Φrb.
7



CAPÍTULO 2. CLASIFICACIÓN BCD Y OBSERVACIONES

Figura 2.2: Plano (λ1,D) (Chalonge & Divan, 1973).El parámetro Φrb también se usa 
omo una ter
era 
antidad rela
ionada
on la abundan
ia de metales en estrellas de tipos tardíos, en parti
ular parala rela
ión de abundan
ia [Fe/H℄ (Chalonge & Divan, 1977).Como la temperatura de la región de forma
ión del 
ontinuo de Pas
henes 
er
ana a la temperatura efe
tiva, de las e
ua
iones (2.2) y (2.3) podemosver que las estrellas 
on igual temperatura efe
tiva pero diferente gravedadsuper�
ial de�nen una región en 
omún en el plano (λ1,D). Este he
ho fueusado por Barbier & Chalonge (1941) y Chalonge & Divan (1952) para deter-minar los 
uadriláteros 
urvilíneos que 
ara
terizan el sistema de 
lasi�
a
iónBCD. Luego, los autores usaron la 
lasi�
a
ión MK de estrellas realizada porKeenan & Morgan (1951). Ellos simplemente delimitaron la región 
omúno
upada por estrellas del mismo tipo espe
tral MK 
on 
urvas del parámetrointrínse
o φrb 
ontante. La misma té
ni
a se utilizó para gra�
ar las 
ur-vas �horizontales� que separan las 
lases de luminosidad MK. Los autoresBarbier, Chalonge y Divan intentaron mantener dentro de una tira 
omúna las estrellas de todos los tipos espe
trales que tengan la misma 
lase deluminosidad asignada por Morgan y Keenan.
8



CAPÍTULO 2. CLASIFICACIÓN BCD Y OBSERVACIONES2.1. Obten
ión de parámetros fundamentales delas estrellasEn el trabajo que llevaremos a 
abo sólo utilizaremos los parámetros Dy λ1-3700 Å, dado que la mayoría de los objetos observados 
orrespondena tipos espe
trales tempranos, los 
uales se ubi
an en la por
ión izquierdade la super�
ie Σ men
ionada anteriormente. En la prá
ti
a obtuvimos losvalores de estos dos parámetros de la siguiente manera: el valor de D lodeterminamos 
on 2 medi
iones. La primera medi
ión se realiza en el plano
log Fλ Vs. λ sobre la re
ta λ = 3700 Å donde se mar
an dos puntos: el puntopor el que pasa la extrapola
ión del 
ontinuo de Pas
hen, a = φrb en la �gura2.3, y el punto al 
ual 
onverge la serie de las líneas de Balmer, b en la �gura2.3. Luego obtenemos el valor de λ1-3700 Å de la siguiente forma: desde elpunto de interse

ión entre la envolvente b y λ = 3700 Å, se mide ha
ia el
ontinuo de Pas
hen, sobre esta última re
ta, una distan
ia D/2 y se mar
ael punto 
, luego se traza una re
ta paralela al 
ontinuo de Pas
hen que pasepor 
. A 
ontinua
ión se toma la envolvente superior de las líneas de Balmery la interse

ión de esta envolvente 
on la re
ta anterior será el punto e. A ladistan
ia entre la re
ta λ = 3700 Å y el punto e la llamamos x0. Este últimovalor hay que 
orregirlo por el efe
to Doppler debido al movimiento orbitalde la Tierra y a la velo
idad radial del objeto a medir. Esta 
orre

ión seobtiene mediante la interpola
ión lineal entre las distan
ias a la verti
al λ =3700 Å de los 
entros de las primeras líneas de la serie de Balmer presentesen el espe
tro (Hγ, Hδ, Hǫ, et
), y las longitudes de onda de laboratorio
orrespondientes a las mismas. El valor de x0 
orregido es el valor de λ1-3700Å. Ya que la es
ala de longitud de onda para determinar la interse

ión de la
urva de �ujo está basada en las longitudes de onda intrínse
as de las líneasespe
trales identi�
adas.

9



CAPÍTULO 2. CLASIFICACIÓN BCD Y OBSERVACIONES

Figura 2.3: Método para medir los parámetros D y λ1 sobre el plano log Fλ Vs λ.

10



CAPÍTULO 2. CLASIFICACIÓN BCD Y OBSERVACIONES

Figura 2.4: Calibra
iones en Teff , tipo espe
tral y 
lase de luminosidad (Zore
 etal., 2009).Una vez obtenidos estos dos valores ingresamos al grá�
o de Teff(λ1, D) =
onstante, �gura 2.4 (Zore
 et al., 2009), y obtenemos una primera estima
iónde la Teff de la estrella. Con este valor de la temperatura efe
tiva generamosun 
uerpo negro utilizando la tarea MKSPEC del paquete ONEDSPEC delsoftware IRAF, empleando una temperatura T levemente mayor (unos 1000ó 2000 K) a Teff para obtener una buena re
ti�
a
ión de la distribu
iónde energía de 
ontinuo. La distribu
ión espe
tral del 
uerpo negro se utilizapara 
onstruir el diagrama log(Fλ/Bλ) Vs 1/λ, 
omo se muestra en la �gura2.5, donde Bλ es la fun
ión de Plan
k para la temperatura T. En este nuevoespe
tro volvemos a medir D. Con este nuevo valor de D volvemos al plano
log(Fλ) Vs λ (�gura 2.3) y determinamos un nuevo valor de λ1 
omo seindi
ó anteriormente (pero tomando la distan
ia D/2 
orrespondiente a laúltima medida). Con los nuevos valores de D y λ1 utilizamos las 
alibra
iones(�guras 2.4, 2.6, 2.7 y 2.8) dadas por Zore
 (1986) y Zore
 et al. (2009) parala determina
ión de los parámetros fundamentales: tipo espe
tral (TE), 
lasede luminosidad (CL), Teff , Mv, Mbol, y log g.

11



CAPÍTULO 2. CLASIFICACIÓN BCD Y OBSERVACIONES

Figura 2.5: Método para medir los parámetros D y λ1 en el plano log(Fλ/Bλ) Vs1/λ.

12



CAPÍTULO 2. CLASIFICACIÓN BCD Y OBSERVACIONES

Figura 2.6: Calibra
ión en Mv (Zore
, 1986).

Figura 2.7: Calibra
ión en Mbol (Zore
, 1986). 13



CAPÍTULO 2. CLASIFICACIÓN BCD Y OBSERVACIONES

Figura 2.8: Calibra
ión en log g (Zore
, 1986).2.1.1. Apli
a
ión a 
úmulos abiertosPara determinar la edad de los 
úmulos usamos las iso
ronas dadas porBressan et al. (1993) 
onstruidas a partir de modelos estelares 
omputados
on las opa
idades radiativas más re
ientes de Iglesias et al. (1992) y utili-zando una 
omposi
ión quími
a, típi
a de la ve
indad solar, de X = 0.7000,Y = 0.28 y Z = 0.020. Los 
aminos evolutivos tienen masas ini
iales en elrango 0.6-120 M⊙ y se extienden desde la ZAMS hasta el 
omienzo del régi-men de pulsa
iones térmi
as de la fase de la rama asintóti
a de las gigantespara estrellas de masa baja e intermedia, y hasta la quema 
entral de 
ar-bono para las estrellas masivas. Los 
ál
ulos fueron realizados adoptando un�overshoot� moderado no lo
al desde las regiones 
onve
tivas. Las estrellasde masa baja e intermedia fueron 
al
uladas a masa 
onstante ya que la pér-dida de masa durante las fases de la rama de las gigantes y la rama asintóti
apuede ser in
luida fá
ilmente siguiendo un pro
edimiento analíti
o estándar,mientras que las estrellas masivas (M ≥ 12 M⊙) evolu
ionan en presen
iade pérdida de masa por vientos estelares. El resto de los parámetros físi
osde los modelos estelares, es de
ir las tasas de rea

ión nu
lear, la 
adenade nu
leosíntesis, energía por pérdida de neutrinos, 
ondi
iones de borde enlas 
apas externas, et
., los extrajeron del trabajo de Alongi et al. (1992),
orrespondientes a la longitud de mez
la de la 
onve

ión súper-adiabáti
amás externa. 14



CAPÍTULO 2. CLASIFICACIÓN BCD Y OBSERVACIONESPara determinar el módulo de distan
ia de los 
úmulos hemos extraídolas magnitudes visuales aparentes disponibles en la literatura 
orregidas porabsor
ión del ISM, y, junto 
on las magnitudes visuales absolutas determina-das 
on la 
lasi�
a
ión BCD (de la forma des
rita anteriormente), 
al
ulamosdi
ho parámetro para 
ada estrella de la muestra. Promediando estos resul-tados derivamos el módulo de distan
ia del 
úmulo y la distan
ia utilizandolas siguientes rela
iones:
Av = Rv E(B − V ), (2.5)

(mv − Mv)0 = mv − Mv − Av = −5 + 5 log d (2.6)donde Av es la absor
ión en el visible, Rv es el 
oe�
iente de absor
ión sele
-tiva para el 
ual tomaremos un valor de 3.1 que 
orresponde al valor mediopara el medio interestelar difuso (S
hultz & Wiemer, 1975; Whittet & vanBreda, 1980; Rieke & Lebofsky, 1985), y E(B-V) es el ex
eso de 
olor 
uyovalor fue tomado de la literatura.2.2. Observa
ionesNuestras observa
iones 
onsisten en estrellas B pertene
ientes a los 
úmu-los abiertos NGC 2439, 3766 y 6087. En las tablas 2.1, 2.2 y 2.3 detallamosestas observa
iones: en la primera 
olumna �gura la nomen
latura (White(1975), Ahmed (1962), y Fernie (1961) y Breger (1966), respe
tivamente); enla segunda detallamos una identi�
a
ión alternativa (ID); en las dos siguien-tes damos las 
oordenadas y en la última 
olumna la fe
ha de observa
ión.El 
onjunto de observa
iones utilizadas en esta tesis fueron obtenidas entres períodos distintos por: la Dra. Cidale y la Li
. Tringaniello, en las no
hesdel 28, 29 y 30 de enero del 2002; por la Dra. Cidale en las no
hes del 24 y25 de abril del 2003; y por la Dra. Granada, la Dra. Cidale y la Li
. Araujoen las no
hes del 3 y 4 de junio de 2003; en el Complejo Astronómi
o ElLeon
ito (Provin
ia de San Juan). Todas las observa
iones fueron obtenidas
on el espe
trógrafo Boller y Chivens adosado al teles
opio de 2.15 m JorgeSahade. Se empleó una ranura de 250 µ, una red de difra

ión de 600 líneas
mm−1, 
entrada en 4000 Å, 
on un ángulo de 6◦ 40

′ y 6◦ 45
′, y un dete
torCCD de 512 × 512 pixeles. El rango espe
tral observado fue λλ3500-4600 Å,
on una resolu
ión de 4.53 Å 
ada 2 pixeles. Las redu

iones fueron llevadasa 
abo por la Dra. Cidale, utilizando los paquetes de IRAF1 (versión 2.11).1IRAF es la sigla de Redu

ión de Imágenes y Fa
ilidades de Análisis (Image Redu
-tion and Analysis Fa
ility), un sistema de software de utilidad general para el pro
esa-miento de datos astronómi
os. IRAF fue es
rito y avalado por el Grupo de Programa
ión15



CAPÍTULO 2. CLASIFICACIÓN BCD Y OBSERVACIONESLas observa
iones fueron 
orregidas por overs
an y trimming, y se les apli
ó
orre

ión por bias y �at-�eld. Todos los espe
tros fueron 
orregidos porextin
ión atmosféri
a, y 
alibrados tanto en �ujo 
omo en longitud de onda.Esta última 
alibra
ión se realizó tomando espe
tros de 
ompara
ión para
ada objeto, 
on lámpara de He-Ne-Ar. Para llevar a 
abo las 
alibra
ionesen �ujo se emplearon las siguientes estrellas estándares de �ujo: HR 3454 (enel 2002), HR 5501, HR 7596, HR 4468 y HR 5694 (en abril de 2003); y HR7596 (en junio de 2003).Con la tarea splot de IRAF realizamos grá�
os de log Fλ Vs. λ y log(Fλ/Bλ)Vs. 1/λ, donde Bλ es la fun
ión de Plan
k evaluada en una temperatura ma-yor que la Teff estimada en primera medi
ión del salto de Balmer (
omose expli
ó en la se

ión anterior). Para las estrellas de la muestra, según elpro
edimiento men
ionado en la se

ión 2.1, determinamos los parámetrosfundamentales.Tabla 2.1: Fe
has en las que fueron observadas las estrellas del 
úmulo NGC 2439.La numera
ión de la primera 
olumna 
orresponde a la de White (1975).NGC 2439Nro ID α δ No
heWhite (J2000) (J2000) de observa
ión0002 CD-31 4911 07:40:53.399 -31:41:19.50 28/01/020069 CD-31 4897 07:40:37.370 -31:41:39.60 28/01/020070 CD-31 4897b 07:40:39.020 -31:42:28.20 28/01/020081 CD-31 4900 07:40:39.750 -31:38:00.60 28/01/02
· · · ALS 665 07:40:46.800 -31:38:02.00 28/01/020017 ALS 674 07:41:10.460 -31:45:58.50 29/01/020075 NGC 2439 75 07:40:30.710 -31:45:17.20 29/01/020081 CD-31 4900 07:40:39.750 -31:38:00.60 29/01/02
· · · HD 62033 07:40:47.801 -31:31:06.41 29/01/020006 CD-31 4902 07:40:46.320 -31:40:10.50 30/01/020065 ALS 654 07:40:32.490 -31:39:59.30 30/01/020068 CD-31 4890 07:40:27.281 -31:41:47.16 30/01/02IRAF (IRAF Programming Group) en los Observatorios Na
ionales de Astronomá Ópti-
os (NOAO) en Tu
son, Arizona. NOAO es dirigido por la Aso
ia
ión de Universidadespara la Investiga
ión en la Astronomía S.A (AURA), 
on el a
uerdo 
ooperativo de laFunda
ión de Cien
ia Na
ional. 16



CAPÍTULO 2. CLASIFICACIÓN BCD Y OBSERVACIONESTabla 2.2: Fe
has en las que fueron observadas las estrellas del 
úmulo NGC 3766.La numera
ión de la primera 
olumna 
orresponde a la de Ahmed (1962).NGC 3766Nro ID α δ No
heAhmed (J2000) (J2000) de observa
ión0001 ALS 2398 11:35:55.467 -61:36:13.44 28/01/020005 HD 306794 11:36:04.506 -61:35:22.40 28/01/020015 ALS 2408 11:36:31.568 -61:34:25.47 28/01/020024 CPD-60 3131 11:36:12.030 -61:35:10.60 28/01/020027 CPD-60 3128 11:36:11.903 -61:35:50.05 28/01/020097 CPD-60 3098 11:35:52.260 -61:38:07.50 28/01/020151 CD-60 3626 11:36:12.350 -61:32:44.90 28/01/020316 V* BF Cen 11:36:17.034 -61:28:01.32 28/01/020326 HD 100840 11:35:47.111 -61:33:37.89 28/01/02
· · · Cl* NGC 3766 MG 029 11:36:12.510 -61:32:40.20 28/01/020169 HD 100969 11:36:41.900 -61:31:37.40 29/01/020209 HD 306800 11:37:10.930 -61:39:22.70 29/01/020239 HD 306798 11:36:09.368 -61:41:41.59 29/01/020240 ALS 2401 11:36:05.482 -61:42:06.06 29/01/020243 HD 308740 11:35:48.890 -61:45:04.00 29/01/020264 HD 306657 11:35:15.172 -61:41:59.61 29/01/020291 HD 306793 11:35:22.068 -61:32:11.05 29/01/020317 HD 306785 11:35:48.572 -61:29:19.13 29/01/02
· · · HD 306644 11:34:50.970 -61:27:56.50 29/01/02
· · · HD 306784 11:35:54.200 -61:24:51.50 29/01/02
· · · HD 306787 11:36:48.370 -61:26:41.70 29/01/020026 CPD-60 3125 11:36:09.570 -61:35:38.10 30/01/020030 CPD-60 3135 11:36:15.790 -61:36:08.10 30/01/020055 CPD-60 3138 11:36:18.860 -61:37:03.90 30/01/020232 HD 100943 11:36:28.366 -61:39:54.16 30/01/020301 CPD-60 3087 11:35.60:000 -61:29:00.00 30/01/02
· · · HD 306778 11:37:21.490 -61:26:04.40 30/01/02
· · · HD 306788 11:37:45.777 -61:29:30.16 30/01/02
· · · HD 308743 11:36:04.840 -61:50:34.40 30/01/02
· · · HD 308852 11:37:41.940 -61:45:42.40 30/01/02
· · · Cl* NGC 3766 MG 116 11:36:18.760 -61:37:10.30 30/01/02
· · · Cl* NGC 3766 MG 177 11:36:50.340 -61:40:07.70 30/01/0217



CAPÍTULO 2. CLASIFICACIÓN BCD Y OBSERVACIONESTabla 2.3: Fe
has en las que fueron observadas las estrellas del 
úmulo NGC 6087.La numera
ión de la primera 
olumna 
orresponde a la de Fernie (1961) y Breger(1966).NGC 6087Nro ID α δ No
heFernie/Breger (J2000) (J2000) de observa
ión0008 HD 146448 16:19:25.139 -57:53:08.59 24/04/030009 HD 146484 16:19:36.666 -57:56:05.46 24/04/030010 HD 146324 16:18:49.013 -57:55:51.52 24/04/030011 HD 146294 16:18:37.890 -57:56:20.30 24/04/030025 CPD-57 7817 16:18:49.691 -57:54:30.31 24/04/030035 HD 146428 16:19:21.241 -57:54:23.72 24/04/030036 NGC 6087 036 16:19:20.000 -57:52.30:00 24/04/030128 CD-57 6341 16:18:50.577 -57:56:39.71 24/04/030129 NGC 6087 129 16:18:48.000 -57:56.80:00 24/04/030156 CD-57 6346 16:19:18.329 -57:53:36.54 24/04/030007 HD 146483 16:19:38.460 -57:54:22.57 25/04/030009 HD 146484 16:19:36.666 -57:56:05.46 25/04/030011 HD 146294 16:18:37.890 -57:56:20.30 25/04/030014 CPD-57 7791 16:18:22.817 -57:51:28.67 25/04/030015 HD 146204 16:18:06.401 -57:51:00.39 25/04/030101 NGC 6087 101 16:18:17.000 -57:48.70:00 25/04/030007 HD 146483 16:19:38.460 -57:54:22.57 03/06/030009 HD 146484 16:19:36.666 -57:56:05.46 03/06/030033 NGC 6087 033 16:19:47.000 -57:56.20:00 03/06/03
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CAPÍTULO 2. CLASIFICACIÓN BCD Y OBSERVACIONESLos errores en los parámetros D y λ1 medidos se deben bási
amente a lain
erteza en el trazado del 
ontinuo, ∆D < 0.02 dex (Zore
 et al., 2009) de-bido a la 
alibra
ión en �ujo y ∆λ1 < 10 Å (Cidale, 
omuni
a
ión privada)2debido a la medi
ión y errores de 
alibra
ión en longitud de onda. La propa-ga
ión de estos errores en las 
alibra
iones de los parámetros fundamentalesse pueden ver en las tablas 2.4 y 2.5 (son tablas de doble entrada: en laprimera 
olumna �guran los intervalos en λ1, y las dos 
olumnas siguientes
orresponden a los errores en los distintos intervalos de D).Tabla 2.4: Errores en la estima
ión de Mv y de Mbol.
Mv Intervalos de D
λ1 0.00-0.25 0.25-0.5030-50 <0.5 <0.550-70 <0.3 <0.3 Mbol Intervalos de D

λ1 0.00-0.25 0.25-0.5030-50 <0.3 <0.550-70 <0.3 <0.3
Tabla 2.5: Errores en la estima
ión de Teff y de log g.

Teff Intervalos de D
λ1 0.00-0.25 0.25-0.505-35 <1000 <50035-55 <1000 <50055-75 <1000 <500 log g Intervalos de D

λ1 0.00-0.25 0.25-0.5030-50 <0.7 <0.750-70 <0.1 <0.2

2El valor determinado por Zore
 et al. (2009) 
orresponde a ∆λ1 < 2 Å que es laresolu
ión espe
tral, pero en o
asiones la 
alibra
ión en �ujo genera una mayor in
ertezadebido al solapamiento de las líneas de Balmer. 19



CAPÍTULO 3 NGC 3766

Figura 3.1: NGC 3766

El 
úmulo galá
ti
o NGC37661 (α = 11h 36m 13.s3 y
δ = −61◦ 36

′

55
′′) es un gru-po 
ompa
to de estrellas enel 
omplejo de Carina ubi-
ado en la 
onstela
ión deCentauro. Es un 
úmulo ri-
o en estrellas 
on líneas deemisión. Este he
ho di�
ultala determina
ión de paráme-tros fundamentales de di
hosobjetos ya que las magnitu-des fotométri
as están afe
-tadas por la emisión prove-niente de la envoltura 
ir
un-estelar.

1Vulgarmente este 
úmulo se 
ono
e 
on el nombre de �La Perla� 20



CAPÍTULO 3. NGC 37663.1. Des
rip
iónEntre los años 1962 y 1965, Sher estudió el 
úmulo NGC 3766 empleandoel sistema fotométri
o UBV, utilizando fotometría fotoelé
tri
a y fotográ�
a(Sher, 1962, 1965). El 
olor intrínse
o de 
ada estrella, (B − V )0, fue obte-nido del �nomograma� de Johnson (1958). Con estos datos pudo 
al
ular elex
eso de 
olor para 
ada estrella resultando un valor medio de E(B-V) =0.19±0.005 mag. También 
al
uló la magnitud aparente desenroje
ida para
ada estrella usando el valor medio del ex
eso de 
olor y la magnitud absolutafue tomada de las tabula
iones de Johnson & Iriarte (1958a) empleando el
olor intrínse
o, (B−V )0, 
orrespondiente. De este modo obtuvo un módulode distan
ia (mv−Mv)0 = 11.4 mag que 
orresponde a una distan
ia d∼1900p
. Luego, S
hild (1970) realizó una investiga
ión que involu
raba a pobla-
iones estelares de 
úmulos jóvenes que 
ontienen estrellas supergigantes detipo espe
tral M, 
on la intensión de estable
er tipos espe
trales y 
lases deluminosidad. Las 
alibra
iones de magnitud y 
olor versus el tipo espe
tral,así 
omo también las 
orre

iones bolométri
as, fueron extraídas de Blaauw(1963) y Johnson (1966). Para 
orregir las magnitudes observadas y 
al
ularla extin
ión interestelar utilizó un valor Rv = 3.0. Del diagrama HR de NGC3766, S
hild observó que el punto de turn-o� o
urre prin
ipalmente en el ti-po espe
tral B2. El enroje
imiento medio en
ontrado por S
hild fue E(B-V)= 0.22 mag, y obtuvo un módulo de distan
ia verdadero de 11.6±0.2 mag
orrespondiente a una distan
ia de 2200 p
.Winnenburg (1973) también empleó fotometría fotográ�
a UBV y esti-mó el ex
eso de 
olor de NGC 3766 por tres métodos diferentes: usando losdiagramas 
olor-magnitud y 
olor-
olor, empleando el nomograma dado porJohnson (1958) y la rela
ión Mv = 1,515+7,171(B−V )0−30,293; y prome-diando los valores derivados por Ahmed (1962), Sher (1962), Kraus (1967)y Winnenburg (1970). En vista del buen a
uerdo obtenido por los diferentespro
edimientos determinó el valor de E(B-V) = 0.16 mag. Luego, adoptando
Rv = 3.0 
al
uló los valores Av = 0.48 mag y (mv − Mv)0 = 10.92 mag que
orresponde a una distan
ia de 1530 p
.Posteriormente Yilmaz (1976) estudió este 
úmulo 
on el sistema de fo-tometría fotoelé
tri
a RGU. Para una muestra de 237 estrellas realizó eldiagrama 
olor-magnitud del 
ual estimó un ex
eso de 
olor E(G-R) = 0.22,un módulo de distan
ia aparente de 12.25 mag, que 
orresponde a 2150 p
de distan
ia, y una edad de 22 Myr.

21



CAPÍTULO 3. NGC 3766La fotometría ubvyβ realizada por Shobbrook (1985) (utilizando un fo-tómetro mono
anal 
ontrolado por 
omputadora) para las 39 estrellas desu muestra, permitió determinar un ex
eso de 
olor medio de E(b-y) =0.153±0.003 mag. Omitiendo las estrellas 
on líneas en emisión listadas porMermilliod (1982) y utilizando la rela
ión E(B-V) = 1.35 E(b-y) obtuvo E(B-V) = 0.203 mag. De a
uerdo 
on esto, el módulo de distan
ia en
ontrado esde 11.4±0.1 mag que 
orresponde a una distan
ia de 1.9±0.1 kp
.Luego Moitinho et al. (1997) hi
ieron fotometría CCD en el sistema UBV.Las estrellas del 
úmulo fueron medidas 
on dos aperturas diferentes, una deun radio de 7.
′′

92 para medir las estrellas estándares, y la otra, 
on un radiomás pequeño, de 1.
′′

58 que es igual a la medida típi
a del an
ho a mitadde altura del CCD. Con respe
to a la estima
ión del enroje
imiento medioy a la distan
ia al 
úmulo adaptaron los diagramas fotométri
os gra�
andosólo aquellas estrellas promediadas 
on la superposi
ión de los mar
os. Lain
erteza, σE(B−V ), en E(B-V) fue estimada siguiendo el pro
eso des
rito enel trabajo de Phelps & Janes (1994), resultando σE(B−V ) ∼0.10 mag. Enesta estima
ión están in
luidos los efe
tos sistemáti
os provenientes de lasin
ertezas aso
iadas a la 
urva de la ZAMS y a la in
lina
ión del ve
tor deenroje
imiento, así 
omo los errores fotométri
os y los errores 
ometidos enel ajuste de la ZAMS. El mejor ajuste para el ex
eso de 
olor que obtuvie-ron fue E(B-V) = 0.20 mag y (mv − Mv)0 = 11.73±0.33 mag. Sin embargolas estrellas ubi
adas en la 
ima de la MS muestran una mayor extin
ión en(B-V), 
omo así también una desvia
ión media más grande de la línea dereferen
ia, que las estrellas usadas en el pro
edimiento de ajuste. Este efe
topodría produ
irse por varios fa
tores tales 
omo estrellas Be variables, bina-rias, rota
ión, et
., pero también por la presen
ia del enroje
imiento variableque afe
ta prin
ipalmente a las estrellas de tipo temprano. Las estrellas detipos más tempranos que B4 tienen un ex
eso de 
olor individual 0.08 magmás grande que el enroje
imiento del 
úmulo. Adoptando Rv = 3.2 se obtiene
Av = 0.64 y una distan
ia d = 2218±335 p
.Para determinar la edad de NGC 3766, Moitinho et al. (1997) utilizaron elajuste de iso
ronas de Claret (1995) para la región superior de los diagramas
olor-magnitud. El mejor ajuste según sus datos indi
a que NGC 3766 tieneaproximadamente 24 Myr.M
Swain et al. (2008) elaboraron un trabajo basado en observa
ionesespe
tros
ópi
as de estrellas tipo B normales y estrellas Be, en las bandasroja y azul del ópti
o, del 
úmulo en 
uestión. Utilizando la rela
ión para laMS de Harmane
 (1988), estimaron el enroje
imiento para poder asignarlelos tipos espe
trales a 
ada estrella B 
on log gpolar > 3.9 basándose en latemperatura efe
tiva que obtuvieron de sus espe
tros. Luego, utilizando larela
ión de Wegner (1994) determinaron el 
olor intrínse
o (B − V )0 de las22



CAPÍTULO 3. NGC 3766estrellas en base a los 
olores (B-V) obtenidos de la WEBDA2. Para 17 de lasestrellas de se
uen
ia prin
ipal tipo B de la muestra obtuvieron E(B-V) =0.223±0.03 mag. Teniendo en 
uenta que las estrellas B rotan más lento quelas estrellas Be, y suponiendo una distribu
ión aleatoria para la in
lina
ióndel eje de rota
ión, en
ontraron que el módulo de distan
ia es 11.6±0.2 mag,que se 
orresponde 
on una distan
ia de 1.9-2.3 kp
.En las tablas 3.1, 3.2 y 3.3 se detallan las magnitudes visuales aparentes,ex
esos de 
olor y edades, respe
tivamente, en
ontradas en la literatura (Sher,1965; Shobbrook, 1985; Moitinho et al., 1997; Piatti et al., 1998). Estas ta-blas están organizadas del siguiente modo. En la primer 
olumna de la tabla3.1 �gura la identi�
a
ión de las estrellas según la nomen
latura de Ahmed(1962), en la segunda se indi
a el ID de 
ada objeto, las siguientes 
olumnasdetallan las magnitudes aparentes medidas por los autores men
ionados, y laúltima 
olumna 
orresponde a las magnitudes dadas por SIMBAD3. Mien-tras que en las tablas 3.2 y 3.3, 
ada �la detalla los valores obtenidos paraE(B-V), (mv − Mv)0, d y la edad, respe
tivamente, en los trabajos des
ritosanteriormente.2La WEBDA es la versión de Web de la base de datos 
ono
ida 
omo BDA, es un 
atá-logo de datos observa
ionales de estrellas en 
úmulos abiertos galá
ti
os y en la PequeñaNube de Magallanes (http://www.univie.a
.at/webda/navigation.html).3SIMBAD es una 
atálogo astronómi
o que provee datos bási
os, identi�
a
ión
ruzada, bibliografía y medi
iones para objetos astronómi
os fuera del sistema solar(http://simbad.u-strasbg.fr/simbad/).
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CAPÍTULO 3. NGC 3766Tabla 3.1: Magnitudes aparentes 
orrespondientes a las estrellas de nuestra mues-tra pertene
ientes al 
úmulo NGC 3766 obtenidas de la literatura.Nro ID mvSher
mvShobbrook

mvMoitinho
mvP iatti

mvSIMBADAhmed0001 ALS 2398e · · · · · · 8.59 · · · 8.630005 HD 306794 · · · · · · 8.17 8.14 8.160015 ALS 2408v 8.56 8.56 8.51 · · · 8.540024 CPD-60 3131 11.29 11.29 11.33 11.29 11.300026 CPD-60 3125 9.06 9.06 9.21 9.23 9.060027 CPD-60 3128 8.46 · · · 8.42 8.41 8.460030 CPD-60 3135 11.08 11.08 11.10 11.06 11.100055 CPD-60 3138 10.77 10.77 11.17 11.13 10.330097 CPD-60 3098 · · · · · · 9.63 · · · 9.620151 CD-60 3626 · · · · · · 10.39 · · · 9.400169 HD 100969 · · · · · · 9.15 · · · 9.170209 HD 306800 · · · · · · 10.57 · · · 10.800232 HD 100943e · · · · · · · · · · · · 7.150239 HD 306798e · · · · · · · · · · · · 9.370240 ALS 2401e · · · · · · · · · · · · 9.610243 HD 308740 · · · · · · · · · · · · 11.100264 HD 306657e · · · · · · · · · · · · 10.490291 HD 306793e · · · · · · · · · · · · 10.670301 CPD-60 3087e · · · · · · · · · · · · 10.90316 V* BF Cenb
· · · · · · · · · · · · 8.810317 HD 306785 · · · · · · · · · · · · 9.720326 HD 100840 8.18 · · · 9.70 · · · 8.19

· · · HD 306644 · · · · · · · · · · · · · · ·

· · · HD 306778 · · · · · · · · · · · · 9.8
· · · HD 306784 · · · · · · · · · · · · · · ·

· · · HD 306787 · · · · · · · · · · · · · · ·

· · · HD 306788 · · · · · · · · · · · · 10.0
· · · HD 308743 · · · · · · · · · · · · · · ·

· · · HD 308852 · · · · · · · · · · · · 10.1
· · · Cl* NGC 3766 MG 029 · · · · · · · · · · · · · · ·

· · · Cl* NGC 3766 MG 116 · · · 11.75 12.18 12.13 10.29
· · · Cl* NGC 3766 MG 177 · · · · · · · · · · · · · · ·(e) Estrella 
on líneas en emisión(b) Binaria e
lipsante tipo algol(v) Variable eruptiva

mvSher
fotometría obtenida del trabajo de Sher (1965)

mvShobbrook
fotometría obtenida del trabajo de Shobbrook (1985)

mvMoitinho
fotometría obtenida del trabajo de Moitinho et al. (1997)

mvP iatti fotometría obtenida del trabajo de Piatti et al. (1998) 24



CAPÍTULO 3. NGC 3766Tabla 3.2: Ex
esos de 
olor, módulos de distan
ia y distan
ias en párse
 del 
úmuloNGC 3766 obtenidos por los distintos autores.Trabajos E(B-V) (mv − Mv)0 Distan
ia[mag℄ [mag℄ [p
℄Sher (1965) 0.19±0.005 11.4 1900S
hild (1970) 0.22 11.6±0.2 2200Winnenburg (1973) 0.16 10.92 1530Yilmaz (1976) · · · 12.251 2150Shobbrook (1985) 0.20 11.4±0.1 1900±100Moitinho et al. (1997) 0.20±0.10 11.73±0.33 2218±335M
Swain et al. (2008) 0.223±0.03 11.6±0.2 2100±2001- Módulo de distan
ia aparente dado por Yilmaz (1976)
Tabla 3.3: Estima
iones de la edad del 
úmulo NGC 3766 en
ontradas en laliteratura. Trabajos Edad[Myr℄Sher (1962) 10Yilmaz (1976) 22Moitinho et al. (1997) 24
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CAPÍTULO 3. NGC 37663.2. ResultadosPara determinar los parámetros fundamentales de las estrellas observa-das utilizamos los parámetros D y λ1 del sistema de 
lasi�
a
ión BCD dea
uerdo a lo expli
ado en la se

ión 2.1. En la tabla 3.4 se en
uentran losvalores obtenidos para los parámetros fundamentales: las dos primeras 
olum-nas 
orresponden a la nomen
latura de Ahmed (1962) y a la identi�
a
iónalternativa (ID); en las siguientes 
olumnas se detallan los valores obtenidospara D, λ1, tipo espe
tral y 
lase de luminosidad (TE y CL), Teff , log g, Mv,y Mbol; en la última 
olumna �gura la 
antidad de medi
iones realizadas 
adaobjeto. Las estrellas CPD -60 3131, CPD -60 3128, HD 306798, HD 308740,HD 306657 y V* BF Cen (NGC 3766 24, 27, 239, 243, 264 y 316 respe
ti-vamente) tienen un valor de D y/o λ1 mayor al del intervalo para el 
ualestán publi
adas las 
alibra
iones por lo que sus parámetros fundamentalesfueron determinados por extrapola
ión de las 
alibra
iones. Mientras que eltipo espe
tral se obtuvo, a partir de la temperatura estimada, del trabajo deAllen (1955).De la se

ión anterior podemos ver que la fotometría en
ontrada en laliteratura es bastante es
asa. El pro
edimiento para 
al
ular el módulo dedistan
ia 
onsistió en tomar las magnitudes aparentes, mv, medidas por Sher(1965); Moitinho et al. (1997) 
on sus respe
tivos ex
esos de 
olor. En el 
asode la fotometría de SIMBAD utilizamos un valor promedio del ex
eso de 
olor
al
ulado 
on los valores de la tabla 3.1, E(B-V) = 0.2 mag. Adoptando unvalor de Rv = 3.1 y nuestras estima
iones para la magnitud visual absoluta,en
ontramos tres valores para el módulo de distan
ia: 9.79±0.30, 10.00±0.31y 10.43±0.32 mag para las tres medi
iones respe
tivamente, 
uya equiva-len
ia en párse
s es: 907±115, 999±140 y 1200±180 p
. Estos resultados sepueden ver en las tablas 3.5, 3.6 y 3.7; las dos primeras 
olumnas 
orrespon-den a las identi�
a
iones de los objetos, la segunda al valor de la magnitudabsoluta que obtuvimos según lo des
rito anteriormente (tabla 3.4), en later
era �guran las magnitudes aparentes dadas por los trabajos men
iona-dos, y las dos últimas 
olumnas 
orresponden a los valores que obtuvimos demódulo de distan
ia 
on sus respe
tivos errores. Promediando estos valorespodemos tomar 
omo módulo de distan
ia a (mv − Mv)0 = 10.07±0.3 magque 
orresponde a una distan
ia de 1030±150 p
.
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CAPÍTULO 3. NGC 3766Tabla 3.4: Parámetros fundamentales de las estrellas observadas obtenidos utili-zando el sistema de 
lasi�
a
ión BCD y las 
alibra
iones dadas por Zore
 (1986) yZore
 et al. (2009). NGC 3766Nro ID D λ1 T.E y C.L Teff log g Mv Mbol NroAhmed [dex℄ [Å℄ [K℄ [dex℄ [mag℄ [mag℄ de observa
iones0001 ALS 2398 0.259 51.60 B5 IV 16250 3.90 -1.25 -2.50 10005 HD 306794 0.162 89.84 B4-5 21400>4.30 -1.50 -4.00 10015 ALS 2408v 0.261 52.89 B5 IV 16250 3.91 -1.20 -2.45 10024 CPD-60 3131 0.336 82.14 B7-8 12400>4.30 -0.45 -0.57 10026 CPD-60 3125 0.191 53.98 B3 V 20000 4.00 -1.90 -3.80 10027 CPD-60 3128 0.283 87.02 B5 14000>4.30 -0.70 -1.54 10030 CPD-60 3135 0.295 69.80 B7 VI 13500>4.30 -0.04 -1.50 10055 CPD-60 3138 0.445 68.74 A0 V 10200 4.25 0.50 0.19 10097 CPD-60 3098 0.273 92.51 B7 VI 14500>4.30 -0.55 -1.57 10151 CD-60 3626 0.281 74.50 B7 VI 14500>4.30 -0.50 -1.54 10169 HD 100969 0.188 53.69 B3 V 20000 4.00 -1.87 -3.78 20209 HD 306800 0.250 72.12 B5 VI 15500∼4.40 -0.54 -2.20 10232 HD 100943 0.123 21.02 B5 Ib (Be) 16000 2.25 -8.00 -8.63 20239 HD 306798 0.238 73.50 B5 VI 17000∼4.40 -0.60 -2.35 10240 ALS 2401 0.224 30.95 B4 III (Be) 15500 2.75 -4.00 -4.75 10243 HD 308740 0.304 80.76 B9 VI 13000>4.57 -0.50 -1.40 10264 HD 306657 0.198 84.58 B3 (Be) 19000>4.30 -1.10 -3.10 10291 HD 306793 0.271 66.67 B6 VI 15000∼4.32 -0.50 -1.90 10301 CPD-60 3087 0.225 63.54 B5 V 16000∼4.35 -0.51 -2.10 10316 V* BF Cenb 0.211 101.11B3 18500>4.70 -1.00 -2.90 10317 HD 306785 0.191 58.11 B3 V 20000 4.12 -1.70 -3.65 10326 HD 100840 0.238 51.30 B4 V 17000 3.95 -1.45 -2.58 1
· · · HD 306644 0.372 49.27 B8 IV 12500 3.92 -0.50 -1.00 2
· · · HD 306778 0.223 56.16 B3-4 V 18400 4.08 -0.50 -3.14 1
· · · HD 306784 0.344 48.01 B7 IV 13200 3.88 -0.74 -1.34 1
· · · HD 306787 0.298 71.21 B8 VI 13000∼4.43 -0.20 -1.40 1
· · · HD 306788 0.199 57.84 B3 V 19550 4.06 -1.50 -3.39 1
· · · HD 308743 0.261 61.21 B5 V 15600 4.24 -0.63 -2.20 1
· · · HD 308852 0.318 53.71 B6 V (Be) 13700 4.10 -4.43 -1.35 1
· · · Cl NGC 3766 MG 029 0.272 74.99 B6 VI 14600>4.47 -0.61 -1.68 1
· · · Cl NGC 3766 MG 116 0.303 73.49 B7 VI 12500>4.53 -0.05 -1.40 1
· · · Cl NGC 3766 MG 177 0.221 64.39 B4 V 18000 4.25 -1.05 -2.58 1(b) Binaria e
lipsante tipo algol(v) Variable eruptiva 27



CAPÍTULO 3. NGC 3766Tabla 3.5: Módulos de distan
ia 
al
ulados a partir de las observa
iones de Sher(1965) utilizando un ex
eso de 
olor E(B-V) = 0.19.Nro ID Mv mvSher
(mv − Mv)0Ahmed [mag℄ [mag℄ [mag℄0015 ALS 2408 -1.20 8.56 9.17±0.30024 CPD-60 3131 -0.45 11.29 11.15±0.30026 CPD-60 3125 -1.90 9.06 10.37±0.30027 CPD-60 3128 -0.70 8.46 8.57±0.30030 CPD-60 3135 -0.04 11.08 10.53±0.30055 CPD-60 3138 0.50 10.77 9.68±0.30326 HD 100840 -1.45 8.18 9.04±0.3

(mv − Mv)0 = 9.79±0.30 magd = 907±125 p
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CAPÍTULO 3. NGC 3766Tabla 3.6: Módulos de distan
ia 
al
ulados a partir de las observa
iones de Moi-tinho et al. (1997) utilizando un ex
eso de 
olor E(B-V) = 0.20.Nro ID Mv mvMoitinho
(mv − Mv)0Ahmed [mag℄ [mag℄ [mag℄0001 ALS 2398 -1.25 8.59 9.22±0.30005 HD 306794 -1.50 8.17 9.05±0.30015 ALS 2408 -1.20 8.51 9.09±0.30024 CPD-60 3131 -0.45 11.33 11.16±0.30026 CPD-60 3125 -1.90 9.21 10.49±0.30027 CPD-60 3128 -0.70 8.42 8.50±0.30030 CPD-60 3135 -0.04 11.10 10.52±0.30055 CPD-60 3138 0.50 11.17 10.05±0.30097 CPD-60 3098 -0.55 9.63 9.56±0.30151 CD-60 3626 -0.50 10.39 10.27±0.30169 HD 100969 -1.87 9.15 10.40±0.20209 HD 306800 -0.54 10.57 10.49±0.50326 HD 100840 -0.50 9.70 9.58±0.3

· · · Cl* NGC 3766 MG 116 -0.05 12.18 11.61±0.3
(mv − Mv)0 = 10.00±0.31 magd = 999±140 p
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CAPÍTULO 3. NGC 3766Tabla 3.7: Módulos de distan
ia 
al
ulados a partir de las observa
iones que �gu-ran en SIMBAD utilizando un ex
eso de 
olor E(B-V) = 0.193.Nro ID Mv mvSIMBAD
(mv − Mv)0Ahmed [mag℄ [mag℄ [mag℄0001 ALS 2398 -1.25 8.63 9.28±0.30005 HD 306794 -1.50 8.16 9.06±0.30015 ALS 2408 -1.20 8.54 9.14±0.30024 CPD-60 3131 -0.45 11.3 11.15±0.30026 CPD-60 3125 -1.90 9.06 10.36±0.30027 CPD-60 3128 -0.70 8.46 8.56±0.30030 CPD-60 3135 -0.04 11.10 10.54±0.30055 CPD-60 3138 0.50 10.33 9.23±0.30097 CPD-60 3098 -0.55 9.62 9.57±0.30151 CD-60 3626 -0.50 9.40 9.30±0.30169 HD 100969 -1.87 9.17 10.44±0.30209 HD 306800 -0.54 10.80 10.74±0.30232 HD 100943 -8.00 7.15 14.55±0.50239 HD 306798 -0.60 9.37 9.37 ±0.30240 ALS 2401 -4.00 9.61 13.01±0.50243 HD 308740 -0.50 11.10 11.00±0.30264 HD 306657 -1.10 10.49 10.99±0.50291 HD 306793 -0.50 10.67 10.58±0.30301 CPD-60 3087 -0.51 10.90 10.81±0.30316 V* BF Cen -1.00 8.81 9.21±0.30317 HD 306785 -1.70 9.72 10.82±0.30326 HD 100840 -1.45 8.190 9.04±0.3

· · · HD 306778 -0.50 9.80 9.70±0.3
· · · HD 306788 -1.50 10.00 10.90±0.3
· · · HD 308852 -4.43 10.10 13.93±0.3
· · · Cl* NGC 3766 MG 116 -0.05 10.29 9.74±0.3

(mv − Mv)0 = 10.43±0.32 magd = 1200±180 p
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CAPÍTULO 3. NGC 3766Como podemos ver, el error 
ometido en la estima
ión del módulo de dis-tan
ia es de σ(mv−Mv)0 ∼ 0.3 mag (
orrespondiente a una distan
ia de ∼200p
 que es mu
ho mayor que el tamaño del 
úmulo), de aquí que las estrellas
uyos módulos de distan
ia se aparten más de 1 mag ∼ 3 σ(mv−Mv)0 , podría-mos pensar que no pertene
en al 
úmulo. Es de
ir que vamos a 
onsiderar
omo miembros del 
úmulo a aquellos objetos 
uyos módulos de distan
iasea 9.10 mag < (mv − Mv)0 < 11.10 mag. Según este 
riterio, las estrellasNGC 3766 5, 15, 232, 240, 326 y HD 308852 tienen mu
has probabilidadesde no pertene
er al 
úmulo, y las denotaremos 
omo PNM-1 (tablas 3.5, 3.6y 3.7). Mientras que las estrellas NGC 3766 1, 55 y 151 podrían ser posiblesno miembros, las denotaremos PNM-2. Además re
ordemos que las estrellasNGC 3766 24, 27, 239, 243, 264 y 316 tienen errores de 
alibra
ión por loque no fueron tenidos en 
uenta, y las llamaremos MC. En la �gura 3.2 sepueden ver los miembros (M), los posibles no miembros (PNM-1 y PNM-2) ylas estrellas 
on problemas en la 
alibra
ión (MC) men
ionadas anteriormen-te. Enton
es, re
al
ulando los valores del módulo de la distan
ia sin tener en
uenta a las estrellas NGC 6087 232, 240 y HD 308852 (de a
uerdo al 
riterioanterior) obtuvimos un valor de 9.92±0.30 mag, que equivale a 965±135 p
.Estos valores son muy inferiores a los obtenidos en la literatura.Para determinar la edad utilizamos las iso
ronas de Bressan et al. (1993),des
ritas en la subse

ión 2.1.1 y la gigante CD-60 3621 medida por Levesqueet al. (2005). De la �gura 3.3 se puede observar que la edad del 
úmulo sería16 Myr < t < 24 Myr.
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CAPÍTULO 3. NGC 3766

Figura 3.2:Miembros (M), posibles no miembros (PMN-1 y PNM-2) y las estrellas
on problemas de 
alibra
ión (MC) en NGC 3766 junto 
on las iso
ronas dadas porBressan et al. (1993).
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CAPÍTULO 3. NGC 3766

Figura 3.3: Ajuste de las iso
ronas dadas por Bressan et al. (1993) en el 
úmuloNGC 3766 junto 
on la estrella gigante CD-60 3621 medida por Levesque et al.(2005).
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CAPÍTULO 3. NGC 37663.3. Dis
usiónHemos presenatado un método para determinar parámetros fundamenta-les de objetos en 
úmulos abiertos basado en estudios espe
trofotométri
osutilizando el sistema BCD. Estos datos nos permitieron determinar la dis-tan
ia y la edad del 
úmulo NGC 3766.En esta se

ión vamos a 
omparar nuestros resultados 
on los en
ontra-dos en la literatura que 
orresponden, en su mayoría, a estudios fotométri
os.En primer lugar analizaremos las dis
repan
ias entre los tipos espe
trales de-terminados por S
hild (1970) y los que �guran en SIMBAD 
on nuestrasestima
iones para las estrellas observadas del 
úmulo NGC 3766 (tabla 3.8,las tres últimas 
olumnas 
orresponden a los TE y CL dadas por S
hild(1970), SIMBAD y el presente trabajo, respe
tivamente). Se puede observarque muy po
as estrellas tienen determinada su 
lase de luminosidad. Conrespe
to al tipo espe
tral, la 
lasi�
aión BCD di�ere en dos o tres subtiposespe
trales tendiendo a dar tipos espe
trales más tardíos que los determi-nados anteriormente. Esta dis
repan
ia está dentro de las diferen
ias típi
asesperada para el sistema BCD (Zore
 et al., 2009).En rela
ión al módulo de distan
ia, el valor que hemos obtenido, (mv −

Mv)0 = 9.92±0.30, resulta ser menor que los en
ontrados en la literatura. Estevalor lo obtuvimos ha
iendo el promedio entre las tres fotometrías men
iona-das anteriormente. En este 
ál
ulo hemos des
artado las estrellas NGC 3766232, 240 y HD 308852 debido a que tienen un valor de módulo de distan
iamuy grande (∼14.55, ∼13.06 y ∼13.93, respe
tivamente). Si no tuviéramosen 
uenta esto, el valor determinado sería levemente mayor, (mv − Mv)0 ∼10.07 mag, resultado que se a
er
a a lo obtenido por Winnenburg (1973) de10.92 mag.La dis
repan
ia en el módulo de distan
ia obtenida empleando las magni-tudes absolutas del sistema BCD y aquel derivado por otros autores, podríadeberse a que los valores en
ontrados en la literatura están basados en de-termina
iones de magnitudes absolutas derivadas a partir del tipo espe
tral(S
hild, 1970), siendo éstos más tempranos que los derivados en este trabajo.Por otra parte hay que 
onsiderar que este es un 
úmulo muy ri
o en estrellas Be 
on lo 
ual la 
lasi�
a
ión espe
tral es más in
ierta.
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CAPÍTULO 3. NGC 3766Tabla 3.8: Tipos espe
trales y 
lases de luminosidad de las estrellas observadasdel 
úmulo NGC 3766 obtenidas por S
hild (1970), las que �guran en SIMBAD ynuestras determina
iones.Nro ID TE/CLSchild TE/CLSIMBAD TE/CLEste trabajoAhmed0001 ALS 2398 B2 IV (pe) B2 IV (pe) B5 IV0005 HD 306794 B1.5 III B1 B4-50015 ALS 2408 B2 III B2 III (v) B5 IV0024 CPD-60 3131 · · · · · · B7-80026 CPD-60 3125 B2 IV (ne) B2 (Be) B3 V0027 CPD-60 3128 B2 IV-V B2 IV-V B50030 CPD-60 3135 · · · · · · B7 V0055 CPD-60 3138 · · · · · · A0 V0097 CPD-60 3098 B2 V B1.5 III B7 VI0151 CD-60 3626 · · · B2.5 V B7 VI0169 HD 100969 · · · B2-5 B3 V0209 HD 306800 · · · B9 B5 VI0232 HD 100943 B4 Ia B1 Iab-Ib (e) B4 III (Be)0239 HD 306798 · · · Be B5 VI0240 ALS 2401 · · · Be B4 III (Be)0243 HD 308740 · · · B5 B90264 HD 306657 · · · B8 (Be) B3 (Be)0291 HD 306793 · · · B3 V (e) B6 VI0301 CPD-60 3087 · · · B3 V (e) B5 V0316 V* BF Cen B2 IV B8 (b) B30317 HD 306785 · · · B2 III B3 V0326 HD 100840 B2 III B7 B4 V
· · · HD 306644 · · · B8 B8 IV
· · · HD 306778 · · · B8 B3-4 V
· · · HD 306784 · · · B5 B7 IV
· · · HD 306787 · · · B9 B8 VI
· · · HD 306788 · · · B9 B3 V
· · · HD 308743 · · · B8 B5 V
· · · HD 308852 · · · B5 B6 V (Be)
· · · Cl* NGC 3766 MG 029 · · · · · · B6 VI
· · · Cl* NGC 3766 MG 116 · · · · · · B7 VI
· · · Cl* NGC 3766 MG 177 · · · · · · B4 V(e) Estrella 
on líneas en emisión(b) Binaria e
lipsante tipo algol(v) Variable eruptiva(pe) Línea Hγ puntiaguda y emisión in
ipiente en Hβ(ne) Emisión moderada en Hβ 35



CAPÍTULO 3. NGC 3766En rela
ión a la determina
ión de parámetros fundamentales en
ontramosel trabajo realizado por M
Swain et al. (2008) des
rito anteriormente, dondelos valores de la Teff y el log g fueron obtenidos a partir del ajuste de laslíneas Hγ y de HeI λλ4143, 4388, 4471 Å, y de la fotometría de Strömgren.En las tablas 3.9 y 3.10 se muestran estos valores obtenidos (
olumnas 3y 4) por M
Swain et al. (2008) y los determinados en el presente trabajo(
olumnas 5 y 6). De aquí observamos que las temperaturas efe
tivas di�erenpara algunos objetos, entre 2000 y 4000 K. La dis
repan
ia puede deberse aque las estrellas en 
omún son en su mayoría estrellas Be. Para determinar
Teff de las estrellas Be, M
Swain et al. (2008) empleó las líneas de HeI,sin embargo estas líneas no son menos sensibles a la temperatura efe
tiva.Mientras que el logaritmo de la gravedad di�ere entre 0.6 y 1.3 dex ya quelas alas de di
has líneas muestran una pequeña dependen
ia 
on la gravedadsuper�
ial.Por otro lado, determinamos la edad de NGC 3766 utilizando las iso
ronasdadas por Bressan et al. (1993) y la ubi
a
ión de la estrella gigante CD-603621 medida por Levesque et al. (2005). Nuestro resultado, 16 Myr < t <24 Myr, está de a
uerdo 
on el valor obtenido por Yilmaz (1976) (22 Myr) yMoitinho et al. (1997) (24 Myr).Tabla 3.9: Compara
ión de los valores de la Teff y sus errores determinados porM
Swain et al. (2008) y en este trabajo.Nro ID TeffMcSwain

∆TeffMcSwain
TeffEste trabajo

∆TeffEste trabajoAhmed [K℄ [K℄ [K℄ [K℄0001 ALS 2398 18725 301 16250 5000015 ALS 2408v 18399 301 16250 5000024 CPD-60 3131 16760 250 12400 5000026 CPD-60 3125 18274 301 20000 10000027 CPD-60 3128 18817 301 14000 5000151 CD-60 3626 17834 400 14500 5000169 HD 100969 19420 300 20000 10000239 HD 306798 19660 250 17000 10000240 ALS 2401 16301 301 15500 5000264 HD 306657 19580 301 19000 10000291 HD 306793 18995 301 15000 500(v) Variable eruptiva
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CAPÍTULO 3. NGC 3766Tabla 3.10: Compara
ión de los valores de log g y sus errores determinados porM
Swain et al. (2008) y en este trabajo.Nro ID log gMcSwain ∆ log gMcSwain log gEste trabajo ∆ log gEste trabajoAhmed0001 ALS 2398 3.34 0.09 3.90 0.20015 ALS 2408v 3.30 0.09 3.91 0.20024 CPD-60 3131 3.98 0.03 4.70 0.20026 CPD-60 3125 3.49 0.09 4.00 0.10027 CPD-60 3128 3.31 0.09 4.60 0.20151 CD-60 3626 3.82 0.10 4.52 0.20169 HD 100969 3.48 0.02 4.00 0.10239 HD 306798 3.73 0.02 4.40 0.10240 ALS 2401 3.51 0.10 2.75 0.70264 HD 306657 4.00 0.09 4.45 0.10291 HD 306793 4.02 0.09 ∼4.32 0.1(v) Variable eruptiva
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CAPÍTULO 4 NGC 6087

Figura 4.1: NGC 6087

El 
ampo de Normaes uno de los se
toresmás enroje
idos de laVía Lá
tea, 
on fuertesvaria
iones de absor
iónimponiendo di�
ultadespara estudios fotométri-
os en el rango ópti
o.El 
úmulo abierto NGC6087 (α = 16h 18.m8 y
δ = −57◦ 56

′) es unode los 
úmulos más bri-llantes de la región yse ubi
a 
er
a del lí-mite sur de la 
ons-tela
ión de Norma, enuna región uniformemen-te os
ure
ida del brazode Sagitario-Carina denuestra Galaxia.
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CAPÍTULO 4. NGC 60874.1. Estudios fotométri
osFernie (1961) realizó observa
iones fotoelé
tri
as del 
úmulo 
on la �na-lidad de estudiar la estrella 
efeida S Nor, que está ubi
ada 
er
a del 
entroópti
o del 
úmulo. Con observa
iones de 58 estrellas, Fernie estimó el ex-
eso de 
olor, la absor
ión interestelar y el módulo de distan
ia: E(B-V) =0.22, Av = 0.67 mag y (mv − Mv)0 = 9.4±0.1 mag, respe
tivamente. Pos-teriormente, Landolt (1964) llevó a 
abo un nuevo relevamiento fotográ�
o.Observó 55 estrellas de NGC 6087 
uyas magnitudes se obtuvieron usando
urvas de 
alibra
ión de�nidas por las magnitudes de las estrellas estándar.Luego, apli
ando las 
urvas de desvia
ión evolutiva del método de Johnson(1960) en
ontró un módulo de distan
ia (mv−Mv)0 = 9.8±0.1 mag, habiendoadoptado un ex
eso de 
olor E(B-V) = 0.20 mag (que 
orresponde al valormedio de los datos de Irwin (1958) y Fernie (1961)).Para el estudio de la 
efeida S Nor es ne
esario 
ono
er 
on exa
titudel módulo de distan
ia y el enroje
imiento. Con este objetivo Breger (1966)observó 37 estrellas, en el sistema fotométri
o UBV, 
uyas magnitudes y 
olo-res tienen un error menor que ±0.01 mag. De sus observa
iones fotoelé
tri
asdeterminó un valor para el ex
eso de 
olor E(B-V) = 0.20±0.01 mag y unaabsor
ión visual Av = 0.60 mag, habiendo adoptado un valor de Rv = 3.0. Elmódulo de distan
ia que derivó, ajustando las se
uen
ias prin
ipales en losdiagramas V Vs. (B-V) y V Vs. (U-B), 
orresponde a un valor de 9.7 mag.Sin embargo, ninguno de estos estudios satisfa
e estri
tamente todos los
riterios para la transforma
ión lineal del sistema UBV espe
i�
ado por John-son (1963). Dado que los errores sistemáti
os en la fotometría 
ontribuyen alos errores en las estima
iones del enroje
imiento y la distan
ia del 
úmulo.Por esto, Turner (1986) realizó un nuevo estudio fotoelé
tri
o del 
úmuloNGC 6087 
on el �n de obtener una mejor determina
ión del enroje
imientoy la distan
ia, además de determinar datos más detallados de los miembrosdel 
úmulo mejorando los resultados en
ontrados por Landolt (1964). En esetrabajo se observaron 31 estrellas en la región próxima a S Nor, obteniéndoseun ex
eso de 
olor E(B-V)∼0.18 mag y un módulo de distan
ia (mv − Mv)0= 9.78±0.03 mag.Posteriormente, Sagar & Cannon (1997) hi
ieron observa
iones CCD enlas bandas U, B, V, R e I que fueron usadas para generar los diagramas
olor-
olor y 
olor-magnitud de varios 
úmulos abiertos jóvenes: NGC 3228,NGC 4103, NGC 5662 y NGC 6087. La muestra 
onsistió en ∼2000 estrellasmás brillantes que V = 20 mag. En
ontraron que los datos fotoelé
tri
os ob-tenidos por diferentes grupos 
on
uerdan muy bien entre sí y 
on los datosobtenidos 
on el CCD por Sagar. Con respe
to a la estima
ión de la extin
ióninterestelar de los 
úmulos, generaron el diagrama (U-B) Vs. (B-V) aparente39



CAPÍTULO 4. NGC 6087para todas las estrellas observadas de 
ada 
úmulo. Para identi�
ar la se-
uen
ia prin
ipal en di
hos 
úmulos, 
onstruyeron los diagramas aparentesV Vs. (B-V); V Vs. (U-B); V Vs. (V-R) y V Vs. (V-I) para todas las es-trellas. Adoptando una in
lina
ión para el ve
tor de enroje
imiento igual aE(U-B)/E(B-V) = 0.72 y ajustando la ZAMS intrínse
a dada por Aller et al.(1982) para las estrellas de MS 
on tipos espe
trales más tempranos que A0,en
ontraron para NGC 6087 un valor medio del ex
eso de 
olor E(B-V) =0.22 mag. Para determinar el módulo de distan
ia estudiaron los diagramasintrínse
os V0 Vs. (B−V )0; V0 Vs. (U−B)0; V0 Vs. (V −R)0 y V0 Vs. (V −I)0de 
ada 
úmulo, en los 
uales fueron in
luidas las observa
iones fotoelé
tri-
as he
has anteriormente por Fernie (1961), Breger (1966) y Turner (1986).Usando el mismo valor de E(B-V) para todas la estrellas del 
úmulo, y ajus-tando la ZAMS dada por Aller et al. (1982) a los diagramas V0 Vs. (B −V )0y V0 Vs. (U − B)0 en
ontraron un valor medio (mv − Mv)0 = 9.9±0.3 mag.Nuevas observa
iones en el sistema ubvyβ fueron he
has por Kalt
heva(2009), que 
ombinadas 
on todos los datos ubvyβ disponibles (publi
ados yno publi
ados) lograron una muestra de 130 estrellas O y B 
on una mag-nitud límite alrededor de V = 9.5 mag y que 
ontiene a las estrellas másbrillantes de los 
úmulos abiertos NGC 6087, Ly 6, el 
ampo 2158 de Loden,las aso
ia
iones OB Nor OB1, y estrellas ubi
adas en las dire

iones de R 103y R 105. Esta muestra les permitió estudiar las distintas agrupa
iones en ladire

ión de Norma, donde la mayoría de las estrellas delinean un segmento
onsistente 
on la ubi
a
ión del brazo de Sagitario-Carina.Para 
al
ular la distan
ia y absor
ión interestelar adoptaron la 
lasi�
a-
ión de luminosidad (LC) disponible en SIMBAD. El pro
edimiento apli
adopor Kalt
heva para obtener los ex
esos de 
olor y las distan
ias estelares estádes
rito en detalle en el trabajo realizado por Kalt
heva & Hildit
h (2000).Empleando el diagrama c1 Vs. (b-y) en
uentran que muy po
as estrellas es-tán moderadamente enroje
idas, por lo que utilizaron Rv = 3.2 y E(B-V)= E(b-y)/0.74 para obtener V0. Para derivar los valores de Mv de todas lasestrellas emplearon la 
alibra
ión de Balona & Shobbrook (1984). Para aque-llas estrellas 
on valores de Hβ fuera del límite de la 
alibra
ión de Mv, y lasestrellas 
on líneas de emisión, 
al
ularon Hβ a partir de c0 para obtener Mv.De a
uerdo a esto, Kalt
heva & Hildit
h (2000) en
ontraron que la distan
iaa NGC 6087 es de 886±50 p
.En la tabla 4.1 se muestran las magnitudes aparentes en la banda Vde nuestra muestra de objetos, medidas por los distintos autores: la primer
olumna 
orresponde a la nomen
latura según Fernie (1961) y Breger (1966),en la 
olumna siguiente �gura una identi�
a
ión alternativa para 
ada objeto,en las 
olumnas que siguen se detallan los valores de las magnitudes aparentesdeterminadas por 
ada autor, y en las dos últimas 
olumnas se indi
a la40



CAPÍTULO 4. NGC 6087membresía de 
ada estrella al 
úmulo, según los 
riterios de Feast (1957)(velo
idad radial) y King (1982) (movimientos propios).En la tabla 4.2, 
olumnas 3, 4 y 5, se detallan los valores de los ex
esos de
olor, los módulos de distan
ia y distan
ias, respe
tivamente, determinadosen los trabajos des
ritos anteriormente.Tabla 4.1: Magnitudes aparentes de las estrellas observadas en el 
úmulo NGC6087 obtenidas de la literatura. En las dos últimas 
olumnas se lista la probabilidadde membresía según medi
iones de velo
idades radiales (Feast, 1957) y movimientospropios (King, 1982).Nro ID mvF ernie
mvLandolt

mvBreger
mvT urner

mvKaltcheva
mvSIMBAD

PVr
PµFernie/Breger007 HD 146483 8.28 8.31 8.28 8.28 8.30 8.29 M M?008 HD 146448 8.97 8.97 9.00 8.97 9.03 9.02 M M009 HD 146484e 9.41 · · · 9.44 9.44 9.44 9.48 · · · · · ·010 HD 146324e 7.93 7.80 7.94 7.95 7.95 7.92 M · · ·011 HD 146294 9.40 9.37 9.41 9.39 9.41 9.43 M M014 CPD-57 7791 9.64 9.64 9.70 · · · · · · 9.70 M M015 HD 146204 10.14 10.14 10.18 · · · 10.16 10.19 M M025 CPD-57 7817cp 9.69 9.84 10.05 10.01 · · · 9.82 M M033 NGC 6087 33 11.96 11.95 · · · · · · · · · 11.97 · · · · · ·035 HD 146428 · · · · · · 10.10 10.08 · · · 10.07 · · · · · ·036 NGC 6087 36 · · · 10.18 10.38 10.38 · · · 10.36 M M101 NGC 6087 101 · · · 11.25 · · · · · · · · · 11.25 · · · · · ·128 CD-57 6341 · · · 8.71 8.72 8.71 · · · 8.72 M M129 NGC 6087 129 · · · 9.75 9.75 9.72 · · · 9.75 M NM156 CD-57 6346 · · · · · · 12.28 · · · · · · 9.20 · · · · · ·(e) Estrella 
on líneas en emisión identi�
adas en SIMBAD(
p) Estrella quími
amente pe
uliar

mvF ernie fotometría obtenida del trabajo de Fernie (1961)
mvLandolt

fotometría obtenida del trabajo de Landolt (1964)
mvBreger fotometría obtenida del trabajo de Breger (1966)
mvT urner fotometría obtenida del trabajo de Turner (1986)
mvKaltcheva

fotometría obtenida del trabajo de Kalt
heva (2009)
mvSIMBAD fotometría obtenida de SIMBAD
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CAPÍTULO 4. NGC 6087Tabla 4.2: Ex
esos de 
olor, módulos de distan
ia y distan
ias en párse
s del
úmulo NGC 6087 obtenidos por distintos autores.Trabajos E(B-V) (mv − Mv)0 Distan
ia[mag℄ [mag℄ [p
℄Fernie (1961) 0.22 9.4±0.1 758±36Landolt (1964) 0.20 9.8±0.1 912±43Breger (1966) 0.20 9.7 871Turner (1986) 0.18 9.78±0.03 904±12Sagar & Cannon (1997) 0.22 9.9±0.3 955±141Kalt
heva & Hildit
h (2000) · · · · · · 886±50En lo 
on
erniente a la edad del 
úmulo se en
uentra que las estrellasmás brillantes son las que muestran indi
ios de la evolu
ión estelar. SegúnMaitzen (1985) la edad de NGC 6087 es de 51 Myr. Este valor fue estimadodel diagrama V Vs. U-B usando la fotometría UBV de Breger (1966). Porsu parte, Turner (1986) estimó una edad de 50±10 Myr 
on la posi
ión delpunto de turn-o� de la se
uen
ia prin
ipal. Posteriormente Sagar & Cannon(1997) determinaron la edad ajustando las iso
ronas teóri
as de evolu
iónestelar dadas por Bertelli et al. (1994) en el 
orrespondiente diagrama. Asíobtuvieron una edad de 65 Myr para NGC 6087. En la nueva versión delCOCD (Catálogo de Datos de Cúmulos Abiertos Khar
henko et al. (2005))la edad determinada para este 
úmulo es de log t = 7.93 (que equivale a 85Myr). Estos resultados se detallan en la tabla 4.3.Tabla 4.3: Estima
iones de la edad del 
úmulo NGC 6087 en
ontradas en laliteratura. Trabajos Edad[Myr℄Maitzen (1985) 51Turner (1986) 50±10Sagar & Cannon (1997) 65Khar
henko et al. (2005) 85
42



CAPÍTULO 4. NGC 60874.2. ResultadosComo podemos notar la mayoría de los trabajos utilizan datos fotomé-tri
os para la determina
ión del ex
eso de 
olor, el módulo de distan
ia yla edad del 
úmulo. En esta se

ión des
ribiremos los resultados obtenidosa partir de nuestras observa
iones espe
tros
ópi
as, para luego 
ontrastarlos
on los datos detallados anteriormente.En primer lugar determinamos los parámetros fundamentales de las es-trellas observadas utilizando los valores medidos de D y λ1 del sistema de
lasi�
a
ión BCD y las 
alibra
iones dadas por Zore
 (1986) y Zore
 et al.(2009), de a
uerdo a lo expli
ado en la se

ión 2.1. De este modo obtuvimostipo espe
tral y 
lase de luminosidad (TE y CL), Teff , log g, Mv, y Mbol paratodas la estrellas. Estos resultados se muestran en la tabla 4.4: las dos pri-meras 
olumnas 
orresponden a la nomen
latura de Fernie (1961) y Breger(1966), y a la identi�
a
ión alternativa; en las siguientes 
olumnas se detallanlos valores obtenidos para D, λ1 y los parámetros fundamentales men
iona-dos anteriormente; en la última 
olumna de la tabla si indi
a la 
antidad deve
es que fue observado 
ada objeto.Las estrellas NGC 6087 33, 101 y 129 tienen valores de D y/o λ1 que noestán in
luidos dentro del rango de las 
alibra
iones BCD men
ionadas. Porlo que sus magnitudes absolutas y bolométri
as fueron obtenidas a partir delos tipos espe
trales que nosotros hemos determinado y empleando los valo-res estándares para estrellas enanas dada por Allen (1955) y las 
orre

ionesbolométri
as brindadas por Flower (1977), respe
tivamente. El resto de losparámetros fueron determinados extrapolando las tablas de Zore
 presenta-das en el 
apítulo 2. Como vimos en la se

ión 2.2, las estrellas NGC 60877 y 9 fueron observadas 
on dos meses de diferen
ia. Las dis
repan
ias entrelas dos observa
iones indi
arían que son objetos variables que presentan elfenómeno Be, por lo 
ual, en la tabla 4.4, �guran dos ve
es. En el 
apítulo 6retomaremos esta dis
usión.Para estimar el módulo de distan
ia vamos a tomar las magnitudes apa-rentes mv y el ex
eso de 
olor medidos por Breger (1966) (para las estrellasNGC 6087 33 y 101 tomaremos los valores medidos por Landolt (1964))y las magnitudes extraídas de SIMBAD 
on un ex
eso de 
olor promedioE(B-V) = 0.204. Así, 
onsiderando Rv = 3.1 podemos 
al
ular el módulo dedistan
ia para 
ada estrella y, ha
iendo un promedio, obtenemos el módulode distan
ia del 
úmulo; luego de la fotomatría dada por Breger obtuvimos
(mv − Mv)0 = 9.37±0.32 mag que equivale a una distan
ia de 750±110 p
;y de la fotometría de SIMBAD obtuvimos que (mv −Mv)0 = 9.17±0.32 magque 
orresponde a una distan
ia de 685±100 p
. Los resultados obtenidosse muestran en las tablas 4.5 y 4.6. Ha
iendo un promedio de estos valoresobtenemos un valor para el módulo de distan
ia de (mv −Mv)0 = 9.27±0.32mag que 
orresponde a una distan
ia d = 700±100 p
. 43



CAPÍTULO 4. NGC 6087

Tabla 4.4: Parámetros fundamentales obtenidos empleando el sistema de 
lasi�-
a
ión BCD y las 
alibra
iones dadas por Zore
 (1986) y Zore
 et al. (2009).NGC 6087Nro ID D λ1 TE y CL Teff log g Mv Mbol NroFernie/Breger [dex℄ [Å℄ [K℄ [dex℄ [mag℄ [mag℄ de observa
iones0007 HD 146483 0.300 30.67 B6 III (Be) 12500 2.83 -2.80 -3.50 10007 HD 146483 0.240 60.02 B4 V (Be) 16700 4.21 -0.88 -2.50 10008 HD 146448 0.280 51.11 B5 V 15000 4.00 -0.95 -2.00 10009 HD 146484 0.285 79.42 B8 VI (Be) 14000 >4.30 -0.65 -1.70 10009 HD 146484 0.350 52.58 B7 V (Be) 12500 4.00 -0.45 -1.00 10010 HD 146324 0.290 41.00 B6 III (Be) 15000 3.35 -1.75 -2.50 10011 HD 146294 0.290 67.95 B7 VI (Be) 14100 ∼4.40 -0.28 -1.57 20014 CPD-57 7791 0.370 67.03 B9 V (Be) 11300 ∼4.39 0.52 -0.50 10015 HD 146204 0.310 61.57 B5 V 13750 4.28 -0.09 -1.40 10025 CPD-57 7817 0.298 68.08 B7 VI (CP) 14000 4.30 -0.20 -1.50 10033 NGC 6087 33 0.490 71.31 A1 V 9500 ∼4.40 0.88 0.74 10035 HD 146428 0.330 79.00 B9 VI 11400 4.62 -0.30 -1.00 10036 NGC 6087 36 0.310 59.96 B6 V 13900 4.24 -0.16 -1.36 10101 NGC 6087 101 0.420 90.96 A2-3 VI 10000 >4.30 3.60 3.36 10128 CD-57 6341 0.285 53.61 B5 V 15000 4.15 -0.90 -2.00 10129 NGC 6087 129 0.501 79.73 A2 V 9000 >4.30 1.30 1.21 10156 CD-57 6346 0.230 73.79 B6 VI (Be) 15000 ∼4.43 -0.63 -2.00 1
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CAPÍTULO 4. NGC 6087Tabla 4.5: Magnitudes absolutas, aparentes (Breger, 1966) y módulo de distan
iaobtenidos para 
ada estrella observada del 
úmulo NGC 6087 utilizando un ex
esode 
olor E(B-V) = 0.20.Identi�
a
ión ID Mv mvBreger
(mv − Mv)0Fernie/Breger0007 HD 146483 -2.80 8.28 10.46±0.50007 HD 146483 -0.88 8.28 8.54±0.30008 HD 146448 -0.95 9.00 9.33±0.30009 HD 146484 -0.65 9.44 9.47±0.30009 HD 146484 -0.45 9.44 9.27±0.30010 HD 146324 -1.75 7.94 9.07±0.50011 HD 146294 -0.28 9.41 9.07±0.30014 CPD-57 7791 0.52 9.70 8.56±0.30015 HD 146204 -0.09 10.18 9.65±0.30025 CPD-57 7817 -0.20 10.05 9.63±0.30033 NGC 6087 33 0.88 11.95 10.45±0.30035 HD 146428 -0.30 10.10 9.78±0.30036 NGC 6087 36 -0.16 10.38 9.92±0.30101 NGC 6087 101 3.60 11.25 7.03±0.30128 CD-57 6341 -0.90 8.72 9.00±0.30129 NGC 6087 129 1.30 9.75 7.83±0.30156 CD-57 6346 -0.63 12.28 12.29±0.3

(mv − Mv)0 = 9.37±0.32 magd = 750±110 p


45



CAPÍTULO 4. NGC 6087Tabla 4.6: Magnitudes absolutas, aparentes (dadas por SIMBAD) y módulo dedistan
ia obtenidos para 
ada estrella observada del 
úmulo NGC 6087 utilizandoun ex
eso de 
olor promedio E(B-V) = 0.204.Identi�
a
ión ID Mv mvSIMBAD
(mv − Mv)0Fernie/Breger0007 HD 146483 -2.80 8.29 10.46±0.50007 HD 146483 -0.88 8.29 8.54±0.30008 HD 146448 -0.95 9.02 9.34±0.30009 HD 146484 -0.65 9.48 9.50±0.30009 HD 146484 -0.45 9.48 9.30±0.30010 HD 146324 -1.75 7.92 9.04±0.50011 HD 146294 -0.28 9.43 9.08±0.30014 CPD-57 7791 0.52 9.70 8.55±0.30015 HD 146204 -0.09 10.19 9.65±0.30025 CPD-57 7817 -0.20 9.82 9.39±0.30033 NGC 6087 33 0.88 11.97 10.46±0.30035 HD 146428 -0.30 10.07 9.74±0.30036 NGC 6087 36 -0.16 10.36 9.89±0.30101 NGC 6087 101 3.60 11.25 7.02±0.30128 CD-57 6341 -0.90 8.72 8.99±0.30129 NGC 6087 129 1.30 9.75 7.82±0.30156 CD-57 6346 -0.63 9.20 9.20±0.3

(mv − Mv)0 = 9.17±0.32 magd = 685±100 p
Las estrellas 
uyo módulo de distan
ia se aparta signi�
ativamente del va-lor medio, podríamos 
onsiderarlas no pertene
ientes al 
úmulo. Teniendo en
uenta que el error estimado es σ(mv−Mv)0 ∼ 0.3 podríamos estable
er 
omo
riterio que las estrellas 
uyos módulos de distan
ia sea menor a 3σ(mv−Mv)0 ,es de
ir que están 
omprendidos entre 8.3 mag < (mv − Mv)0 < 10.3 mag,serán miembros del 
úmulo. Luego, en las tablas 4.5 y 4.6 (donde se indi
anlos valores medidos para 
ada estrella de forma individual 
on su respe
ti-vo error) podemos ver que los módulos de distan
ia de las estrellas NGC6087 101 y 129 se apartan bastante del valor medio. Sin embargo estos obje-tos, 
omo men
ionamos anteriormente, podrían tener errores de 
alibra
ión.También, podemos observar en estas tablas, que la estrella NGC 6087 156toma dos valores muy distintos, según la fotometría de Breger este objeto nopertene
ería al 
úmulo. Además, 
omo dijimos que la estrella NGC 6087 746



CAPÍTULO 4. NGC 6087presenta varia
iones (tabla 4.4), no vamos a 
onsiderarla en este 
riterio demembre
ía. La ubi
a
ión de estos objetos en el diagrama HR se puede veren la �gura 4.2.Finalmente, si volvemos a 
al
ular el módulo de distan
ia sin tener en
uenta la estrella NGC 6087 101, y utilizando una magnitud visual aparentede 9.2 mag para el objeto NGC 6087 156, obtenemos que (mv − Mv)0 =9.32±0.33 que se 
orresponde 
on una distan
ia d = 730±110 p
.Para estimar la edad del 
úmulo ajustamos las iso
ronas dadas por Bres-san et al. (1993). En la �gura 4.3 se puede ver que la ubi
a
ión de las estrellasde se
uen
ia prin
ipal junto 
on la posi
ión de la estrella 
efeida S Nor dauna edad de 40 Myr < t < 79 Myr.Figura 4.2: Objetos 
uyos módulos de distan
ia se apartan apre
iablemente delvalor medio: NGC 6087 7, 101, 129 y 156. Con la letra M se gra�
an los onjetospertene
ientes a NGC 6087.
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CAPÍTULO 4. NGC 6087Figura 4.3: Ajuste de las iso
ronas dadas por Bressan et al. (1993) en el 
úmuloNGC 6087 junto 
on la estrella 
efeida S Nor.
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4.3. Dis
usiónEn esta se

ión 
ontrastaremos nuestros resultados espe
tros
ópi
os 
onlos fotométri
os des
ritos anteriormente. Primeramente dis
utiremos lo 
on-
erniente a los tipos espe
trales, 
on respe
to a esto en
ontramos que Feast(1957) determinó los tipos espe
trales y 
lases de luminosidad de algunas delas estrellas pertene
ientes al 
úmulo empleando el sistema de 
lasi�
a
iónMK, y usando el Atlas de espe
tros estelares del observatorio de Yerkes. Enla tabla 4.7 se muestran las estrellas de nuestra muestra 
on la 
lasi�
a
iónsegún Feast, SIMBAD y la BCD obtenida en el presente trabajo (
olumnas3, 4, y 5 respe
tivamente). Como se puede observar en di
ha tabla, los tiposespe
trales obtenidos por Feast (1957) y los de la 
lasi�
a
ión BCD puedendis
repar en dos o tres subtipos espe
trales.En la se

ión anterior se puede observar que los valores obtenidos para losmódulos de distan
ia por diferentes autores son 
ongruentes entre sí, mientrasque las estima
iones de la edad de 
úmulo presentan mayor dispersión. El48



CAPÍTULO 4. NGC 6087valor obtenido para el módulo de distan
ia es levemente menor a los valoresreportados por otros autores, presentando el mejor a
uerdo 
on el en
ontradopor Fernie (1961) (9.4±0.1 mag). Al haber medido los módulos de distan
iaindividuales para 
ada objeto pudimos estable
er un 
riterio de pertenen
iaal 
úmulo. Con
luimos que el objeto NGC 6087 101 no sería miembro del
úmulo debido a su apartamiento del valor medio del módulo de distan
iaque hemos determinado. Datos brindados por WEBDA también indi
an queNGC 6087 35 no sería miembro.Con respe
to a las estrellas que presentan variabilidad fotométri
a, sepuede ver en la tabla 4.1 que NGC 6087 25 presenta una dis
repan
ia im-portante entre los valores de V medidos. Según Breger (1966) es posible quelas medidas de Fernie estuvieran 
ontaminadas por el brillo de la estrellaS Nor ya que NGC 6087 25 se ubi
a sólo a medio minuto de ar
o de es-ta estrella brillante. Por otro lado, Maitzen (1985) sostuvo que esta estrellaseguramente podría 
onsiderarse 
omo una estrella tipo CP2 fotométri
a yque la dis
repan
ia entre los valores impli
aría una variabilidad de largo pe-ríodo sin pre
edentes. Posteriormente Landstreet et al. (2007) en
ontraronque esta estrella es de tipo Ap. Estas estrellas se 
ara
terizan por presentarabundan
ias atmosféri
as anómalas y estru
turas de 
ampos magnéti
os agran es
ala, usualmente son variables periódi
as en luz, espe
tro y 
ampomagnéti
o. Nuestras observa
iones espe
tros
ópi
as 
oin
iden 
on Maitzen(1985) y Landstreet et al. (2007) en el he
ho de que la estrella NGC 608725 es quími
amente pe
uliar. Nuestro espe
tro indi
a que es una estrella detipo espe
tral Bp.En la se

ión anterior hemos determinado que 40 Myr < t < 79 Myrpara el 
úmulo bajo estudio. Este valor se obtuvo empleando la posi
ión dela estrella 
efeida S Nor en el diagrama HR, junto 
on las iso
ronas dadaspor Bressan et al. (1993), 
omo se puede observar en la �gura 4.3.
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CAPÍTULO 4. NGC 6087Tabla 4.7: Tipos espe
trales y 
lases de luminosidad de las estrellas observadasdel 
úmulo NGC 6087 obtenidas por Feast (1957), las dadas por SIMBAD y lasdeterminadas en el presente trabajo.Nro ID TE/CLFeast TE/CLSIMBAD TE/CLEste trabajoFernie/Breger007 HD 146483 B9 III B9 Ib B6 III (Be)007 HD 146483 B9 III B9 Ib B4 V (Be)008 HD 146448 B6 V B6 II/III B5 V009 HD 146484 · · · A0 e B8 VI (Be)009 HD 146484 · · · A0 e B7 V (Be)010 HD 146324 · · · B8 e B6 III (Be)011 HD 146294 B5 V B8 III/IV B7 VI (Be)014 CPD-57 7791 B8 V e A0 B9 VI (Be)015 HD 146204 B8 V o III B7 B5 V025 CPD-57 7817 B5 V e · · · B7 VI (CP)033 NGC 6087 33 · · · · · · A1 V035 HD 146428 · · · · · · B9 VI036 NGC 6087 36 B8 V · · · B6 V101 NGC 6087 101 · · · · · · A2-3 VI128 CD-57 6341 B5 V · · · B5 V129 NGC 6087 129A0 V · · · A2 V156 CD-57 6346 · · · B5 B6 VI (Be)(e) Estrella 
on líneas en emisión
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CAPÍTULO 5 NGC 2439

Figura 5.1: NGC 2439

El 
úmulo galá
ti
o NGC2439 (α = 07h 40.m8 y δ =
−31◦ 41

′) se 
ono
e 
omo un
úmulo abierto espar
ido, lo-
alizado ha
ia un �aparen-te agujero de absor
ión� enuna nebulosa de gran emi-sión en Vela-Puppis. El en-roje
imiento en esta dire
-
ión es no-uniforme y, ade-más, hay eviden
ias de unaaso
ia
ión de estrellas OB enla ve
indad de este 
úmulo.Este he
ho ha
e que la de-termina
ión de los paráme-tros del 
úmulo sea 
on�i
ti-va ya que hay pequeñas dife-ren
ias en el módulo de dis-tan
ia y la edad entre di
haaso
ia
ión y NGC 2439. La 
uestión de 
uáles estrellas de los alrededores del
úmulo pertene
en o no a la aso
ia
ión es altamente 
ontrovertida. Este he-
ho ha
e que el 
úmulo sea un objeto de parti
ular interés para la apli
a
ióndel sistema de 
lasi�
a
ión BCD.
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CAPÍTULO 5. NGC 24395.1. Des
rip
iónEl 
úmulo NGC 2439 ha sido relativamente po
o estudiado, en rela
ióna la 
antidad de trabajos publi
ados que ha
en referen
ia a los dos 
úmulosestudiados anteriormente. En 1975, White publi
ó observa
iones fotográ�
asutilizando tres 
olores, Upg, Bpg y Vpg, y fotoelé
tri
as en el sistema estándarUBV de Johnson & Morgan (1953) de 183 estrellas en el 
ampo de NGC2439. Con esta informa
ión, realizó los tres diagramas 
olor-magnitud (Whi-te, 1975). La parte más débil de la se
uen
ia prin
ipal fue ajustada 
on larela
ión 
olor-
olor de la 
lase V dada por Fitzgerald (1970) usando un ve
-tor de enroje
imiento 
on una pendiente de 0.72. El ex
eso de 
olor derivado
on este pro
edimiento fue E(B-V) = 0.37 mag, sin en
ontrar eviden
ia deun enroje
imiento diferen
ial sobre la región estudiada.La 
alibra
ión de la ZAMS de (U − B)0 dada por Johnson (1963) fueusada por White (1975) para 
onstruir el diagrama de evolu
ión para todaslas estrellas de la muestra para las 
uales estaba disponible el 
olor (U-B).El mejor ajuste de di
has 
urvas dio 
omo resultado un módulo de distan
iade (mv − Mv)0 = 13.24 mag (d = 4450 p
)1. Además, del diagrama 
olor-magnitud, obtuvo que el punto de turn-o� o
urre en (U − B)0 = 0.88 que
orresponde a la 
lase B1.5. De a
uerdo a Stothers (1972), la edad determi-nada a partir de di
ho diagrama es de 20 Myr.En este estudio White notó la existen
ia de una aso
ia
ión de estrellasOB luminosas en la ve
indad del 
úmulo que aparentemente se en
uentrana la misma distan
ia. Esta aso
ia
ión también fue re
ono
ida por S
hmidt-Kaler (1961) y Garrison et al. (1977) 
omo resultado de un programa de
lasi�
a
ión espe
tral MK para estrellas OB del hemisferio sur. En parti-
ular, las observa
iones espe
tros
ópi
as de Garrison propor
ionaron fuerteseviden
ias de la existen
ia de esta aso
ia
ión, ya que 
uatro estrellas 
lasi�
a-das 
omo supergigantes fueron lo
alizadas aproximadamente a dos grados deNGC 2439. La presen
ia de 
uatro supergigantes en una pequeña región delespa
io prueba la existen
ia de un grupo homogéneo de estrellas físi
amenterela
ionadas en esta región.Nuevas observa
iones espe
tros
ópi
as y fotométri
as de los posibles miem-bros de esta aso
ia
ión fueron realizadas por Turner (1977). Las estrellas delprograma fueron sele

ionadas dentro de una región de 5 grados de diámetro
entrada, aproximadamente, en NGC 2439. El ex
eso de 
olor para las es-trellas fue obtenido de la misma manera que Turner (1976b) (
on ex
ep
iónde dos objetos que tienen líneas en emisión). Las magnitudes absolutas se1Esta gran distan
ia presumiblemente se deba al pequeño enroje
imiento del 
úmulo,que resulta ser inusual en un 
úmulo tan joven. 52



CAPÍTULO 5. NGC 2439derivaron usando los datos de la 
lasi�
a
ión espe
tral y la fotometría Hβdisponible en el trabajo de Klare & Ne
kel (1977). El ajuste de la ZAMSpara NGC 2439 se realizó para 17 estrellas empleando la ZAMS dada porTurner (1976a). De aquí obtuvo un ex
eso E(B-V) = 0.43 mag y un módulode distan
ia (mv −Mv)0 = 12.69±0.05 mag. Esta nueva estima
ión de la dis-tan
ia está en ex
elente a
uerdo 
on la distan
ia determinada, en ese mismotrabajo, para los miembros de la aso
ia
ión ((mv − Mv)0 = 12.66±0.06). Lanueva ZAMS no modi�
a el valor de la edad obtenido por White (1975) de20 Myr. La pequeña dis
repan
ia entre la edad de las estrellas del 
úmuloy las de la aso
ia
ión provee eviden
ia adi
ional de su propia existen
ia. Esde
ir que el 
úmulo NGC 2439 está �inmerso� en una aso
ia
ión de estrellasOB que están muy 
er
a en términos de edad y distan
ia.Posteriormente Ramsay & Polla
o (1992) realizaron una 
lasi�
a
ión delos miembros del 
úmulo apli
ando la té
ni
a de distan
ia-enroje
ida BVIc(Polla

o & Ramsay, 1992) junto 
on los diagramas 
olor-magnitud. La mues-tra 
onsistió en observa
iones CCD de los 
olores UBVIc de 120 estrellasdentro del 
ampo de NGC 2439.El método estándar que utilizaron para determinar el ex
eso de 
olor del
úmulo fue el de desenroje
er los 
olores (B-V) y (U-B) usando la rela
ión
EU−B

EB−V

= 0,72 + 0,05EB−V (5.1)Luego, desplazaron los valores desenroje
idos en el plano V hasta en
on-trar el mejor ajuste 
on la parte no evolu
ionada de la se
uen
ia prin
ipaly la ZAMS de Walker (1985), obteniendo así un ex
eso de 
olor E(B-V) =0.38±0.02 mag y un módulo de distan
ia absoluto de 13.00±0.1 mag, 
o-rrespondiente a una distan
ia de 3980 p
. Del diagrama Mv Vs. (B − V )0obtuvieron una edad menor a 300 Myr usando la iso
rona de Vandenberg(1985) para metali
idad solar2.En el año 2001, Kalt
heva publi
ó nuevos datos fotométri
os de 11 es-trellas dentro de una región de 5◦ de diámetro en NGC 2439. Las estrellasfueron sele

ionadas de modo de 
ompletar, tanto 
omo sea posible, los da-tos fotométri
os ubvy del 
ampo. Para 
onstruir la muestra 
ompleta de losobjetos en los alrededores de NGC 2439, re
ole
taron de SIMBAD todas lasestrellas 
on tipos espe
trales más tempranos que B3 y más brillantes que10 mag. In
luyeron todas las estrellas listadas por Humphreys (1978) 
omoprobables miembros de la aso
ia
ión NGC 2439 aunque algunas de ellas no
umplía 
on el 
riterio de sele

ión men
ionado anteriormente. La muestra�nal 
ontiene 56 estrellas.
2La iso
rona de menor edad determinada por Vandenberg (1985) para metyali
idadessolares es de 300 Myr. 53



CAPÍTULO 5. NGC 2439Para derivar la magnitud absoluta de las estrellas utilizaron la 
alibra
iónde Balona & Shobbrook (1984), mientras que la 
lasi�
a
ión MK fue tomadade SIMBAD. Las in
ertezas en Mv para las estrellas 
on 
lases de luminosidadentre III-V es ±0.3 y para las supergigantes es de ±0.5 magnitudes.Los ex
esos de 
olor fueron obtenidos de las 
alibra
iones de Crawford(1975, 1979). Ha
ia l = 246◦ el ex
eso de 
olor E(b−y) 
re
e linealmente 
onla distan
ia hasta 960 p
, revelando un agujero de absor
ión en la dire

iónde NGC 2439. Ha
ia l = 248◦ − 249◦, sólo las estrellas 
er
anas 
on unadistan
ia más 
hi
a que 250 p
 están presentes. Esto impli
a que la nube depolvo 248◦ − 249◦ es 
er
ana y posiblemente está lo
alizada a una distan
iade ∼200-250 p
. El 
onjunto 
ompleto de datos indi
a la presen
ia de tresestru
turas espa
iales ha
ia el 
ampo de NGC 2439. En primer lugar, hayestrellas de �primer plano� lo
alizadas a una distan
ia media de 370±99 p
.Todas estas estrellas están débilmente enroje
idas, 
on una extin
ión visual
Av <0.5 mag y un valor medio de 0.1 mag. El diagrama Mv Vs. (b-y)0 revelaque todas estas estrellas son de baja masa. En segundo plano se en
uentra ungrupo de 
uatro estrellas gigantes lo
alizado a una distan
ia de 1.03 kp
. Es-tas estrellas no están uniformemente enroje
idas y Av varía de 1.8 a 4.1 mag.En ter
er plano se distinguen las estrellas brillantes 
er
anas a la ve
indad deNGC 2439 ubi
adas a 2.6±0.56 kp
, y otro grupo (grupo 2 ) a una distan
iade 3.2±0.50 kp
, ambos tienen una extin
ión visual media Av = 1.27 mag.Las tres estrellas pertene
ientes a Bo
hum 15 (LS 628, 679 y 681) que fueronin
luidas en la muestra, se ubi
an a una distan
ia media de 2.6±0.23 kp
 ytienen un enroje
imiento dado por Av = 2.0 mag en promedio.Todos los valores del módulo de distan
ia, distan
ias y edades en
ontradosen la literatura se detallan en la tablas 5.1, 5.2 y 5.3 (el formato de estas tablases el mismo que los men
ionados en los 
úmulos estudiado anteriormente).es notable la in
erteza existente en la determina
ión de distan
ias de losmeimbros del 
úmulo.
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CAPÍTULO 5. NGC 2439Tabla 5.1: Magnitudes aparentes de las estrellas de la muestra pertene
ientes al
úmulo NGC 2439 obtenidas por White (1975) fotoelé
tri
amente y las de SIM-BAD. Nro ID mvWhite
mvSIMBADWhite0002 CD-31 4911sd 8.90 8.860006 CD-31 4902e 10.48 10.460017 ALS 674 12.10 12.100065 ALS 654 12.38 12.380068 CD-31 4890 10.73 10.70069 CD-31 4897e 11.29 11.290070 CD-31 4897b 12.11 12.110075 NGC 2439 75 12.16 12.160081 CD-31 4900 11.30 11.300109 ALS 665 · · · · · ·

· · · HD 62033 · · · 8.32(e) Estrella 
on líneas en emisión(sd) Estrella en sistema doble
mvW hite

fotometría obtenida del trabajo de White (1975)
Tabla 5.2: Ex
esos de 
olor, módulos de distan
ia y distan
ias en párse
s del 
ú-mulo NGC 2439 obtenidos por distintos autores. Las tres últimas �las 
orrespondena las distan
ias de las tres estru
turas en
ontradas por Kalt
heva et al. (2001).Trabajos E(B-V) (mv − Mv)0 Distan
ia[mag℄ [mag℄ [p
℄White (1975) 0.37 13.24 4450Turner (1977) 0.43 12.69±0.05 3451±80Ramsay & Polla
o (1992) 0.38±0.02 13.00±0.1 3980Kalt
heva et al. (2001) · · · · · · 370±991Kalt
heva et al. (2001) · · · · · · 10302Kalt
heva et al. (2001) · · · · · · 2600±56031. Distan
ia 
orrespondiente a las estrellas de primer plano.2. Distan
ia 
orrespondiente a las estrellas gigantes.3. Distan
ia 
orrespondiente a Bo
hum 15.
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CAPÍTULO 5. NGC 2439Tabla 5.3: Estima
iones de la edad del 
úmulo NGC 2439 en
ontradas en laliteratura. Trabajos Edad[Myr℄White (1975) 20Turner (1977) 20Ramsay & Polla
o (1992) <3005.2. ResultadosPara determinar los parámetros fundamentales de las estrellas observadasen la región de NGC 2439, empleamos el sistema de 
lasi�
a
ión BCD delmismo modo que fue utilizado para el estudio de los 
úmulos anteriores. Estosresultados se muestran en la tabla 5.4 (la organiza
ión de la tabla es la mismaque utilizamos oportunamente en el tratamiento de los 
úmulos anteriores).Debido a la existen
ia de varias estru
turas estelares en la misma región,hemos de
idido 
al
ular los módulos de distan
ia de 
ada objeto observado,empleando la fotometría de White (1975), SIMBAD y las magnitudes ab-solutas determinadas 
on la 
lasi�
a
ión BCD (tabla 5.4). Las magnitudesaparentes obtenidas por White fueron 
orregidas por el ex
eso de 
olor 
o-rrespondiente. En el 
aso de la fotometría de SIMBAD tomamos un valorpromedio E(B-V) = 0.4.Los resultados obtenidos se detallan en las tablas 5.5 y 5.6. Se observa quelas estrellas NGC 2439 65, 70 (ALS 654, CD-31 4897b) y HD 62033 no seríanmiembros del 
úmulo, ya que se apartan signi�
ativamente del valor mediodel módulo de distan
ia determinado. La ubi
a
ión el el diagrama HR deestas estrellas se puede ver en la �gura 5.2. Sin 
onsiderar estas tres estrellas,el valor medio del módulo de distan
ia del 
úmulo NGC 2439 es (mv −Mv)0= 12.48±0.44 mag, 
orrespondiente a una distan
ia de 3100±700 p
.Para determinar la edad del 
úmulo ajustamos las iso
ronas de Bressanet al. (1993), y teniendo en 
uenta el he
ho de que la estrella NGC 2439 2 esuna estrella tipo Blue Straggler (White, 1975) en
ontramos valores entre 12.6y 20 Myr. El apartamiento de la estrella NGC 2439 69 de la ZAMS podríadeberse, en prin
ipio, a efe
tos de alta rota
ión.
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CAPÍTULO 5. NGC 2439Tabla 5.4: Parámetros obtenidos empleando el sistema de 
lasi�
a
ión BCD y las
alibra
iones dadas por Zore
 (1986) y Zore
 et al. (2009).NGC 2439Nro ID D λ1 TE y CL Teff log g Mv Mbol NroWhite [dex℄ [Å℄ [K℄ [dex℄ [mag℄ [mag℄ de observa
iones0002 CD-31 4911 0.098 39.81B1 II 23000 2.82 -5.20 -7.20 10006 CD-31 4902 0.163 50.48B2 IV 22000 3.60 -2.75 -4.70 10017 ALS 674 0.180 65.76B2 V 21250 4.39 -1.50 -3.60 10065 ALS 654 0.167 39.20B3 V 19500 2.85 -4.00 -5.25 10068 CD-31 4890 0.150 56.07B2 V 23500 3.97 -2.42 -4.63 20069 CD-31 4897 0.218 47.89B3-4 III 17500 3.60 -2.10 -3.50 10070 CD-31 4897b 0.162 32.23B3 II (Be) 17500 2.89 -4.80 -5.90 10075 NGC 2439 75 0.162 59.65B2 V 22500 4.11 -2.10 -4.40 10081 CD-31 4900 0.149 57.28B2 V 23500 4.00 -2.37 -4.60 2
· · · ALS 665 0.160 53.81B2 IV 21900 3.86 -2.50 -4.50 2
· · · HD 62033 0.358 61.88B8 V (Be) 12200 4.26 0.22 -0.80 2

Tabla 5.5: Módulos de distan
ia para las estrellas observadas del 
ampo en el
ampo de NGC 2439 utilizando la fotometría de White (1975) 
on un ex
eso de
olor E(B-V) = 0.37.Nro ID Mv mVWhite
(mv − Mv)0White [mag℄ [mag℄ [mag℄0002 CD-31 4911 -5.20 8.90 12.953±0.50006 CD-31 4902 -2.75 10.48 12.083±0.50017 ALS 674 -1.50 12.10 12.453±0.30065 ALS 654 -4.00 12.38 15.233±0.50068 CD-31 4890 -2.42 10.73 12.003±0.30069 CD-31 4897 -2.10 11.29 12.243±0.50070 CD-31 4897b -4.80 12.11 15.763±0.50075 NGC 2439 75 -2.10 12.16 13.113±0.50081 CD-31 4900 -2.37 11.30 12.523±0.5
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CAPÍTULO 5. NGC 2439Tabla 5.6:Módulos de distan
ia para las estrellas observadas en el 
ampo de NGC2439 utilizando la fotometría de SIMBAD 
on un ex
eso de 
olor E(B-V) = 0.40.Nro ID Mv mVSIMBAD
(mv − Mv)0White [mag℄ [mag℄ [mag℄0002 CD-31 4911 -5.20 8.86 12.82±0.50006 CD-31 4902 -2.75 10.46 11.97±0.50017 ALS 674 -1.50 12.10 12.36±0.30065 ALS 654 -4.00 12.38 15.14±0.50068 CD-314890 -2.42 10.70 11.88±0.30069 CD-31 4897 -2.10 11.29 12.15±0.50070 CD-314897b -4.80 12.11 15.67±0.50075 NGC 2439 75 -2.10 12.16 13.02±0.50081 CD-31 4900 -2.37 11.30 12.43±0.5

· · · HD 62033 0.22 8.32 6.86±0.3
Figura 5.2: Estrellas miembro (M) y no probables no miembros (NGC 2439 65,70 y HD 62033) del 
úmulo NGC 2439.
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CAPÍTULO 5. NGC 2439Figura 5.3: Ajuste de las iso
ronas dadas por Bressan et al. (1993) en el 
úmuloNGC 2439.
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5.3. Dis
usiónDel estudio del 
úmulo NGC 2439 podemos desta
ar que las estima
ionespara el módulo de distan
ia y la distan
ia obtenidas en este trabajo estánde a
uerdo 
on los valores determinados por Turner (1977). El módulo dedistan
ia que hemos 
al
ulado es de ∼0.5 y ∼0.75 mag menor que los valoresdeterminados por Ramsay & Polla
o (1992) y White (1975), respe
tivamen-te. De a
uerdo a las distan
ias obtenidas para las estrellas ALS 654 y CD-314897b (d > 10 kp
), podemos 
on
luir que éstas no pertene
erían al 
úmu-lo NGC 2439 ubi
ándose en un plano posterior. Sin embargo, la distan
iaestimada para HD 62033, de 235.50±32.64 p
, indi
aría que este objeto per-tene
e al 
onjunto de estrellas del �primer plano�, identi�
adas por Kalt
hevaet al. (2001).En lo que 
on
ierne a los tipos espe
trales, 
omparamos los tipos espe
-trales obtenidos 
on el sistema de 
lasi�
a
ión BCD 
on los en
ontrados enSIMBAD (tabla 5.7). Se puede observar que, en su mayoría, no están deter-59



CAPÍTULO 5. NGC 2439minados ni los subtipos espe
trales ni las 
lases de luminosidad, mientras quelos que sí están determinados dis
repan 
on nestros resultados en un subtipo.Con respe
to al ajuste de las iso
ronas 
on
luimos que es un 
úmulojoven, 
uya edad estaría 
omprendida entre 12.6 y 20 Myr. Este último valorestaría de a
uerdo 
on lo en
ontrado en la literatura por White (1975) yTurner (1977). Sin embargo, basándonos en la ubi
a
ión en el diagrama HRde la estrella CD-31 4911, 
lasi�
ada 
omo Blue Straggler (White, 1975)podríamos 
on
luir que la edad del 
úmulo rondaría alrededor de 12.6 Myr.Con respe
to a nuestras determina
iones de distan
ia y edad para NCG2439 tenemos indi
ios de que existe una 
lara estru
tura estelar ligada físi-
amente a una distan
ia de 3100 p
.Dada la poten
ialidad del sistema de 
lasi�
a
ión BCD, sería interesanterealizar un estudio exhaustivo de la región de NGC 2439, ya que podríaayudar a delinear la estru
tura de esta región.Tabla 5.7: Tipos espe
trales de las estrellas de la muestra en
ontrados en SIMBADy los determinados a partir del sistema de 
lasi�
a
ión BCD.Nro ID TE/CLSIMBAD TE/CLEstetrabajoWhite0002 CD-31 4911 B1.5 Ib (sd) B1 II0006 CD-31 4902 B2 V (e) B2 IV0017 ALS 674 B B2 V0065 ALS 654 B B3 V0068 CD-31 4890 · · · B2 V0069 CD-31 4897 B (e) B3-4 III0070 CD-31 4897b · · · B3 II (Be)0075 NGC 2439 75 B B2 V0081 CD-31 4900 B1 V B2 V
· · · ALS 665 B B2 IV
· · · HD 62033 B9 IV-V B8 V (Be)(e) Estrella 
on líneas en emisión(sd) Estrella en sistema doble(Be) Estrella que presenta fenómeno Be
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CAPÍTULO 6 Estado evolutivo de las estrellas Be
6.1. Des
rip
ión

Figura 6.1: Estrella Be Alpha Arae (Impresiónartísti
a, http://www.eso.org).
Los objetos Be son es-trellas de tipo espe
tralB enanas o gigantes (no-supergigantes) que muestranlíneas de la serie de Balmeren emisión, en parti
ular Hα,y otras líneas de elementosmás pesados, por ejemplo ladel FeII. La presen
ia de lí-neas en emisión estaría atri-buida a la existen
ia de unaenvoltura extendida, tipo dis
o, alrededor de ellas. Los tipos espe
trales dela mayoría de estas estrellas se en
uentran entre las estrellas O tardías y lasA tempranas. Se en
uentra que la distribu
ión de estrellas Be tiene un má-ximo en el tipo espe
tral B1-B2 y B7-B8 (Mermilliod, 1982). Sin embargo laforma
ión de un dis
o alrededor de las estrellas Be Clási
as (CBe) todavíaes un misterio y la mayoría de los estudios sugieren la presen
ia de un dis
oe
uatorial ópti
amente delgado formado por la 
analiza
ión de la materia dela estrella a través del viento, la rota
ión y el 
ampo magnéti
o (Porter &Rivinius, 2003).Otra 
ara
terísti
a importante de las estrellas Be es que son rápidos ro-tadores y sus velo
idades de rota
ión son entre 1.5 y 2 ve
es más rápidas quelas estrellas B sin líneas en emisión (Slettebak, 1979; Zore
 et al., 2004). 61



CAPÍTULO 6. ESTADO EVOLUTIVO DE LAS ESTRELLAS BE6.1.1. Cara
terísti
as espe
tros
ópi
asLa presen
ia de líneas en emisión en el espe
tro visible de las estrellas Bestá usualmente a
ompañada por dos efe
tos:Un enroje
imiento del espe
tro 
ontinuo en el rango ópti
o (λλ3700-4600 Å) y en el rango ultravioleta (λλ3150-3600 Å); esto es, una tem-peratura de 
olor inferior a la que presentan las estrellas B normalesdel mismo tipo espe
tral.La dis
ontinuidad de Balmer, en o
a
iones, se muestra 
omo 
onstituidapor dos 
omponentes: un primer salto 
orrespondiente al objeto, y unsegundo salto debido a la presen
ia de una envoltura.Barbier & Chalonge (1939) notaron la existen
ia de dos 
omponentes enla dis
ontinuidad de Balmer: el primer salto 
orresponde a la posi
ión queo
uparía di
ha dis
ontinuidad en una estrella enana, mientras que el segundoestá lo
alizado a longitudes de onda más 
ortas, 
omo si se tratara de unasupergigante. De aquí Barbier y Chalonge 
on
luyeron que las dos dis
onti-nuidades se produ
en en dos regiones diferentes de la atmósfera estelar: lafotosfera y la envoltura extendida, donde la presión es mu
ho menor.La segunda 
omponente de la dis
ontinuidad de Balmer puede apare
ertanto en emisión (Barbier & Chalonge, 1941) 
omo en absor
ión, 
omo sepuede ver en la �gura 6.2 (donde se muestran tres espe
tros 
on distintas
on�gura
iones del salto de Balmer). La emisión 
ara
terísti
a que presentadi
ha 
omponente se de�ne 
on respe
to al 
ontinuo de Balmer de una estrellanormal del mismo tipo espe
tral. Una segunda 
omponente en emisión puede
ausar varios efe
tos en el espe
tro: puede simular una dis
ontinuidad deBalmer más pequeña que la 
orrespondiente a una estrella normal del mismotipo espe
tral, puede ha
er que di
ha dis
ontinuidad desaparez
a, o puedeestar en emisión 
on respe
to al 
ontinuo de Pas
hen.Sin embargo 
abe desta
ar que no todas las estrellas B 
on líneas deemisión muestran dos 
omponentes de la dis
ontinuidad de Balmer. Mu
hasde ellas presentan sólo la 
omponente estelar, en este 
aso la estrella resultaser normal para su tipo espe
tral. Y esto es así aún 
uando los espe
tros deestos objetos exhiban intensas emisiones en sus líneas de Balmer.
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CAPÍTULO 6. ESTADO EVOLUTIVO DE LAS ESTRELLAS BEFigura 6.2: En la primera �gura vemos el espe
tro de la estrella HD 306657pertene
iente al 
úmulo NGC 3766 
uya segunda 
omponente del salto de Balmerse en
uentra en emisión; la segunda 
orresponde a una estrella estándar, HR 3454,sin segunda 
omponente del salto; y la ter
er �gura es el espe
tro de la estrellaCD-31 4898 del 
úmulo NGC 2439.
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CAPÍTULO 6. ESTADO EVOLUTIVO DE LAS ESTRELLAS BE6.1.2. Estado evolutivo de las estrellas BeEs bien 
ono
ido que las estrellas Be o
upan posi
iones anómalas en losdiagramas 
olor-magnitud, ubi
ándose por en
ima de la se
uen
ia prin
ipal(Fabregat & Torrejón, 2000). Este he
ho puede expli
arse en términos de la
ontribu
ión de la emisión del 
ontinuo 
ir
unestelar a los índi
es fotomé-tri
os (Fabregat et al., 1996; Fabregat & Torrejon, 1998). Estos índi
es de
olor 
rudos sitúan a las estrellas Be 
er
a, o dentro, de la TAMS (terminalage main sequen
e) (S
hmidt-Kaler, 1964; S
hild & Romanishin, 1976). Sinembargo, esta ubi
a
ión aparente en el diagrama HR de algunas estrellas Bese debe en parte al ex
eso de la emisión en el 
ontinuo produ
ida por la en-voltura 
ir
unestelar (CE) y por la sobreluminosidad de los objetos 
entralesoriginada por la deforma
ión geométri
a indu
ida rota
ionalmente y el efe
tode os
ure
imiento gravitatorio aso
iado (von Zeipel, 1924a,b; Slettebak et al.,1980; Mermilliod, 1982; Slettebak, 1985; Collins & Sonneborn, 1977; Collinset al., 1991; Townsend et al., 2004; Frémat et al., 2005).Jas
hek et al. (1980) y Hubert-Delpla
e et al. (1982) notaron una ten-den
ia moderada que 
onsiste en que las estrellas tipo Be tardías pertene
ena la 
lase de luminosidad gigante, mientras que las de tipos Be tempranastienen tenden
ia a ser enanas, 
omo si hubiera una sele

ión masa-edad quefuera la base del fenómeno Be. Por otro lado, Slettebak (1985) planteó quelas estrellas Be pueden en
ontrarse sobre la ZAMS debido a efe
tos evoluti-vos, enroje
imiento de la envoltura o un os
ure
imiento importante indu
idorota
ionalmente, o alguna 
ombina
ión de las tres. Por su parte Mermilliod(1982) en
ontró que las estrellas Be o
upan toda la banda de se
uen
ia prin-
ipal y no están 
on�nadas a la región donde termina la MS.Si el fenómeno Be es una 
onse
uen
ia de la alta velo
idad de rota
iónestelar, 
er
ana a la velo
idad 
ríti
a, una de las 
uestiones fundamentales espoder probar si la alta rota
ión super�
ial es una propiedad innata, o si esuna propiedad adquirida en alguna fase de la evolu
ión estelar. Dos mar
osfenomenológi
os fueron propuestos para abordar esta 
uestión, que depen-den de si las estrellas Be son 
onsideradas binarias o estrellas aisladas. En el
aso de sistemas binarios, el fenómeno Be podría surgir luego del desbordedel lóbulo de Ro
he, 
uando una de las 
omponentes gana masa y momentoangular (Pa
ket, 1981; Harmane
, 1987; Gies, 2000). Mientras que este me-
anismo no 
onsidera enteramente la fre
uen
ia de estrellas Be observadas(Pols et al., 1991; van Bever & Vanbeveren, 1997), puede expli
ar las binariasBe/rayos-X (Coe, 2000). Por lo tanto, podemos 
onsiderar que el fenómenoBe 
on
ierne sólo a una estrella aislada. En este 
aso, una velo
idad e
uato-rial 
er
ana a la velo
idad 
ríti
a puede ser un atributo propio de la estrelladesde su fase de se
uen
ia prin
ipal de edad 
ero, o puede ser una propiedad64



CAPÍTULO 6. ESTADO EVOLUTIVO DE LAS ESTRELLAS BEadquirida durante su larga vida en la se
uen
ia prin
ipal.Usando momentos de iner
ia de modelos estelares sin rota
ión, Hardorp& Strittmatter (1970) 
on
luyeron que la tasa de rota
ión ini
ial de las estre-llas en la ZAMS debe ser del 1 al 4% por debajo de la tasa 
ríti
a, para quela estrella se vuelva un rotador 
ríti
o a partir de la 
ontra

ión del nú
leoen MS. La rota
ión 
ríti
a sobre la super�
ie que la estrella pudiera al
anzardurante su fase de MS también depende de la 
antidad ini
ial y distribu
ióninterna de su momento angular y de sus me
anismos de pérdida y redistribu-
ión (Endal & So�a, 1979; Meynet & Maeder, 2000; Heger & Langer, 2000;Meynet & Maeder, 2002; Maeder & Meynet, 2001, 2003; St�epie«, 2002).Para poder determinar si el fenómeno Be apare
e en una dada etapaevolutiva de la vida de las estrellas B, o si éste se origina a partir de deter-minadas 
ondi
iones de la forma
ión de una estrella que in
luyan rota
iónrápida y probablemente otros he
hos, Fabregat & Torrejón (2000) estudiaronla in
iden
ia de estrellas Be en 
úmulos abiertos 
omo fun
ión de la edad del
úmulo. Para ello usaron la fotometría de Strömgren ubvy, y en
ontraron quelas estrellas Be 
lási
as apare
en a una edad de 10 Myr al
anzando su máxi-mo de fre
uen
ia entre los 13 Myr y los 25 Myr. Para los 
úmulos más viejosla in
iden
ia de estrellas Be de
re
e 
on la edad. De aquí 
on
luyeron queel fenómeno Be es un efe
to evolutivo que apare
e en la segunda mitad dela etapa de se
uen
ia prin
ipal de una estrella B. Esta idea está sustentadapor otros he
hos, 
omo la ausen
ia de estrellas Be tardías en 
úmulos jóvenesri
os en estrellas Be tempranas. Por esto propusieron que el fenómeno Bepodría estar rela
ionado 
on 
ambios estru
turales que o
urren a la edad det/tms = 0.5, he
ho que también 
ondu
e a un in
remento no monótono de laabundan
ia del helio. La semi
onve

ión o la difusión turbulenta responsabledel enrique
imiento en helio y nitrógeno, a
oplado 
on la alta velo
idad de ro-ta
ión, puede originar 
ampos magnéti
os por efe
to dínamo. Hay eviden
iade que varios de los fenómenos observados se deben a la a
tividad fotosféri
ade las estrellas Be rela
ionadas 
on la presen
ia de 
ampos magnéti
os. Estahipótesis provee una rela
ión entre el fenómeno Be y la alta velo
idad derota
ión 
ara
terísti
a de estas estrellas.Por otro lado, Wisniewski & Bjorkman (2006) identi�
aron numerosas
andidatas a estrellas Be de tipos espe
trales B0-B5 en 
úmulos de 5-8 Myrde edad, 
ontradi
iendo la suposi
ión de Fabregat & Torrejón (2000) que lasestrellas CBe sólo se en
ontrarían en 
úmulos de al menos 10 Myr. Estosresultados sugieren que un número signi�
ativo de estrellas tipo B debenemerger de la ZAMS 
omo rotadores rápidos. Dete
taron un aumento enel 
ontenido fra

ional de estrellas tempranas 
andidatas a Be en 
úmulosde 10-25 Myr, sugiriendo que el fenómeno Be es más 
omún 
on la edadevolutiva. 65



CAPÍTULO 6. ESTADO EVOLUTIVO DE LAS ESTRELLAS BEPosteriormente Mathew et al. (2008) hi
ieron espe
tros
opía y observa-
ión en la banda R de 207 
úmulos abiertos, identi�
ando que 42 de ellos
ontienen, en total, 157 estrellas 
on líneas en emisión. Debido a la gran 
an-tidad de 
úmulos observados y las estrellas 
on líneas de emisión dete
tadas,pudieron ha
er un análisis estadísti
o de los parámetros fundamentales detodos estos objetos, en
ontrando que: a)- el fenómeno Be probablemente nose deba a la 
ontra

ión del nú
leo 
er
a del punto de turn-o� ; b)- los tiposespe
trales más tempranos que B1 muestran el fenómeno Be luego de los10 Myr, si esto es 
ierto, enton
es el fenómeno Be en tipos espe
trales mástempranos que B1 se debería a efe
tos evolutivos; 
)- el fenómeno Be es bas-tante fre
uente en 
úmulos más jóvenes que 10 Myr. M
Swain & Gies (2005),Wisniewski & Bjorkman (2006), y Wisniewski et al. (2007) en
ontraron re-sultados similares (�gura 6.3). De este he
ho 
on
luyeron que estas estrellasna
ieron 
omo CBe, en vez de evolu
ionar hasta 
onvertirse en una estrellaBe 
lási
a. Ya que no en
ontraron ninguna estrella CBe más temprana queB1 en 
úmulos dentro de este rango de edades, estos resultados sugieren queel fenómeno en 
uestión su
ede prin
ipalmente para tipos espe
trales mástardíos que B1. También en
ontraron que la fra

ión de 
úmulos 
on estre-llas CBe 
re
e signi�
ativamente en el intervalo de 20-30 Myr, resultadossimilares fueron en
ontrados por Wisniewski & Bjorkman (2006) y M
Swain& Gies (2005). Estos resultados indi
an en 
onjunto que hay un aumentoentre los 10 Myr y los 30 Myr, indi
ando que las estrellas en estos 
úmulosevolu
ionan hasta volverse una estrella CBe. Por lo tanto, podría haber dosme
anismos responsables del origen del fenómeno Be. El primero sería quelas estrellas na
en 
omo CBe, 
omo indi
an las dete
tadas en 
úmulos muyjóvenes. Éstas probablemente se formen 
omo rápidos rotadores. Estos tiposde estrellas se en
uentran en 
úmulos de todas las edades y serían más tardíasque el tipo espe
tral B1. El segundo me
anismo podría ser el responsable delaumento de estrellas CBe en 
úmulos 
on edades entre 10 y 30 Myr, pro-bablemente debido a un efe
to evolutivo. En este rango de edades hay ungran número de estrellas CBe más tempranas que B1. Esta 
omponente sedebería a posibles 
ambios estru
turales o rota
ionales en estrellas de tipoB tempranas, en la segunda mitad de la vida en MS (Fabregat & Torrejón2000). Finalmente, analizando la distribu
ión de estrellas 
on líneas de emi-sión 
omo fun
ión del tipo espe
tral en
ontraron dos máximos, en B1-B2 yB5-B7.
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CAPÍTULO 6. ESTADO EVOLUTIVO DE LAS ESTRELLAS BE

Figura 6.3: Fra

ión de 
úmulos que 
ontienen estrellas 
on líneas en emisiónrespe
to al número total de 
úmulos (Mathew et al., 2008).

Figura 6.4: Diagrama HR 
on 
aminos evolutivos obtenidos para objetos sin ro-ta
ión (�gura de la izquierda) y 
on una velo
idad de rota
ión Vrot = 300 km/seg(fugura de la dere
ha) (Zore
 et al., 2005). 67



CAPÍTULO 6. ESTADO EVOLUTIVO DE LAS ESTRELLAS BEReforzando la idea de que las estrellas Be podrían ubi
arse sobre toda labanda de MS, Zore
 & Briot (1997) en
ontraron que la fre
uen
ia de estrellasBe galá
ti
as en 
ontraste 
on el tipo espe
tral no di�ere fuertemente de una
lase de luminosidad a otra, lo que podría sugerir que el fenómeno Be puedeapare
er en 
ualquier estado evolutivo durante la MS. Luego, Zore
 et al.(2005) estudiaron el efe
to de la velo
idad de rota
ión sobre los parámetrosfundamentales de las estrellas Be. Observaron 97 estrellas Be de 
ampo 
uyosparámetros fueron obtenidos 
on el sistema de 
lasi�
a
ión BCD y luegofueron 
orregidos por rota
ión. Como se muestra en la �gura 6.4, tambiénen
ontraron que las estas estrellas o
uparían toda la banda de se
uen
iaprin
ipal.6.2. ResultadosComo vimos anteriormente (se

ión 2.1) las estrellas Be pueden diferen-
iarse de las estrellas normales por la presen
ia de una segunda 
omponenteen el salto de Balmer. Para ver si este segundo salto está en absor
ión oemisión se ajusta una re
ta al 
ontinuo de Balmer, si el punto de interse

iónde este ajuste 
on la verti
al λ = 3700 Å se en
uentra por en
ima del puntode interse

ión entre di
ha verti
al y la envolvente inferior de las líneas de laserie de Balmer, diremos que el salto se en
uentra en absor
ión. En 
ambio,si se en
uentra por debajo, diremos que se en
uentra en emisión. En totalen
ontramos 12 estrellas Be: 2 en el 
ampo NGC 2439, 4 en el 
ampo deNGC 3766 y 6 en el 
ampo de NGC 6087. Como vimos en el análisis ante-rior que hi
imos sobre los 
úmulos, las estrellas NGC 2439 70 y HD 62033;y NGC 3766 232, 240 y HD 308852, no serían miembros de los respe
tivos
úmulos, de modo que las 
onsideraremos 
omo estrellas Be de 
ampo. Estosresultados se pueden ver en la tabla 6.1 donde la primera y segunda 
olumna
orresponden a las identi�
a
iones 
on las que venimos trabajando, la ter
era
orresponde al tipo espe
tral, en la 
uarta se indi
a si la segunda 
omponen-te del salto de Balmer se observa en absor
ión o en emisión, y en la última
olumna �guran las no
hes en las que fue observado 
ada objeto. En la tabla6.2 detallamos las estrellas de nuestro programa que fueron dete
tadas porla emisión en Hα por otros investigadores.El estado evolutivo de estas estrellas lo determinamos en el diagrama HRempleando las iso
ronas teóri
as de Bressan et al. (1993) (�guras 6.5 y 6.6).Como dijimos anteriormente, se hi
ieron dos observa
iones de las estrellasNGC 6087 07 y 09 (HD-146484 y HD-146483, respe
tivamente) 
on dos mesesde diferen
ia. En la �gura 6.7 podemos ver que di
has estrellas se desplazanpor el diagrama HR. Este desplazamiento se 
orresponde 
on varia
iones en68



CAPÍTULO 6. ESTADO EVOLUTIVO DE LAS ESTRELLAS BEel espe
tro, que se pueden observar en las �guras 6.8 y 6.9. Al superponerlos espe
tros de 
ada una de estas estrellas, �gura 6.10, observamos que laaltura total del salto de Balmer no varía, sino que 
ambia la altura de laprimer 
omponente. Esto 
ontradi
e el he
ho de que 
uando las líneas enemisión experimentan varia
iones en el visible, sólo la segunda 
omponentevaría (Divan, 1979).Tabla 6.1: Estrellas Be dete
tadas por la presen
ia de una segunda 
omponenteen el salto de Balmer en los 
úmulos. La nomen
latura 
orresponde a White (1975)para NGC 2439, a Ahmed (1962) para NGC 3766, y a Fernie (1961) y Breger (1966)para NGC 6087.Estrellas Be pertene
ientes a 
úmulosNro ID TE y CL Segunda No
he de
omponente observa
iónNGC 3766 264 HD 306657 B3 emisión 29/01/02NGC 6087 007 HD 146483 B6 III absor
ión 03/06/03NGC 6087 007 HD 146483 B4 V absor
ión 25/04/03NGC 6087 009 HD 146484 B8 VI absor
ión 25/04/03NGC 6087 009 HD 146484 B7 V absor
ión 03/06/03NGC 6087 010 HD 146324 B6 III absor
ión 24/04/03NGC 6087 011 HD 146294 B7 VI absor
ión 25/04/03NGC 6087 014 CPD-57 7791 B9 VI absor
ión 25/04/03NGC 6087 156 CD-57 6346 B6 VI absor
ión 24/04/03Estrellas Be de CampoNro ID TE y CL Segunda No
he de
omponente observa
iónNGC 2439 070 CD-31 4897b B3 II absor
ión 28/01/02
· · · HD 62033 B8 V absor
ión 29/01/02NCG 3766 232 HD 100943 B5 Ib absor
ión 30/01/02NGC 3766 240 ALS 2401 B4 III absor
ión 29/01/02
· · · HD 308852 B6 V emisión 30/01/02
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CAPÍTULO 6. ESTADO EVOLUTIVO DE LAS ESTRELLAS BE

Tabla 6.2: Estrellas de nuestra muestra que presentan fenómeno Be en
ontradasen la literatura. Nro ID Referen
iaNGC 2439 006 CD-31 4902 1NGC 2439 069 CD-31 4897 2NGC 2439 075 NGC 2439 75 2NGC 2439 081 CD-31 4900 1NGC 3766 001 ALS 2398 3NGC 3766 015 ALS 2408 3NGC 3766 026 CPD-60 3125 3NGC 3766 027 CPD-60 3128 3NGC 3766 151 CD-60 3626 3NGC 3766 239 HD 306798 3NGC 3766 240 ALS 2401 3NGC 3766 264 HD 306657 3NGC 6087 010 HD 146324 4NGC 6087 014 CPD-57 7791 41- Slettebak (1985)2- M
Swain & Gies (2005)3- M
Swain et al. (2008)4- Feast (1957)
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CAPÍTULO 6. ESTADO EVOLUTIVO DE LAS ESTRELLAS BEFigura 6.5: Posi
ión de las estrellas Be en el diagrama HR de 
úmulos abiertos.
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Figura 6.6: Posi
ión de las estrellas Be de 
ampo en el diagrama HR.
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CAPÍTULO 6. ESTADO EVOLUTIVO DE LAS ESTRELLAS BEFigura 6.7: Ubi
a
ión de las estrellas NGC 6087 7 y 9.
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CAPÍTULO 6. ESTADO EVOLUTIVO DE LAS ESTRELLAS BEFigura 6.8: Varia
ión del salto de Balmer en la estrella NGC 6087 07. El primerespe
tro se obtuvo el 25/04/2003 y el segundo el 03/06/2003.
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CAPÍTULO 6. ESTADO EVOLUTIVO DE LAS ESTRELLAS BEFigura 6.9: Varia
ión del salto de Balmer en la estrella NGC 6087 09. El primerespe
tro se obtuvo el 25/04/2003 y el segundo el 03/06/2003.
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CAPÍTULO 6. ESTADO EVOLUTIVO DE LAS ESTRELLAS BEFigura 6.10: Superposi
ión de los espe
tros. La primer �gura 
orresponde a laestrella NGC 6087 07 (HD-146483) y la segunda a la estrella NGC 6087 09 (HD146484).
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CAPÍTULO 6. ESTADO EVOLUTIVO DE LAS ESTRELLAS BE6.3. Dis
usiónComo hemos des
rito anteriormente, pudimos dete
tar las 12 estrellas Begra
ias a la presen
ia de una segunda 
omponente en el salto de Balmer.La presen
ia de esta segunda 
omponente indi
a que los efe
tos debidos a laenvoltura son importantes. Sin embargo el he
ho de no observar una segunda
omponente, no des
arta la posibilidad de que el objeto sea Be, ya que elrango en longitudes de onda que observamos no in
luyen la línea Hα, por loque no podemos saber si di
ha línea está en emisión o en absor
ión. Debemosre
ordar que las estrellas Be son variables y que se 
onsidera que una estrellaes Be si presenta o ha presentado alguna vez la línea Hα en emisión (Jas
heket al., 1980). En base a los datos re
opilados en la literatura, en
ontramos 14estrellas más, 
on lo 
ual tenemos un total de 21 estrellas Be (ya que tenemos5 estrellas en 
omún).A partir del estudio de los módulos de distan
ia de estos objetos realiza-do en los 
apítulos 3, 4 y 5, 
on
luimos que las estrellas Be CD-31 4897b,HD 62033, HD 100943, ALS 2401 y HD 308852 no pertene
en a los 
orres-pondientes 
úmulos. Con respe
to a las estrellas Be en 
úmulos abiertos,
oin
idimos 
on los resultados de Mathew et al. (2008), en que la mayoría deestas estrellas no se en
uentran en la parte evolu
ionada de la se
uen
ia prin-
ipal (�gura 6.5). Mientras que para las estrellas Be de 
ampo en
ontramosque están más evolu
ionadas y nuestros resultados 
oin
iden 
on Zore
 et al.(2005) y Slettebak (1985) en que estos objetos se en
uentran sobre toda labanda de se
uen
ia prin
ipal. Sin embargo, en las �guras 6.5 y 6.6, vemosque algunas estrellas Be se apartan de la ZAMS y/o TAMS por lo que estaubi
a
ión podría deberse a efe
tos de la rápida rota
ión (Zore
 et al., 2005).Se planea una segunda etapa de este trabajo en la 
ual apli
aremos estas
orre

iones.Con respe
to a las estrellas 
on fenómeno Be NGC 6087 7 y 9, la varia-
ión de la primera 
omponente del salto de Balmer se puede interpretar delsiguiente modo. La primer 
omponente del salto de Balmer estaría aso
iadaa la estrella, mientras que la segunda 
orrespondería a la envoltura 
ir
un-estelar, de modo que si la primera 
omponente es la que varía podríamospensar que es la estrella la que esta modi�
ando su estru
tura, es de
ir, quepodría estar pulsando. También podría tratarse de un sistema binario. Deeste modo también podríamos expli
ar las varia
iones en la dis
ontinuidadde Balmer. Parti
ularmente estas estrellas 
are
en de un seguimiento espe
-tros
ópi
o y fotométri
o, por lo 
ual, para estudiar más a fondo esta 
uestiónha
en falta más observa
iones que nos ayuden a a
larar un po
o este pe
uliar
omportamiento. 77



CAPÍTULO 7 Dis
usión general y 
on
lusiones
En este trabajo hemos estudiado estrellas de tipo espe
tral B pertene
ien-tes a los 
úmulos NGC 2439, 3766 y 6087. La muestra 
onsistió en espe
trosde baja resolu
ión de 11 estrellas del 
ampo de NGC 2439, 32 estrellas deNGC 3766, y 15 estrellas de NGC 6087, entre las 
uales dete
tamos 12 estre-llas Be en base a la presen
ia de una doble estru
tura en el salto de Balmer.El rango espe
tral de longitudes de onda observado fue λλ3500-4600Å, estopermitió utilizar el sistema de 
lasi�
a
ión BCD.Hemos men
ionado que este sistema de 
lasi�
a
ión está basado en 
uatroparámetros medibles. De a
uerdo a la metodología utilizada (des
rita en elsegundo 
apítulo) 
on
luimos que el uso del par (λ1,D) permite determinarlos parámetros fundamentales estelares (Teff , Mv, Mbol, log g, tipo espe
traly 
lase de luminosidad) y presenta numerosas ventajas (Zore
 et al., 2009), nosólo porque la dis
ontinuidad de Balmer es una buena 
ara
terísti
a visiblepara estrellas desde tipos espe
trales O tempranas hasta las F tardías sinotambién porque:1. Los parámetros (λ1,D) se obtienen dire
tamente de las medi
iones sobrela distribu
ión de energía del 
ontinuo estelar. Esto impli
a que, enpromedio, son relevantes para determinar las propiedades físi
as de las
apas fotosféri
as que están más profundas que aquellas des
ritas porlas líneas estelares;2. Cada tipo espe
tral y 
lase de luminosidad del sistema MK (Morganet al., 1943) está representada por intervalos an
hos de λ1 y valoresde D, lo que impli
a que el sistema BCD tiene una alta resolu
ión en
ompara
ión 
on el sistema MK: el rango de λ1 va desde 75 Å para las78



CAPÍTULO 7. DISCUSIÓN GENERAL Y CONCLUSIONESenanas hasta -5 Å para las supergigantes, mientras que el rango de Dva desde 
er
a del 0.0 dex, para las estrellas más 
alientes O y estrellasF9, hasta alrededor de 0.5 dex, para estrellas tipo A3-4;3. Las in
ertezas de 1σ en las medi
iones que afe
tan a D y a λ1 son: δD ≤0.02 dex y δλ1 ≤ 2, respe
tivamente. Así, de 2) y 3) en
ontramos quedifí
ilmente 
ualquier otro sistema de 
lasi�
a
ión pueda al
anzar elnivel de resolu
ión men
ionado, espe
ialmente en lo que 
on
ierne a la
lase de luminosidad;4. El parámetro λ1 es independiente de la extin
ión del medio interestelar,mientras que D tiene una baja dependen
ia 
on el ex
eso de 
olor E(B-V), generalmente δD = 0.03E(B-V) dex, por lo que es 
asi insensiblea la razón de absor
ión sele
tiva Rv = Av/E(B − V ). La diferen
ia en
δD es produ
ida por la extrapola
ión de la distribu
ión de energía dePas
hen en el intervalo λ3700-4000 Å, que arrastra el enroje
imientodel ISM del 
ontinuo de Pas
hen. La baja dependen
ia 
on la extin
ióndel ISM es, sin embargo, de gran interés para el estudio de las estrellasde tipo espe
tral tempranas, ya que fre
uentemente están distantes yfuertemente enroje
idas;5. Para obtener los valores de (λ1,D) se ne
esitan espe
tros de baja re-solu
ión (∼7 Å/mm). Esto signi�
a que las estrellas débiles puedenobservarse 
on tiempos de exposi
ión 
ortos. Además, las té
ni
as deredu

ión y pro
esamiento espe
trales utilizadas en la 
alibra
ión en�ujo y longitud de onda son fá
iles de usar y de prá
ti
a 
omún.6. El sistema BCD generalmente se utiliza para 
lasi�
ar a las estrellas�normales�, es de
ir objetos 
uyas atmósferas pueden modelarse 
on laaproxima
ión de equilibrio hidrostáti
o y radiativo. Sin embargo, tantola fotosfera 
omo las 
omponentes 
ir
unestelares de la dis
ontinuidadde Balmer están bien separadas espe
tros
ópi
amente, por esto estesistema también puede usarse para el estudio de algunos objetos �pe-
uliares� tales 
omo: i) estrellas Be (Divan & Zore
, 1982; Zore
, 1986;Zore
 & Briot, 1991; Chauville et al., 2001; Zore
 et al., 2005; Vini-
ius et al., 2006); ii)objetos 
on fenómeno B[e℄ (Cidale et al., 2001);iii) estrellas quími
amente pe
uliares (grupo He-Weak) (Cidale et al.,2007).Por lo tanto, el primer objetivo de este trabajo 
onsistió en veri�
ar que laespe
tros
opía de los miembros del 
úmulo sea un buen método para estimardistan
ias y edades. Para esto 
ontrastamos nuestros módulos de distan
ia79
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al
ulados empleando el sistema BCD 
on los datos fotométri
os yespe
tros
ópi
os en
ontrados en trabajos anteriores.Midiendo los parámetros D y λ1 (altura y posi
ión del salto de Balmer),junto 
on las 
alibra
iones de Zore
 (1986) y Zore
 et al. (2009), determi-namos Mv, Mbol, Teff , log g, tipo espe
tral y 
lase de luminosidad de 
adaobjeto de la muestra. Este material lo utilizamos para 
al
ular el módulo dedistan
ia de 
ada estrella (y por 
onsiguiente el del 
úmulo), y también loempleamos para 
onstruir diagramas HR de los 
uales inferimos las edadesde los 
úmulos y el estado evolutivo de las estrellas Be observadas.Para veri�
ar que el método elegido es ade
uado, 
ontrastamos nuestrosvalores 
al
ulados de módulo de distan
ia y edad de los 
úmulos 
on losen
ontrados en trabajos anteriores (en su mayoría realizados a partir de ob-serva
iones fotométri
as). Los módulos de distan
ia de los 
úmulos los obtu-vimos promediando los valores que determinamos para las estrellas miembro,los 
uales se 
al
ularon a partir de las magnitudes visuales aparentes dispo-nibles en la literatura y 
on las magnitudes visuales absolutas obtenidas 
onla 
lasi�
a
ión BCD. Mientras que las edades las determinamos ajustandolas iso
ronas de Bressan et al. (1993) en el diagrama HR de 
ada 
úmulo.Los valores obtenidos para 
ada 
úmulo se muestran en la tabla 7.1. De es-te modo podemos observar que, en términos generales, nuestros resultadosestán en a
uerdo 
on los en
ontrados en la literatura.A su vez, la determina
ión de los módulos de distan
ia individuales de lasestrellas nos permitió estable
er un 
riterio para identi�
ar los objetos quepodrían no pertene
er a los respe
tivos 
úmulos. De este modo 
onsideramosque las estrellas ALS 654, CD-31 4897b y HD 62033 no serían miembros deNGC 2439; HD 100943, ALS 2401 y HD 308852 no pertene
en a NGC 3766;y NGC 6087 101 y HD 146428 no son miembros de NGC 6087.Como hemos visto el ex
eso de 
olor y el módulo de distan
ia de los
úmulos están bastante dis
utidos y hay mu
ha informa
ión disponible. Sinembargo al momento de bus
ar los parámetros fundamentales de 
ada unade las estrellas en
ontramos que la muestra estudiada 
are
e de datos ho-Tabla 7.1: Módulo de distan
ia, distan
ia en párse
 y edad.ID (mv − Mv)0 d Edad[mag℄ [p
℄ [Myr℄NGC 2439 12.48±0.44 3100±700 12.6-20NGC 3766 9.92±0.30 965±135 16-24NGC 6087 9.32±0.33 730±110 40-79 80



CAPÍTULO 7. DISCUSIÓN GENERAL Y CONCLUSIONESmogéneos y resulta bastante difí
il rastrear esta informa
ión en la literatura.Por lo 
ual, el he
ho de haber utilizado la espe
tros
opía 
omo método deobserva
ión en el rango de longitudes de onda donde se observa el salto deBalmer, junto 
on el sistema de 
lasi�
a
ión BCD, brinda una nueva muestrahomogénea de parámetros fundamentales.El segundo objetivo de este trabajo fue el de determinar el estado evolu-tivo de la estrellas Be. El sistema BCD nos ha permitido dete
tar 12 estrellas
on fenómeno Be en los 
úmulos estudiados (tabla 6.1) a través de la pre-sen
ia de una segunda 
omponente en el salto de Balmer. Este método nospermite distinguir fá
ilmente entre las estrellas normales y las estrellas Be.Sin embargo el he
ho de no observar una segunda 
omponente, no des
artala posibilidad de que el objeto sea Be, ya que el rango en longitudes de ondaque observamos no in
luyen la línea Hα, por lo que no podemos saber si di
halínea está en emisión o en absor
ión. Según nuestros resultados, 
oin
idimos
on Mathew et al. (2008), en que la mayoría las estrellas Be pertene
ientes a
úmulos abiertos no se en
uentran en la parte evolu
ionada de la se
uen
iaprin
ipal (�gura 6.5). Mientras que para las estrellas Be de 
ampo en
on-tramos que están más evolu
ionadas. Este resultado está de a
uerdo 
on losobtenidos por Zore
 et al. (2005) y Slettebak (1985) que sostienen que estosobjetos se ubi
an sobre toda la banda de se
uen
ia prin
ipal.La observa
ión del salto de Balmer, además, nos permitió des
ubrir quelas estrellas NGC 6087 7 y 9 varían su estru
tura, debido a que en
ontramosmodi�
a
iones en la primera 
omponente de di
ho salto, mientras la alturadel salto total se mantiene 
onstante. Este 
omportamiento 
ontradi
e elhe
ho de que 
uando las líneas en emisión experimentan varia
iones en elvisible, sólo la segunda 
omponente varía (Divan, 1979). La varia
ión de laprimera 
omponente del salto de Balmer puede deberse a que la estrella estápulsando o que forme parte de un sistema binario.Finalmente 
on
luimos que el sistema de 
lasi�
a
ión espe
tral BCD esuna herramienta útil para estudiar la estru
tura galá
ti
a de regiones quepresentan extin
ión no uniforme y, por lo tanto, puede ser extendido al estu-dio de 
úmulos galá
ti
os lejanos y extragalá
ti
os. Así, té
ni
as tales 
omoel sistema de 
lasi�
a
ión BCD será de gran utilidad en un futuro próximopara determinar los parámetros fundamentales de objetos alejados en nues-tra Galaxia y en otras, empleando los grandes teles
opios. Esos objetos yano se observarán 
on fotómetros 
omo se ha
ia hasta ahora, sino que, proba-blemente, se reali
en 
on espe
tros
opía de baja y media dispersión. Cuantomás alejados se en
uentren los objetos, menor será la resolu
ión utilizada.
81
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