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Índi
e de �guras
1.1 Barnard 68. Ejemplo de nube mole
ular pequeña o glóbulo de Bo
k. Seen
uentra situada a unos 500 años luz de distan
ia. Su masa es apro-ximadamente de 2M⊙ y mide alrededor de medio año luz de diámetro.Los bordes bien de�nidos y otras 
ara
terísti
as de Barnard 68, ha
ensuponer que está próxima al 
olápso gravita
ional dando lugar a laforma
ión de una o varias estrellas. . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 21.2 Trazas evolutivas de estrellas en 
ontra

ión gravitatoria 
al
uladas porHayashi & Nakano (1963) (líneas a trazos) y Hayashi (1965) (líneas
ontinuas). La línea dis
ontinua representa la ZAMS empíri
a (vermás adelante, se

ión 1.2.d) dada por Sandage (1962). . . . . . . . . . 71.3 Posi
ión de la birthline teóri
a (línea 
ontinua gruesa) en el diagramaHR para estrellas de baja masa (0.2 M⊙-1.0 M⊙) (Stahler, 1983). Laslíneas 
ontinuas delgadas indi
an las trazas de Hayashi para los valoresde masa indi
ados (en unidades de M⊙). . . . . . . . . . . . . . . . . . 91.4 Posi
ión de la birthline (Palla & Stahler, 1990). La birthline es lalínea sólida que 
ruza las trazas PMS de Iben (1965) (líneas delgadas).Cada traza 
orresponde a estrellas 
on diferentes masas en unidadesde masas solares. Los 
uadrados 
orresponden a las estrellas HerbigAe/Be observadas por Finkenzeller & Mundt (1984) y los 
ír
ulos y
uadrados rellenos a los objetos observados por Levreault (1988). . . . 101.5 Rela
ión entre las masas y luminosidades de protoestrellas a
retando
on una tasa de 10−5 M⊙ año−1 (Palla & Stahler, 1992). En la �gurase observa en fun
ión de la masa estelar: la luminosidad pro
edente dela a
re
ión (Lacc), la luminosidad transportada por radia
ión (Lrad), laluminosidad super�
ial (Lsurf ) y la energía liberada por la quema deDeuterio (LD). Las �e
has en el eje horizontal mar
an los puntos (M1,M2 y M3) en los que Lrad interse
ta Lsurf , LD y Lacc, respe
tivamente. 111.6 Esquema de la quema de deuterio en protoestrellas (Palla & Stahler,1990). (a) A bajas masas el Deuterio a
retado es transportado al 
entrode la estrella por los remolinos de la 
onve

ión. (b) En un determinadomomento, apare
e una barrera radiativa, 
ortando el suministro deDeuterio al 
entro de la estrella. (
) La región 
entral estelar agotapronto el Deuterio y pasa a un estado radiativo estable. (d) A masasmayores, el Deuterio entra en igni
ión en 
apa justo por en
ima de laregión radiativa estable. . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 13V



ÍNDICE DE FIGURAS1.7 Efe
to de la tasa de a
re
ión en la fase evolutiva PMS en el diagramaHR (Palla & Stahler, 1993). Línea de 
ír
ulos: birthline 
al
ulada 
on
Ṁ=10−4 M⊙ año−1. Línea de puntos: birthline 
al
ulada 
on Ṁ=10−5M⊙ año−1. . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 161.8 Esquema de 
lasi�
a
ión propuesto por Lada (1987) para las distribu-
iones espe
trales de energía de objetos estelares jóvenes. . . . . . . . . 191.9 Representa
ión artísti
a de una estrella Herbig Ae/Be y su dis
o dematerial 
ir
unestelar. Fuente: NASA. . . . . . . . . . . . . . . . . . . 241.10 Curva de luz (panel superior izquierdo) y 
urvas de 
olor (panel superiordere
ho e inferiores) de UX Ori (Herbst & Shev
henko, 1999). Se puedeobservar 
laramente el efe
to de �giro� en el 
olor. Durante los mínimosde luminosidad, UX Ori se vuelve progresivamente más azul en B-Vy U-B a medida que se desvane
e (paneles superior dere
ho e inferiorizquierdo, respe
tivamente). Este �giro� en el 
olor es observado in
lusoen V-R (panel inferior dere
ho). . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 251.11 Per�les de pi
os dobles de la línea Hα para las estrellas Herbig Ae/BeHD 259431, BD +61 154, RR Tau (panel izquierdo) y LkHα 234, BD+40 4124 (panel dere
ho). La ordenada es una es
ala lineal de intensi-dad en unidades de la intensidad del 
ontinuo (Garrison & Anderson,1977). . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 271.12 Per�l fotosféri
o promedio de la estrella AB Aur obtenido durantela 
ampaña MUSICOS96. Línea 
ontinua: Per�l promedio; Líneaa trazos: Espe
tro individual 
orrespondiente al 19/Nov/1996, 10.26UT; Línea a trazos 
on punto: Espe
tro individual 
orrespondienteal 26/Nov/1996, 14.06 UT; Línea de puntos: Per�l rota
ional 
al
u-lado. Todos los espe
tros se en
uentran representados en el sistema dereferen
ia de las líneas NaI D interestelares (Catala et al., 1999). . . . 281.13 Diagrama esquemáti
o de Hertzsprung-Russell 
on la lo
aliza
ión delas distintas 
lases de variables pulsantes (Christensen-Dalsgaard, 2003). 311.14 Os
ila
iones no radiales vistas desde diferentes ángulos de in
lina
ión:i= 30◦(�la superior), i= 60◦(�la 
entral), i= 90◦(�la inferior). El 
ampode velo
idad de una os
ilador no radial viene dado por el armóni
o es-féri
o Ym

l . En la �gura podemos observar el signi�
ado de los órdenesl y m. En este ejemplo en parti
ular se ha 
onsiderado l= 3 y m=0,1,2,3 (de izquierda a dere
ha en la �gura, respe
tivamente). Los 
ol-ores indi
an el desplazamiento Doppler del espe
tro observado debidoa la os
ila
ión, es de
ir, en un momento dado del 
i
lo de os
ila
ión,las zonas rojas se mueven ha
ia el 
entro de la estrella (alejándose delobservador) y por tanto desplazando el espe
tro ha
ia longitudes deonda más largas (desplazamiento al rojo) mientras que las zonas azulesse mueven alejándose del 
entro de la estrella (ha
ia el observador)desplazando el espe
tro ha
ia longitudes de onda más 
ortas (despla-zamiento al azul). . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 321.15 Modos p y modos g. En la �gura se observan los 
aminos re
orridos por:(a) dos modos p distintos (n= 8, l= 100 y n= 8, l=2, respe
tivamente),(b) un modo g (n=10, l= 5). Hay que ha
er notar que, en este 
aso,el modo g se en
uentra atrapado en el interior estelar. Esta �guramuestra 
omo los modos g son muy sensibles a las 
ondi
iones físi
asexistentes en las regiones más internas de la estrella (Gough & Toomre,1991). . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 33VI



ÍNDICE DE FIGURAS1.16 Banda de inestabilidad teóri
a de las pulsantes tipo δ S
uti para modosradiales a partir de modelos 
on valor α= 1.8 (Dupret et al., 2004).Cada línea 
orresponde al límite azul o rojo de un modo de orden radialn (e.g. p4R para el límite rojo del modo p4). A medida que el ordenradial de los modos aumenta, los límites azules y rojo se desplazanha
ia temperaturas efe
tivas mayores. Los puntos 
orresponden a laposi
ión en el diagrama HR de las estrellas δ S
uti pro
edentes del
atálogo de Rodríguez et al. (2000). . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 352.1 Panel izquierdo: Varia
iones irregulares debido al 
ará
ter PMS de laestrella HD 36112. Panel dere
ho: Serie temporal de la estrella HD36112 tras haber sido eliminadas las varia
iones irregulares produ
idaspor su 
ará
ter PMS. . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 582.2 V594 Cas. f1= 3.98 
/d . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 662.3 PDS 004. f1= 53.27 
/d . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 672.4 XY Per. f1= 5.27 
/d. . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 682.5 HD 31648. f1= 5.55 
/d. . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 692.6 HD 35187. f1= 63.87 
/d. f2= 57.45 
/d, f3= 6.00 
/d. . . . . . . . . . 712.7 HD 290500. f1= 8.18 
/d. . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 722.8 V1409 Ori. f1= 45.35 
/d . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 732.9 HD36112. f1= 28.36 
/d, f2= 33.00 
/d. . . . . . . . . . . . . . . . . . 752.10 BF Ori. f1= 5.62 
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Capı́tulo 1Introdu

iónLas estrellas, al 
ontrario de lo que pare
e 
uando observamos el 
ielo, no son, 
omose pensaba en la antigüedad, objetos eternos e inmutables. De la misma manera queel ser humano, estas evolu
ionan. A lo largo de este re
orrido, desde su na
imientohasta su muerte, pasan por fases evolutivas muy diferentes y, siguiendo el símil 
onla vida humana, podríamos hablar de una infan
ia, una adoles
en
ia, una fase adultay una fase madura.En 
ada una de estas distintas fases evolutivas tanto la estru
tura interna de lasestrellas 
omo los pro
esos físi
os que se produ
en en sus interiores son muy diferen-tes. Sin embargo, los 
ambios evolutivos son tan graduales, y se produ
en en unosintervalos de tiempo tan largos desde el punto de vista de la vida humana, que el estu-dio de esta evolu
ión nos obliga, no a seguir las distintas etapas de una determinadaestrella en 
uestión, sino a obtener 
on
lusiones generales mediante la observa
ión yel estudio de miles de estrellas que se en
uentran en diferentes fases evolutivas.En este sentido William Hers
hel (1738-1822) 
omparaba la labor de un astrofísi
o
on la de un botáni
o que solo dispone de una hora para observar un bosque y estudiarel 
re
imiento de los árboles. Es evidente que no podría llegar a ninguna 
on
lusiónrelevante observando un úni
o árbol, pero sí quizás si pasease por el bosque y obser-vase árboles de distintas edades.En las últimas dé
adas nuestro 
ono
imiento a
er
a de la evolu
ión estelar se hadesarrollado signi�
ativamente hasta el punto de que gran parte de la historia evolu-tiva de una estrella está bien determinada. Las mejoras en las té
ni
as de observa
ión,la 
apa
idad 
omputa
ional y nuestro 
ono
imiento a
er
a de los pro
esos físi
os quetienen lugar en el interior de las estrellas son los responsables fundamentales de estelogro. Aún así, quedan todavía mu
has 
uestiones importantes por responder en
uanto al 
ómo y el por qué de estos 
ambios a lo largo de sus vidas.1.1 El na
imiento de las estrellasUna estrella na
e del polvo y del gas que se en
uentra situado entre las estrellas,
ono
ido 
omo Medio Interestelar. En el Universo existen varios pro
esos que puedenprovo
ar el 
olapso gravitatorio de este gas y polvo del Medio, 
omo puede ser la ex-plosión de una supernova 
er
ana o la 
olisión de la nube 
on el brazo de una galaxia1



1. INTRODUCCIÓN

Figura 1.1: Barnard 68. Ejemplo de nube mole
ular pequeña o glóbulo de Bo
k. Seen
uentra situada a unos 500 años luz de distan
ia. Su masa es aproximadamente de2M⊙ y mide alrededor de medio año luz de diámetro. Los bordes bien de�nidos y otras
ara
terísti
as de Barnard 68, ha
en suponer que está próxima al 
olápso gravita
ionaldando lugar a la forma
ión de una o varias estrellas.espiral, generando nú
leos de una mayor densidad que a
tuarían 
omo semillas dondese ini
iaría la 
ontra

ión gravitatoria.Por otra parte, también existen pro
esos físi
os que se oponen a que esto su
eda.Por ejemplo, la nube de gas y polvo original posee una 
ierta temperatura que 
re
ea medida que se esta se 
ontrae, produ
iendo un aumento de la presión interna quefrenaría el 
olapso. También la 
onserva
ión del momento angular ini
ial que poseela nube generaría una velo
idad de rota
ión muy alta a medida que este nú
leo dedensidad se va 
ontrayendo, 
on lo que la fuerza 
entrífuga sería otro fa
tor que seopondría al 
olapso. Por último, la posible existen
ia de un 
ampo mágneti
o en elinterior de la nube 
rearía una presión magnéti
a a medida que se produ
e el 
olapsoimpidiendo la 
aída de más material ha
ia el 
entro.Aún así, existen en el Universo nubes de gas y polvo su�
ientemente masivas yfrías 
omo para generar estos pequeños nú
leos de mayor densidad, donde la atra

ióngravitatoria fuese 
apaz de superar estos in
onvenientes y se 
omenzase a produ
ir laforma
ión de los objetos 
ono
idos 
omo Protoestrellas.Estas nubes de gas y polvo fueron ya 
atalogadas por Edward Barnard (1857-1923) en el año 1900, y son 
ono
idas 
omo Objetos de Barnard. Estas nubes poseenuna masa típi
a de varios miles de masas solares llegándose a extender hasta 10parse
s. Bart Bok (1906-1983) en la dé
ada de los 40 des
ubrió otro tipo de nebulosasmás pequeñas y 
ompa
tas denominadas Glóbulos de Bo
k (�gura 1.1) en donde ladensidad os
ila entre 100 y 10000 partí
ulas por 
entímetro 
úbi
o, es de
ir, variosórdenes de magnitud mayor que la densidad de partí
ulas que se en
uentran en elespa
io interestelar (0,1-20 partí
ulas por 
entímetro 
úbi
o).2



1.1 El na
imiento de las estrellas1.1.a Masa de JeansEn 1902 James Jeans (1877-1946) fue el primero en tratar el problema sobre 
uálesdeben de ser las 
ondi
iones para que el 
olapso gravitatorio llegue a o
urrir. Para ello
onsideró los efe
tos produ
idos por pequeñas desvia
iones en el equilibrio hidrostáti
oaunque sin tener en 
uenta los efe
tos produ
idos por la rota
ión, la turbulen
ia y los
ampos magnéti
os.Según el teorema del virial, que des
ribe la 
ondi
ión de equilibrio para un sistemaestable ligado gravita
ionalmente:
2K + U = 0 (1.1)siendo K la energía 
inéti
a interna de la nube mole
ular y U la energía poten-
ial gravitatoria. Según este teorema, si el doble de la energía 
inéti
a de la nubeex
ede su poten
ial gravitatorio, la fuerza debida a la presión del gas dominará a lafuerza gravitatoria y la nube se expandirá. Por otra parte, si la energía 
inéti
a essu�
ientemente pequeña, enton
es la nube 
olapsará por efe
to gravitatorio. Esta esla 
ondi
ión de estabilidad 
uando no se tienen en 
uenta los efe
tos anteriormentemen
ionados de rota
ión, turbulen
ia y 
ampos magnéti
os.Si asumimos una nube esféri
a de densidad 
onstante, la energía poten
ial gravi-tatoria vendrá dada por:

U ∼ −3

5

G(Mc)
2

Rc
(1.2)donde Mc y Rc son la masa y el radio de la nube respe
tivamente y G la 
onstantegravitatoria.Por otra parte, asumiendo que la energía 
inéti
a total interna de la nube es:

K =
3

2
NkT (1.3)siendo N el número total de partí
ulas, k la 
onstante de Boltzmann y T latemperatura. Sustituyendo estas expresiones en la e
ua
ión del teorema del virial,tras reorganizar términos y tomar

Rc = {3
4

Mc

πρ0
}1/3 (1.4)obtenemos la expresión del 
riterio de Jeans:

Mc > Mj (1.5)
Mj ≃ { 5kT

GµmH
}3/2 { 3

4πρ0
}1/2 (1.6)siendo µ el peso mole
ular medio, mH la masa del átomo de hidrógeno, ρ0 ladensidad del gas y Mj la Masa de Jeans, entendiendo esta última 
omo la masamínima ne
esaria para que se produz
a un 
olapso espontáneo en la nube.3



1. INTRODUCCIÓN1.1.b Colapso Clási
oSi el 
riterio de Jeans se veri�
a, enton
es la nube mole
ular 
omenzará a 
olapsar.Es importante ha
er notar nuevamente que este 
riterio está basado en la ausen
iade rota
ión, turbulen
ia y 
ampos magnéti
os así 
omo en el he
ho de que debe exis-tir una presión externa sobre la nube debida al material interestelar de los alrededores.Uno de los primeros 
ál
ulos del 
olapso gravita
ional de un nú
leo bajo estas
ondi
iones, no rotante, no magnéti
o, y esféri
amente simétri
o fue llevado a 
abopor Larson (1969). Durante la primera parte del 
olapso el material de la nube seen
uentra fundamentalmente en 
aída libre. Durante esta fase la nube es ópti
amentedelgada, 
on lo que la energía poten
ial gravitatoria liberada durante la 
ompresiónes irradiada al exterior por las partí
ulas de polvo y por lo tanto esta no se añade ala presión térmi
a, en
ontrándonos ante un 
olapso ini
ial isotermo.Si se 
onsidera la densidad ini
ial de la nube de gas esféri
a 
omo uniforme, en estafase de 
ontra

ión en 
aída libre isoterma todas las partes de la nube tardan el mismotiempo en 
olapsar y la densidad aumentará de la misma manera y a la misma ve-lo
idad en todos los puntos, produ
iéndose lo que se 
ono
e 
omo Colápso Homogéneo.Sin embargo, puede o
urrir que en el momento ini
ial del 
olapso, la nube estéde alguna manera más 
ondensada en el 
entro. Esto impli
aría que las partes más
entrales de la nube 
olapsarán más rápidamente que las externas, aumentando la den-sidad 
entral a mayor velo
idad que la densidad exterior y produ
iéndose gradientesde presión. De esta forma las partes externas 
olapsarían después de ser al
anzadaspor una onda de propaga
ión en dire

ión 
ontraria a la del 
olapso, a la velo
idaddel sonido. Este es
enario se 
ono
e 
omo Colapso Dentro-Fuera y fue desarrolladopor Shu (1977).1.1.
 Fases del 
olapso 
lási
oSe pueden des
ribir distintas fases 
on diferentes 
ara
terísti
as durante la evolu
ióndel 
olapso:
• Fase de 
aída libre. A densidades por debajo de los 10−13 g 
m−3, el 
olapso esisotermo y la materia 
ae en una es
ala de tiempo de 
aída libre (entendiendoesta es
ala 
omo el tiempo que tardaría un 
uerpo en 
olapsar bajo su propiaatra

ión gravitatoria suponiendo la ausen
ia de 
ualquier fuerza que se opusiesea este 
olapso). Sin embargo, esta es
ala de tiempo es menor en la parte 
entralque en el exterior debido a que ini
ialmente la densidad en esa región es ligera-mente mayor (Colapso Dentro-Fuera) por lo que la densidad aumenta tambiénde una forma más rápida en esa zona. El enfriamiento en esta fase es llevado a
abo prin
ipalmente por las molé
ulas de hidrógeno y el polvo existentes en lanube emitiendo en longitudes de onda infrarrojas.
• Fase de forma
ión ini
ial de un nú
leo. Una vez que la densidad 
entral su-pera los 10−13 g 
m−3, el 
olapso deja de ser isotermo, ya que las regionesmás internas 
omienzan a ser ópti
amente gruesas y la energía pro
edente dela 
ompresión no puede ser radiada ha
ia el exterior, por lo que 
omienza a
onvertirse en un 
olapso adiabáti
o. Esto produ
e un aumento en la presión4



1.1 El na
imiento de las estrellasinterna y en la temperatura redu
iento la velo
idad del 
olapso en las zonas
entrales. Llegados a este punto, la región 
entral se en
uentra prá
ti
amenteen equilibrio hidrostáti
o 
on un radio aproximado de unas 5 UA. Este primerobjeto 
entral es lo que se 
ono
e 
omo Protoestrella y 
ontiene solamente unapequeña fra

ión de la masa ini
ial de la nube.
• Fase de Opa
idad. A medida que la temperatura interna va 
re
iendo y al
anzalos 2000K, las molé
ulas de hidrógeno 
omienzan a diso
iarse dando lugar a queel primer exponente adiabáti
o 
aiga por debajo de su valor 
ríti
o de 4/3. Comoresultado el gradiente de presión interna no es lo su�
ientemente elevado para
ontrarrestar la 
re
iente fuerza gravitatoria y se produ
e un segundo 
olapso.Cuando se al
anza una temperatura de unos 10000K y una densidad de 10−2g 
m−3, la fra

ión de hidrógeno ionizado ha aumentado lo su�
iente 
omopara produ
ir una nueva 
aída del primer exponente adiabáti
o dando lugara un nuevo 
olapso. Estos 
i
los de 
ontra

ión vuelven a repetirse para el
aso de la primera y segunda ioniza
ión del He a medida que la temperatura yla presión van aumentando, permitiendo la progresiva 
ontra

ión de la nube.Todos estos pro
esos de ioniza
ión van aumentando progresivamente la opa
idadde la protoestrella hasta que esta se 
onvierte en un plasma ionizado ópti
amentegrueso. En ese momento la energía poten
ial gravitatoria liberada durante el
olapso es emitida en el infrarrojo 
omo radia
ión de 
uerpo negro.
• Fase de a
re
ión. A partir de este momento la protoestrella entra en la fase prin-
ipal de a
re
ión. Este punto de ini
io de la fase de a
re
ión se 
ono
e 
omoEdad 
ero de una estrella. En algún punto posterior de esta fase se 
omienzaa desarrollar un dis
o de a
re
ión y es 
uando se puede veri�
ar observa
ional-mente la existen
ia de la protoestrella.1.1.d Fragmenta
ión durante el 
olapsoMu
has de las nubes mole
ulares existentes en el Universo ex
eden ampliamente ellímite de Jeans 
omo para 
omenzar a 
olapsar dando lugar a una protoestrella. Estopodría llevarnos a pensar que las estrellas pueden formarse 
on unas masas in
reíble-mente grandes, llegando in
luso a al
anzar la masa original de la nube progenitora.Sin embargo, las observa
iones muestran que esto no es así. Al 
ontrario, pare
e quelas estrellas tienden a formarse en grupos de diferentes tamaños, desde sistemas bi-narios hasta 
úmulos que 
ontienen 
ientos o miles de estrellas.¾Qué produ
e la fragmenta
ión de la nube mole
ular en distintos nú
leos de 
on-densa
ión y su posterior 
ontra

ión de forma independiente?Como ya se ha 
omentado, la primera fase del 
olapso (fase de 
aída libre) seprodu
e de forma isoterma, es de
ir la temperatura se mantiene prá
ti
amente 
ons-tante mientras que la densidad 
entral de la nube se in
rementa varios órdenes demagnitud. Según la e
ua
ión 1.6, que expresa la masa de Jeans, si esto es así la masamínima para que se produz
a el 
olapso de
re
e. Por lo tanto, una vez que se ini
ia el
olapso de la nube 
ualquier inhomogeneidad en la densidad lo
al de esta, dará lugara que zonas distintas de la nube satisfagan el 
riterio de Jeans independientemente y
omienzen a 
olapsar lo
almente, formándose una gran 
antidad de nú
leos diferentes.5



1. INTRODUCCIÓNSin embargo, en el Universo vemos estrellas que se han formado 
on masas muydiferentes y en un rango muy amplio de estas, por lo que debe de existir un punto enel 
ual esta fragmenta
ión en 
as
ada se detiene.Esto o
urre 
uando 
ada uno de esos diferentes nú
leos entran en la segunda fasedel 
olapso, la fase de opa
idad. Como se ha visto, llegado a ese punto, el 
olapsodeja de ser isotermo para pasar a ser adiabáti
o. Debido al aumento en la opa
idadque evita que la energía pueda ser transportada al exterior de una forma e�
iente,la temperatura interna 
omenzará a aumentar. Este aumento de la temperaturaprovo
ará un aumento en la masa de Jeans, deteniéndose la fragmenta
ión lo
al de
ada nú
leo. A partir de ahí, 
ada nú
leo de densidad formado previamente en la fasede 
aída libre 
olapsará independientemente dando lugar a diferentes protoestrellas.1.1.e Colapso no 
lási
o. Rota
ión y 
ampos magnéti
osHasta ahora se ha des
rito úni
amente el 
aso del 
olapso 
lási
o de una nube mole-
ular, en el que úni
amente las presiones térmi
a y gravitatoria entran en juego parade�nir la dinámi
a del 
olapso. Sin embargo, estos dos fa
tores por sí solos no son
apa
es de expli
ar algunos de los fenómenos y estru
turas observados en las estrellasen forma
ión 
omo son los dis
os de a
re
ión, �ujos de materia ha
ia el exterior ydiversos efe
tos produ
idos por los 
ampos magnéti
os.El he
ho de introdu
ir efe
tos 
omo la rota
ión y los 
ampos magnéti
os no 
ambialas fases des
ritas anteriormente para el 
olapso de una nube mole
ular, es de
ir, estosefe
tos no evitan el 
olapso una vez que el nú
leo de densidad al
anza las 
ondi
iones
ríti
as ini
iales, pero sí van a tener una in�uen
ia de
isiva en la dinámi
a del gasen 
aída ha
ia el nú
leo. Mientras que aún no está muy 
laro 
omo la rota
ión y los
ampos magnéti
os afe
tan a las tasas de a
re
ión, sí está bien estable
ido que, si setienen en 
uenta estos dos fa
tores, es ne
esario abandonar los modelos de 
olapso
on simetría esféri
a. De he
ho, hoy en día, prá
ti
amente todos los 
ál
ulos adoptanmodelos 
on simetrías axiales ya que pueden expli
ar ade
uadamente la forma
ión delos dis
os de a
re
ión observados e in
luso los efe
tos de pérdida de masa.1.2 Evolu
ión en la Prese
uen
ia Prin
ipal1.2.a Modelo de Hayashi-NakanoHayashi & Nakano (1965) fueron los primeros en investigar de forma minu
iosa ladinámi
a de 
ontra

ión de una protoestrella de 1 M⊙. En su modelo supusieron el
aso del 
olapso homogéneo durante toda la fase de 
aída libre en la que la 
ontra

iónes isoterma. Cuando se al
anza la densidad 
entral de 10−13 g 
m−3 demostraron quela opa
idad aumenta de una manera tan rápida que la difusión de la radia
ión ha
iael exterior no es e�
iente 
omo para eva
uar el 
alor generado durante la progresiva
ontra

ión. Se estable
e así un gradiente de temperaturas entre las zonas más in-ternas del nú
leo protoestelar y la super�
ie, a
tivándose un me
anismo adi
ional detransporte de energía, la 
onve

ión. Las 
orrientes 
onve
tivas transportan así el
alor del nú
leo ha
ia la super�
ie, produ
iéndose también una mez
la intensiva de lamateria. Cuando estos gases más 
alientes llegan a la super�
ie (
on una temperaturay una presión menor que la del interior) se expanden adiabáti
amente, de manera quela 
onve

ión no solo a
túa 
omo un me
anismo e�
iente del transporte de energía6



1.2 Evolu
ión en la Prese
uen
ia Prin
ipal

Figura 1.2: Trazas evolutivas de estrellas en 
ontra

ión gravitatoria 
al
uladas porHayashi & Nakano (1963) (líneas a trazos) y Hayashi (1965) (líneas 
ontinuas). La líneadis
ontinua representa la ZAMS empíri
a (ver más adelante, se

ión 1.2.d) dada porSandage (1962).sino que transforma la distribu
ión de presión, temperatura y densidad en una dis-tribu
ión adiabáti
a. Comienza así la denominada fase adiabáti
a, que trans
urredurante la segunda y ter
era fase del 
olapso 
lási
o des
rito en la se

ión anterior.Hayashi demostró que 
ualquier estrella 
on una determinada masa y radio poseeuna temperatura efe
tiva mínima y que existen zonas en el diagrama HR de inestabili-dad que delimitan la evolu
ión de una protoestrella. Estas zonas de inestabilidad sonáreas del diagrama HR donde el valor del primer exponente adiabáti
o se aparta delrango de estabilidad. El he
ho de 
onsiderar que las protoestrellas de masas menores ados masas solares poseen interiores 
ompletamente 
onve
tivos impli
a que en su inte-rior los gradientes de temperatura se aproximan mu
ho al 
omportamiento adiabáti
oy que desvia
iones importantes de esta 
ondi
ión no serían 
apa
es de mantener elequilibrio hidrostáti
o. 7



1. INTRODUCCIÓNDe esta forma, se en
uentra una rela
ión entre la luminosidad y la temperaturaefe
tiva que traza una línea prá
ti
amente verti
al en el diagrama HR para una de-terminada masa estelar y que se 
ono
e 
omo traza de Hayashi (�gura 1.2). Enrealidad, estas trazas no son formalmente 
aminos evolutivos por los que se desplazauna protoestrella durante su 
ontra

ión sino que representan asíntotas a las zonas deinestabilidad (o zonas prohibidas) en el diagrama HR. Es de
ir, la traza de Hayashia
túa 
omo una frontera entre los modelos estelares hidrostáti
os permitidos y aque-llos que están prohibidos. A la dere
ha de esta, no existe ningún me
anismo quepueda transportar de una forma efe
tiva la luminosidad de la estrella 
on unas tem-peraturas efe
tivas tan bajas, por lo que en esta región no pueden darse estrellasestables. Por otro lado, a la izquierda de la Traza de Hayashi sí se pueden dar losme
anismos ne
esarios, ya sea la 
onve

ión o la radia
ión, para realizar el ne
esariotransporte de energía de las zonas más internas a las zonas más externas de la estrella.En los últimos años los argumentos expuestos por Hayashi a
er
a de la 
onve
-
ión y la estabilidad han sido estudiados en profundidad por diversos autores. Elproblema fundamental estriba en la suposi
ión de que las distintas fases del 
olapsogravitatorio 
ondu
en inevitablemente a la apari
ión de unas 
ondi
iones en el in-terior de la protoestrella 
ompletamente 
onve
tivas. Así Wu
hterl & Ts
harnuter(2003), señalan que es parti
ularmente importante tener en 
uenta toda la historiaevolutiva de la protoestrella durante las fases más tempranas para poder estable
er elauténti
o punto de partida de di
ha evolu
ión. Cualquier diferen
ia en la historia dela 
ontra

ión o a
re
ión de una protoestrella de una determinada masa puede llevara una evolu
ión muy diferente en temperatura efe
tiva y luminosidad.1.2.b La línea de na
imiento estelar. BirthlineLa denominada línea de na
imiento estelar, a partir de ahora Birthline, se de�ne
omo la línea formada por el 
onjunto de puntos en el diagrama HR en donde lasestrellas apare
en por primera vez 
omo objetos ópti
amente visibles. Esta línea fue
al
ulada y de�nida por primera vez por Stahler (1983). Para ello utilizó las teoríassobre protoestrellas existentes 
ombinadas 
on la visión 
lási
a de la 
ontra

ión delas estrellas prese
uen
ia prin
ipal a lo largo de la traza de Hayashi. En parti
ular, su
ál
ulo fue realizado explí
itamente para estrellas situadas dentro del rango de masas0.2 M⊙ ≤ M ≤ 1 M⊙, utilizando los modelos de 
olapso protoestelares de Stahleret al. (1980a,b, 1981) y 
onsiderando el 
olapso 
omo esféri
amente simétri
o a partirde una nube mole
ular en ausen
ia de la in�uen
ia de 
ampos magnéti
os, rota
ión oturbulen
ia (�gura 1.3). Sorprendentemente, a pesar de todas estas simpli�
a
iones,la birthline obtenida 
oin
idía plenamente 
on las observa
iones de estrellas T Tauride baja masa en la región de forma
ión estelar Taurus-Auriga (Cohen & Kuhi, 1979).De este modo, la birthline permitió demostrar que las estrellas T Tauri de baja masa seen
ontraban realmente 
ontrayéndose a lo largo de las trazas 
onve
tivas de Hayashi.Además se en
ontró que la posi
ión de la birthline era muy sensible a la tasa de a
re-
ión de la envoltura externa sobre el nú
leo hidrostáti
o, es de
ir, tasas de a
re
iónmás altas suponían un radio del nú
leo hidrostáti
o mayor, dando 
omo resultadoneto un desplazamiento de la birthline ha
ia arriba, al 
umplirse L ∼ R2 a lo largode una traza 
onve
tiva 
on una temperatura efe
tiva prá
ti
amente 
onstante.
8



1.2 Evolu
ión en la Prese
uen
ia Prin
ipal

Figura 1.3: Posi
ión de la birthline teóri
a (línea 
ontinua gruesa) en el diagramaHR para estrellas de baja masa (0.2 M⊙-1.0 M⊙) (Stahler, 1983). Las líneas 
ontinuasdelgadas indi
an las trazas de Hayashi para los valores de masa indi
ados (en unidadesde M⊙).La determina
ión de la birthline supone dos aspe
tos fundamentales de la evolu-
ión estelar. El primero es que mar
a el punto en el 
ual �naliza el 
olapso estelar enel que la protoestrella ha al
anzado más o menos su masa �nal (de ahí que sea tan de-pendiente de la tasa de a
re
ión de masa). El segundo aspe
to fundamental tiene quever 
on el he
ho de que observa
ionalmente no debería en
ontrarse ninguna estrellaprese
uen
ia prin
ipal (PMS) visible 
on temperaturas efe
tivas y luminosidades poren
ima de di
ha línea.
9



1. INTRODUCCIÓN

Figura 1.4: Posi
ión de la birthline (Palla & Stahler, 1990). La birthline es la líneasólida que 
ruza las trazas PMS de Iben (1965) (líneas delgadas). Cada traza 
orres-ponde a estrellas 
on diferentes masas en unidades de masas solares. Los 
uadrados
orresponden a las estrellas Herbig Ae/Be observadas por Finkenzeller & Mundt (1984)y los 
ír
ulos y 
uadrados rellenos a los objetos observados por Levreault (1988).1.2.
 La línea de na
imiento para estrellas de masa intermediaYa en su artí
ulo, Stahler (1983) señalaba la ne
esidad de 
omprobar si los buenosresultados obtenidos para el 
aso de las estrellas T Tauri de baja masa se mantenían
uando estos mismos 
ál
ulos de la birthline, basados en los modelos de Stahler et al.(1980a,b, 1981), se extendían al 
aso de estrellas 
on masas mayores.Palla & Stahler (1990, 1991, 1992, 1993) 
al
ularon la posi
ión de la birthline paraestrellas de masa intermedia, 
ombinando las trazas evolutivas de estrellas prese
uen-
ia prin
ipal de Iben (1965) 
on las rela
iones teóri
as de masa-radio para el 
aso deprotoestrellas 
on a
re
ión (�gura 1.4). En el 
aso de estrellas de baja masa, tanto suestru
tura 
omo su evolu
ión están dominadas por el transporte de energía mediantela 
onve

ión 
omo ya se ha visto (Hayashi, 1961). Dada una estrella de masa M∗ yradio R∗, la energía Lrad que puede transportar radiativamente por unidad de tiempoes:
Lrad = L0 {M∗

M⊙

}11/2 {R∗

R⊙

}−1/2 (1.7)en donde el valor de L0 depende de la estru
tura de la estrella (Cox & Giuli, 1968).10
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Figura 1.5: Rela
ión entre las masas y luminosidades de protoestrellas a
retando 
onuna tasa de 10−5 M⊙ año−1 (Palla & Stahler, 1992). En la �gura se observa en fun
iónde la masa estelar: la luminosidad pro
edente de la a
re
ión (Lacc), la luminosidadtransportada por radia
ión (Lrad), la luminosidad super�
ial (Lsurf ) y la energía liberadapor la quema de Deuterio (LD). Las �e
has en el eje horizontal mar
an los puntos (M1,M2 y M3) en los que Lrad interse
ta Lsurf , LD y Lacc, respe
tivamente.Por otra parte, la luminosidad que una estrella 
on una temperatura efe
tivadeterminada puede radiar al espa
io es:
Lsurf = 4πR2

∗σT
4
ef (1.8)En el 
aso de estrellas de baja masa la tasa de energía radiada el exterior desdela super�
ie es mayor que aquella que es aportada desde el interior por transporteradiativo, es de
ir, Lsurf > Lrad por lo que estas estrellas se 
onvierten rápidamenteen inestables 
onve
tivamente. El me
anismo de 
onve

ión es, por tanto, el en
ar-gado de transportar la mayor parte de la energía desde el interior a la super�
ie
umpliéndose que:

Lsurf = Lcon + Lrad (1.9)Sin embargo, debido a la gran dependen
ia de Lrad 
on la masa de la estrella
omo se observa en la e
ua
ión (1.7), ya para el 
aso de estrellas 
on masas modestasLrad puede ser mayor que Lsurf . En estos 
asos estas estrellas se 
omportan 
omoobjetos fundamentalmente radiativos pero térmi
amente no relajados (Stahler, 1989).La tasa de energía transportada desde el interior es mayor que la que la super�
ie dela estrella puede radiar. De esta manera, una gruesa 
apa de gas por debajo de lasuper�
ie 
omienza a 
alentarse, expandiendo la super�
ie y por tanto aumentandola luminosidad hasta que Lsurf = Lrad. Mientras tanto, las partes más internas de laestrella 
ontinuan su 
ontra

ión, dando lugar a lo que se 
ono
e 
omo 
ontra

iónquasiestáti
a no homóloga. 11



1. INTRODUCCIÓNComo 
riterio 
uantitativo se puede 
omparar Lrad 
on la luminosidad liberadapor la a
re
ión en la super�
ie de la protoestrella siendo esta:
Lacc =

GM∗Ṁ

R∗

(1.10)siendo Ṁ la tasa de a
re
ión de masa 
onsiderada independiente de M∗ (Shu,1977).Las dos ine
ua
iones Lrad > Lsurf y Lacc > Lrad deben de 
umplirse si la pro-toestrella va a 
ontraerse de una forma no homóloga.Palla & Stahler (1993) llegan a la 
on
lusión de que este pro
eso de relaja
ióntérmi
a, así 
omo el 
onse
uente aumento de la luminosidad super�
ial, o
urre úni-
amente dentro de un determinado rango de masas (�gura 1.5). Este rango de masasfue 
al
ulado teniendo en 
uenta la rela
ión de las distintas luminosidades en fun
iónde la masa de la protoestrella, tomando una tasa de a
re
ión 
onstante de 10−5 M⊙año−1, y Lsurf 
omo la luminosidad de la super�
ie de la estrella justo al �nal de lafase de a
re
ión. Así, obtienen que la 
ondi
ión Lsurf = Lrad se 
umple 
on una masaM1 = 2.4 M⊙. Por otro lado Lacc = Lrad se 
umple para una masa M3 = 3.9 M⊙. Enel 
aso de estrellas PMS 
on M∗ > M3, la temperatura efe
tiva aumenta de forma quese 
umpla en todo momento Lrad = Lsurf , produ
iéndose una 
ontra

ión homóloga,es de
ir, todas las 
apas interiores de la estrella pierden 
alor. En el diagrama HR,este tipo de estrellas más masivas siguen una traye
toria prá
ti
amente horizontal
omo fue des
rito por primera vez por Henyey et al. (1955).Pare
e por tanto que la evolu
ión de las estrellas PMS de masa intermedia seen
uentra mu
ho más vin
ulada a las 
ondi
iones ini
iales mar
adas durante su faseprotoestelar que en el 
aso de las estrellas de baja masa. En estas últimas, la 
on-ve

ión homogeneiza rápidamente la distribu
ión de entropía del interior, mientrasque en el 
aso de estrellas más masivas, estas solo al
anzan un estado de relaja
ióntérmi
a tras un pro
eso mu
ho más lento de difusión radiativa.Como en el 
aso de las estrellas de baja masa, la quema de Deuterio interestelarva a jugar un papel importante en la determina
ión del radio protoestelar (Stahler,1988), aunque este papel va a ser progresivamente menos signi�
ativo para el 
asode estrellas 
ada vez más masivas. La quema de Deuterio en Helio produ
irá lainestabilidad 
onve
tiva de la estrella si la energía liberada por la fusión por unidadde tiempo, LD, es mayor que Lrad. En el 
aso de protoestrellas de aproximadamente1 M⊙ o más, el deuterio se quema a la misma velo
idad que es a
retado de la nubeprimordial, por lo que:
LD = Ṁδ (1.11)siendo δ la energía de fusión liberada por el Deuterio por unidad de masa.

12
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Figura 1.6: Esquema de la quema de deuterio en protoestrellas (Palla & Stahler, 1990).(a) A bajas masas el Deuterio a
retado es transportado al 
entro de la estrella por losremolinos de la 
onve

ión. (b) En un determinado momento, apare
e una barreraradiativa, 
ortando el suministro de Deuterio al 
entro de la estrella. (
) La región
entral estelar agota pronto el Deuterio y pasa a un estado radiativo estable. (d) Amasas mayores, el Deuterio entra en igni
ión en 
apa justo por en
ima de la regiónradiativa estable.Se pueden distinguir 
uatro fases bien diferen
iadas en el pro
eso de quema deDeuterio interestelar (Palla & Stahler, 1990). Para el 
aso de una estrella de apro-ximadamente 1 M⊙, la quema de Deuterio se produ
e 
er
a del 
entro manteniendola estrella 
ompletamente 
onve
tiva. El Deuterio re
ién a
retado es transportadorápidamente al 
entro de la estrella por los remolinos de la 
onve

ión estable
iéndoseuna situa
ión de quema de Deuterio 
ontinuada (�gura 1.6 (a)).A medida que la estrella va aumentando su masa, la temperatura interior au-menta también lentamente produ
iéndose en un determinado momento una 
aída enla opa
idad. Llegado a un 
ierto punto, la quema de deuterio no es su�
iente paramantener la estrella 
ompletamente 
onve
tiva. Esta transi
ión de estabilidad 
on-ve
tiva a estabilidad radiativa se mani�esta por primera vez 
on la apari
ión de unabarrera interna radiativa (�gura 1.6 (b)). Esta barrera radiativa, estable frente ala 
onve

ión, impide que el Deuterio a
retado sea transportado ya al interior de laestrella. Esto produ
e que la por
ión de la estrella que queda en el interior de estabarrera 
onsuma rápidamente el deuterio que quedaba, volviéndose estable radiati-vamente. Las 
apas por en
ima de la barrera radiativa aún disponen de un aportede Deuterio, sin embargo se en
uentran aún demasiado frías para que se produz
a laigni
ión del mismo (�gura 1.6 (
)). 13



1. INTRODUCCIÓNAún así, el progresivo aumento de masa de la estrella produ
e inevitablemente elaumento de la temperatura en estas regiones externas a la zona 
entral radiativa, y
uando la temperatura al
anza aproximadamente unos 106K el Deuterio 
omienza aquemarse en 
apa (�gura 1.6 (d)). Esta nueva quema de deuterio en 
apa mantienede nuevo la 
onve

ión en las 
apas más externas de la estrella. Aunque esta fuente deenergía persiste mientras la estrella 
ontinue a
retando, esta 
apa se va desplazandoprogresivamente ha
ia la super�
ie a medida que la luminosidad produ
ida por laquema del Deuterio se vaya ha
iendo insigni�
ante en rela
ión a la energía aportadaradiativamente desde el interior pro
edente de la 
ontra

ión gravitatoria.Para una estrella PMS de una determinada masa, la 
antidad de deuterio y sudistribu
ión dependerá de la 
antidad adquirida durante su fase de a
re
ión 
omoprotoestrella. Así, suponiendo una tasa de a
re
ión de 10−5 M⊙ año−1 y una 
on-
entra
ión interestelar estándar de deuterio de [D/H℄ = 2.5 x 10−5 (Geiss & Reeves,1981), la masa a la 
uál apare
e por primera vez la barrera radiativa es M2 = 2.44M⊙ (Palla & Stahler, 1993). A partir de ese momento, el deuterio del interior esrápidamente 
onsumido formándose un nú
leo radiativo y dando lugar a una fronteraradiativo-
onve
tiva. Para una masa M∗ ≃ 3.9 M⊙, esta frontera se ha desplazadoprá
ti
amente a la super�
ie, donde 
ontinuará quemándose progresivamente el deu-terio hasta su agotamiento.Teniendo todo esto en 
uenta, Palla & Stahler (1993) 
onsideran de forma separadael 
aso de estrellas 
ompletamente 
onve
tivas de aquellas 
on interiores radiativos.
• Estrellas 
ompletamente 
onve
tivas. Estrellas 
on M∗ <M1 son 
ompletamente
onve
tivas debido al enfriamiento super�
ial (Lsurf > Lrad) en el momento enque apare
en por primera vez 
omo objetos ópti
amente visibles. Para el 
aso deuna tasa de a
re
ión de Ṁ = 10−5 M⊙ año−1, el valor de M1 es muy 
er
ano alvalor M2 (en el que apare
e por primera vez la barrera radiativa) lo que impli
aque las estrellas que son 
ompletamente 
onve
tivas 
omo protoestrellas debidoa la quema de deuterio en el interior se mantienen en di
ho estado duranteun tiempo a partir del �nal de la fase de a
re
ión, es de
ir, ya en su fasePMS. Por lo tanto, durante ese tiempo estas estrellas seguirán aún las trazas
onve
tivas originalmente 
al
uladas por Hayashi (1961) aunque 
on unos radiosmu
ho menores que los 
al
ulados por las teorías 
lási
as de evolu
ión PMS delmomento y por tanto también 
on unos tiempos mu
ho menores en di
ha fase.En parti
ular para una estrella de 2 M⊙ (valor muy 
er
ano al 
ríti
o M1)
al
ularon que esta se 
ontraería 
omo un objeto 
ompletamente 
onve
tivodurante sólo 1.1 x 104 años antes de que se estable
iese un nú
leo radiativo ensu interior y 
omenzase su 
ontra

ión no homóloga. En el 
aso de una estrellade 1.5 M⊙ sin embargo, el estado 
ompletamente 
onve
tivo y la 
ontra

iónhomóloga se extendería hasta los 3 x 106 años antes de que se formase el nú
leoradiativo.
• Estrellas par
ialmente 
onve
tivas. Es en este tipo de estrellas 
on regiones 
en-trales radiativas, pero 
on 
apas 
onve
tivas por debajo de la super�
ie debidoa la quema de deuterio, donde los 
ál
ulos realizados por Palla & Stahler (1991,1992, 1993) di�eren en mayor medida de los obtenidos por la teoría 
lási
a deevolu
ión prese
uen
ia prin
ipal hasta ese momento. Estas estrellas son aquellasque poseen una masa 
omprendida entre M2 y M3 para una tasa de a
re
ión de14



1.2 Evolu
ión en la Prese
uen
ia Prin
ipal
Ṁ = 10−5 M⊙ año−1 y se en
uentran 
ontrayéndose de una forma no homóloga.En este rango, 
uando la estrella apare
e por primera vez 
omo un objeto visible,es de
ir, una vez que ha terminado su fase de a
re
ión 
omo protoestrella, es sub-luminosa. No solamente abandona la tradi
ional traza 
onve
tiva de Hayashi,sino que apare
e por debajo del �nal de esta.La razón de este 
omportamiento se debe a que la distribu
ión interna de en-tropía ha
e que la temperatura super�
ial sea la 
ara
terísti
a de una estrella
ompletamente 
onve
tiva, pero en este 
aso 
on un radio mu
ho menor (Stahler,1989). En este punto 
omienza la 
ontra

ión no homóloga de la estrella, 
omoya se ha 
omentado anteriormente, produ
iendo una expansión de las 
apasmás super�
iales por el 
alentamiento de las 
apas inmediatamente inferiores,aumentando el radio y la temperatura efe
tiva, y por tanto la luminosidad. Dea
uerdo 
on los 
ál
ulos realizados para el 
aso de una estrella de 3.5 M⊙, laluminosidad super�
ial aumenta durante los primeros 1.2 x 105 años hasta queel radio de la estrella al
anza su valor máximo de 7.2 R⊙, momento en el quese al
anza la relaja
ión térmi
a y la estrella se in
orpora a la traza radiativa
onven
ional en el diagrama HR.

• Estrellas 
ompletamente radiativas. Las estrellas 
on una masa M∗ ≥ M3, ex-perimentarán también una 
ontra

ión no homóloga, 
on una fase de relaja
ióntérmi
a y una expansión de su super�
ie. Mientras, la zona 
onve
tiva se vadesplazando ha
ia la super�
ie 
omo en el 
aso anterior. Sin embargo, para estetipo de estrellas este pro
eso se produ
e enteramente durante la fase de pro-toestrella, es de
ir, antes de al
anzar la birthline y apare
er 
omo una estrellaprese
uen
ia prin
ipal ópti
amente visible. Las estrellas PMS des
endientes deestas protoestrellas serán, por tanto, 
ompletamente radiativas y se en
ontraránen un estado de relaja
ión térmi
a. En el diagrama HR apare
en inmediata-mente siguiendo las trazas radiativas 
onven
ionales. Para una tasa de a
re
iónde Ṁ = 10−5 M⊙ año−1, los 
ál
ulos estable
en un límite superior de 8.0 M⊙.Estrellas más masivas que este límite 
omienzan ya su quema de hidrógeno me-diante el 
i
lo CN durante su fase de protoestrellas, por lo que no exhiben unafase prese
uen
ia prin
ipal y una vez que apare
en por primera vez 
omo objetosópti
amente visibles se en
uentran ya en la Se
uen
ia Prin
ipal.Es importante resaltar la importan
ia fundamental que tiene la in�uen
ia de latasa de a
re
ión protoestelar en la posi
ión de la birthline en el diagrama HR, así
omo sus 
onse
uen
ias. Palla & Stahler (1992) estudian en profundidad los efe
tosque produ
e en la se
uen
ia evolutiva de una estrella el he
ho de 
onsiderar distintastasas de a
re
ión protoestelares. En parti
ular realizan estos 
ál
ulos para el 
aso detasas de a
re
ión de Ṁ = 10−5 M⊙ año−1, Ṁ = 3 x 10−5 M⊙ año−1 y Ṁ = 10−4M⊙ año−1. En todos los 
asos la protoestrella muestra las mismas fases evolutivasque se han des
rito anteriormente: 
onve

ión 
ompleta, apari
ión de una barreraradiativa, quema en 
apa del deuterio, rápida expansión de las 
apas super�
ialesde la estrella, 
ontra

ión gravitatoria de las 
apas más internas y �nalmente quema
entral de hidrógeno. El efe
to fundamental que produ
e el aumento de la tasa dea
re
ión es el de desplazar la posi
ión de la birthline ha
ia arriba en el diagrama HR.
15



1. INTRODUCCIÓN

Figura 1.7: Efe
to de la tasa de a
re
ión en la fase evolutiva PMS en el diagrama HR(Palla & Stahler, 1993). Línea de 
ír
ulos: birthline 
al
ulada 
on Ṁ=10−4 M⊙ año−1.Línea de puntos: birthline 
al
ulada 
on Ṁ=10−5 M⊙ año−1.Estos mismos autores, estudiando el 
omportamiento de las diferentes luminosi-dades (Lrad, Lsurf , Lacc, LD) en la fase protoestelar, pero 
on una tasa de a
re
ión
Ṁ = 10−4 M⊙ año−1, obtuvieron que, debido a que las protoestrellas evolu
ionabana una velo
idad mayor, tendrían unos radios mayores, y 
ada uno de los eventos 
ru-
iales en su evolu
ión des
ritos anteriormente se pospondría ha
ia valores de masasmayores. En parti
ular M1, M2 y M3 se desplazarían a valores de 3.4, 4.3 y 5.9 M⊙,respe
tivamente. Por tanto, el intervalo de masas en los que se produ
e ahora larelaja
ión térmi
a se en
uentra entre 3.4 y 5.9 M⊙. Además, 
omo resultado de estedesplazamiento en el intervalo de masas, 
on esta tasa de a
re
ión más rápida, la fasevisible de estrellas prese
uen
ia prin
ipal es posible hasta masas tan grandes 
omo 15M⊙, a diferen
ia del límite superior de 8 M⊙ 
al
ulado 
on una tasa de Ṁ = 10−5M⊙ año−1 (�gura 1.7).
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1.2 Evolu
ión en la Prese
uen
ia Prin
ipal1.2.d Edad 
ero en la Se
uen
ia Prin
ipal. ZAMSLa edad 
ero en la Se
uen
ia Prin
ipal (ZAMS, zero-age main sequen
e) se de�ne
omo el punto �nal de la evolu
ión PMS. Representa el primer momento en el que laenergía generada por rea

iones nu
leares en el interior estelar 
ompensan 
ompleta-mente la energía radiada al exterior por la fotosfera estelar. Para que esto su
eda, elinterior de una estrella PMS evolu
ionada tiene que al
anzar su�
iente temperaturano solamente para 
omenzar la quema de hidrógeno, sino que esta se produz
a deforma predominante a traves del 
i
lo CN, lo que requiere temperaturas por en
imade los 15 millones de grados Kelvin. En parti
ular, la ZAMS mar
a el punto en el quela 
ontra

ión se detiene y el C12, C13 y N14 al
anzan el equilibrio (Palla & Stahler,1990).1.2.e Forma
ión estelar de estrellas masivasSin embargo, el 
on
epto de ZAMS para estrellas masivas no está muy 
laro aún,ya que, 
omo se ha visto, estas estrellas 
ontinúan en su fase prin
ipal de a
re
ión
uando 
omienzan a quemar de forma estable el hidrógeno de su interior.El prin
ipal problema reside en que la presión de radia
ión 
omienza a ser signi-�
ativa ya en protoestrellas de masa intermedia, pudiendo frenar la a
re
ión. Aún asíla 
aída del gas no se llega a detener 
ompletamente mientras la 
omponente de la lu-minosidad debida a la a
re
ión, Lacc, domine la luminosidad total de la protoestrella.Esto es así, ya que 
ualquier retardo en la 
aída del gas disminuye Ṁ , y por tantoLacc, lo que de nuevo produ
e un aumento del �ujo de 
aída. De esta forma, Ṁ os
ilafuertemente pero sin detenerse realmente en ningún 
aso (Yorke & Kruegel, 1977).Esta intera

ión entre la presión de radia
ión y el �ujo de 
aída de materia se terminauna vez que la luminosidad pro
edente del interior de la protoestrella, Lint, dominasobre Lacc. En el 
aso de las estrellas masivas, Lint, pro
ede de la fusión de hidrógenomás que de su 
ontra

ión, aunque su valor puede es
alarse aún 
omo M11/2
∗ R−1/2

∗ . Apartir de ese momento el efe
to de frenado en la 
aída de material desde la envolturase in
rementa rápidamente 
on la masa.Wol�re & Cassinelli (1987) analizaron la dinámi
a de 
aída de material en estre-llas 
on masas superiores a 60 M⊙, en
ontrando que la 
aída de material se reviertea menos que la tasa de a
re
ión Ṁ se in
remente de forma arbitraria al menos hasta10−3 M⊙ año−1. Nakano (1989) y Norberg & Maeder (2000) señalan que las tasasde a
re
ión del orden de 10−5 a 10−4 M⊙ año−1 expli
an muy bien la forma
ión deestrellas de baja masa pero que di
hos valores fallan al intentar expli
ar la forma
iónde estrellas masivas, ya que di
has tasas impli
arían que estas estrellas abandonasenla ZAMS antes de que estuvieran 
ompletamente formadas. Sin embargo, 
ómo 
on-seguir las 
ondi
iones físi
as que permitiesen unas tasas de a
re
ión tan altas, no estáaún 
laro del todo. Sin embargo, 
al
ulos re
ientes (Osorio et al., 1999) estiman queestrellas de hasta ∼30M⊙ pueden formarse siguiendo este pro
eso de a
re
ión de ma-teria.Por otra parte, otro posible es
enario 
ompletamente diferente basado en el 
re-
imiento por 
oales
en
ia en nú
leos densos mole
ulares ha sido propuesto 
omo al-ternativa en la forma
ión de estrellas masivas (Bonnell et al., 1998).17



1. INTRODUCCIÓNStahler et al. (2000) estudian también esta última posibilidad 
omo alternativaa la forma
ión de estrellas masivas y señalan que, a pesar de que existe un grannúmero de problemas teóri
os por resolver antes de obtener un modelo de 
oales-
en
ia 
ompletamente 
uantitativo, la 
omprensión del me
anismo de forma
ión deestrellas masivas requiere abandonar las ideas tradi
ionales basadas en los mismosme
anismos de forma
ión de estrellas de baja masa.A
tualmente existen tres des
rip
iones a
er
a de la forma
ión de estrellas masivas:
olapso monolíti
o y a
re
ión, a
re
ión 
ompetitiva, y fusiones estelares (Zinne
ker &Yorke, 2007).A pesar de que por el momento no existe un esquema 
laro de evolu
ión para estre-llas masivas, en los últimos años sí se han identi�
ado observa
ionalmente diferentesfases del mismo (Menten et al., 2005; van der Tak & Menten, 2005).1.3 Clasi�
a
ión de estrellas Prese
uen
ia Prin
ipalLada & Wilking (1984) estudiaron las distribu
iones espe
trales de energía (SED,spe
tral energy distribution) de diferentes fuentes infrarrojas en el interior de la nubede O�u
o en el rango de longitudes de onda entre 1-100 µm. En
ontraron que di
hasfuentes podían ser 
lasi�
adas morfológi
amente en fun
ión del per�l mostrado en sudistribu
ión espe
tral de energía. Lada (1987) propone tres 
lases diferentes 
omoesquema general para la 
lasi�
a
ión de fuentes infrarrojas.La base de su 
lasi�
a
ión reside en el grado de ex
eso de energía en la región delongitudes de onda largas respe
to a la emisión estelar de 
uerpo negro. Para ello sede�ne el índi
e espe
tral 
omo:
αIR = dlog(λFλ)/dlogλ (1.12)entre las longitudes de onda de 2.2 y 25 µm. Atendiendo al valor 
uantitativo deeste índi
e se tiene (�gura 1.8):

• Clase I. Estas fuentes se 
ara
terizan por tener distribu
iones espe
trales deenergía muy ensan
hadas respe
to a las produ
idas por un 
uerpo negro lo quesugiere la presen
ia de grandes 
antidades de polvo 
ir
unestelar. Sus índi
es es-pe
trales tienen valores positivos αIR > 0. Estas fuentes se supone que son pro-toestrellas relativamente evolu
ionadas 
on dis
os 
ir
unestelares y envolturas.
• Clase II. Fuentes 
on índi
es espe
trales -1.5 < αIR < 0. Sus SED se en
uen-tran también ensan
hadas 
on respe
to a las de un 
uerpo negro, mostrandoun ex
eso de IR. Sin embargo su pendiente negativa indi
a que la 
antidad dematerial 
ir
unestelar en la que se hayan envueltas es 
onsiderablemente menorque en el 
aso de las fuentes de Clase I. En estos 
asos, las distribu
iones es-pe
trales de energía pueden ser modeladas 
omo la 
ontribu
ión de una estrellaPMS 
on un dis
o 
ir
unestelar de polvo (Estrellas T Tauri 
lási
as).

18



1.3 Clasi�
a
ión de estrellas Prese
uen
ia Prin
ipal

Figura 1.8: Esquema de 
lasi�
a
ión propuesto por Lada (1987) para las distribu
ionesespe
trales de energía de objetos estelares jóvenes.
• Clase III. Fuentes 
on índi
es espe
trales -3 < αIR < -1.5. Sus SED son muypare
idas a las de un 
uerpo negro 
on una temperatura determinada, o lo quees lo mismo, la observa
ión dire
ta de la fotosfera de una estrella jóven. Estasfuentes son 
laramente visibles en el rango ópti
o del espe
tro, presentandomuy po
a 
ontribu
ión por parte del polvo 
ir
unestelar. Se 
ree por tanto queeste tipo de fuentes son estrellas PMS que no a
retan ya grandes 
antidadesde materia 
ir
unestelar (estrellas T-Tauri 
on líneas débiles). Esta pequeña
antidad de materia en el dis
o 
ir
unestelar podría indi
ar la forma
ión de unsistema planetario en una fase avanzada.En todos los 
asos el ex
eso de infrarrojo se atribuye a emisión térmi
a produ
idapor el polvo existente en las envolturas 
ir
unestelares que poseen este tipo de obje-tos. Andre et al. (1993) des
ubrieron otro tipo de fuentes en la nube ρ Oph A quepresentaban una fuerte emisión submilimétri
a, eran indete
tables en longitudes de19



1. INTRODUCCIÓNonda λ < 10 µm y estaban 
ara
terizadas por unos valores muy bajos en la rela
iónLbol/Lsubmm. Esto sugería unas 
antidades signi�
ativamente mayores de material
ir
unestelar alrededor de estos objetos en 
ompara
ión 
on las 
lases I y II, por loque propusieron una nueva 
lase, la Clase 0.Adams & Shu (1985) y Lada (1985) propusieron entender esta 
lasi�
a
ión deobjetos estelares jóvenes en fun
ión de sus distribu
iones espe
trales de energía, 
omoparte de una se
uen
ia de evolu
ión estelar. De esta forma las fuentes de Clase Iserían protoestrellas de baja masa que se en
ontrarían aún en la fase prin
ipal dea
re
ión de masa. En este sentido se podría pensar que las fuentes de Clase I son pro-toestrellas relativamente más evolu
ionadas y las fuentes de Clase 0 sus primas másjóvenes. Esta suposi
ión vendría justi�
ada por el he
ho de que estas últimas poseenunas envolturas más masivas que las primeras. Andre & Montmerle (1994) 
al
ularonlas masas 
ir
unestelares de una muestra de fuentes de Clase 0 y Clase I basándose enla medida de los �ujos integrados de di
has fuentes y en modelos de envoltura paraestas dos 
lases. Los resultados obtenidos fueron unas masas 
ir
unestelares máxi-mas de ∼0.1 M⊙ para el 
aso de fuentes de Clase I y de ∼2 M⊙ para fuentes de Clase 0.Sin embargo, este esquema evolutivo basado en una 
lasi�
a
ión de la distribu
iónespe
tral de energía (más espe
í�
amente, basada en el he
ho de si el medio 
ir
un-dante es o no es transparente a 
iertos rangos de longitud de onda) se basa en lades
rip
ión de la forma
ión de una estrella aislada a partir de una nube mole
ular.La realidad es, que las estrellas no se forman de manera aislada, sino en sistemasmúltiples y por tanto es de esperar que las diferentes 
omponentes de estos sistemasintera
túen entre ellas durante su pro
eso de forma
ión (Duquennoy & Mayor, 1991;Mathieu, 1994). Es evidente que estas posibles intera

iones produz
an inter
ambiosde masa entre ellas y, por lo tanto, que la evolu
ión de 
ada protoestrella sea muydiferente al 
aso de una forma
ión aislada. Así por ejemplo, Pfalzner et al. (2008)proponen que en
uentros 
er
anos entre protoestrellas podrían produ
ir estallidos dea
re
ión en una de ellas.1.3.a Estrellas T Tauri Clási
asLas estrellas T Tauri fueron des
ubiertas por primera vez por Joy (1942, 1945, 1949)en la nube mole
ular de Taurus-Auriga siendo esta 
lase 
ono
ida por su miembromás luminoso, T Tauri. Estas estrellas presentan grandes varia
iones de luminosidadde forma irregular y se en
uentran aso
iadas a nebulosas tanto os
uras 
omo brillantes.Las estrellas T Tauri son generalmente estrellas PMS (Joy, 1945, 1949) de bajamasa, 
on tipos espe
trales G, K o M, y temperaturas efe
tivas entre 3000 y 7000K.En la 
lasi�
a
ión SED des
rita anteriormente, estas estrellas son 
lasi�
adas 
omoClase II, en
ontrándose su pi
o de energía entre 1 y 10 µm 
on un moderado ex
esode IR 
er
a de los 100µm. Varias búsquedas tanto en el IR 
omo en el submilimétri
ode estrellas T Tauri (Cohen et al., 1989; Strom et al., 1989; Be
kwith et al., 1990)han determinado que este tipo de estrellas poseen dis
os 
ir
unestelares 
on tasas dea
re
ión tan altas 
omo 10−5 M⊙ año−1 durante breves periodos de tiempo, aunquenormalmente estas tasas de a
re
ión son mu
ho menores, del orden de 10−6 M⊙ año−1.Los dis
os de a
re
ión poseen masas entre 10−4 y 1 M⊙, 
on una media típi
a de20



1.3 Clasi�
a
ión de estrellas Prese
uen
ia Prin
ipal10−2 M⊙. El radio de di
hos dis
os es de ∼100 UA (Be
kwith et al., 1990; Hartmannet al., 1998). A pesar de su es
asa masa relativa, el polvo que 
ontienen es 
apaz deabsorber de una forma efe
tiva tanto la radia
ión ópti
a 
omo la ultravioleta pro
e-dente de la región 
entral e irradiarla en longitudes de onda más largas desde el IRhasta el radio. Esta reemisión en diferentes longitudes de onda se 
orrela
iona 
on elradio del dis
o. Así la emisión en el IR lejano se produ
e en la zona del dis
o situadaentre 1 y 5 UA mientras que la emisión en submilimétri
o y radio se da en las zonasmás externas del mismo. El polvo situado en la super�
ie interna del dis
o se 
alientahasta los 1000K generando una emisión en el infrarrojo entre 3 y 10 µm.La materia que se mueve más 
er
a de la super�
ie estelar es 
alentada hastatemperaturas muy elevadas, diso
iándose e ionizándose. El tamaño de esta regióndepende de la masa estelar pero típi
amente se en
uentra situada a una distan
iaaproximada de ∼ 0.1 UA. Esta zona se en
uentra 
ompletamente dominada por lamagnetosfera estelar que rompe el dis
o interior y fuerza al material a �uir ha
ia las
orrientes de a
re
ión y las 
olumnas de a
re
ión. En estas 
olumnas de a
re
iónel �ujo de materia en 
aida libre es dire

ionado ha
ia la super�
ie estelar por los
ampos magnéti
os. Estos �ujos de a
re
ión son los responsables de la apari
ión de lafuerte emisión en la línea Hα de Balmer, 
ara
terísti
a del espe
tro de estas estrellas(Hartmann et al., 1994; Muzerolle et al., 2000). Además, este material en 
aída libre,
on velo
idades de entre 150 y 300 Km s−1, genera un frente de 
hoque que puedellegar a 
alentar el plasma hasta los 106K produ
iendo la emisión de rayos X blandos(Kastner et al., 2002). Otras 
ara
terísti
as de este tipo de estrellas es la emisión delas líneas Ca II H y K, la emisión anómala de FeI a λ = 4063 y 4132 Å, la emisiónprohibida de O I y Si II y la fuerte absor
ión de Li I a λ = 6707 Å.Como hemos visto en la se

ión anterior, existe otro tipo de estrellas T Tauri quese 
ara
terizan por tener una emisión más débil en Hα que en el 
aso de las T Tauri
lási
as y en general unas an
huras equivalentes de sus líneas espe
trales menores que5 Å (Bertout, 1989). A este tipo de estrellas T Tauri se les 
ono
e 
omo T Tauride líneas débiles. Generalmente no muestran ex
esos de emisión IR, por lo que en la
lasi�
a
ión SED son 
lasi�
adas 
omo fuentes Clase III. De esta manera se 
onsideraque las estrellas T Tauri de líneas débiles son en general una pobla
ión de estrellasmás evolu
ionadas que las T Tauri 
lási
as. Es más, hoy en día es ampliamente a
ep-tado que estas estrellas no siguen a
retando materia desde el dis
o 
ir
unestelar.El he
ho de que las líneas espe
trales, espe
ialmente la línea Hα de Balmer, seandébiles, indi
a una dinámi
a totalmente diferente a la de las estrellas T Tauri 
lási
as.Esto no quiere de
ir que las estrellas T Tauri de líneas débiles sean emisores débiles,sino que la mayoría de la emisión proviene de la propia super�
ie estelar y de la a
-tividad 
oronal, espe
ialmente 
on emisiones de alta energía. De he
ho, las estrellasT Tauri de líneas débiles son fuentes de rayos X 
on una 
ontrapartida ópti
a quepresenta 
ara
terísti
as prese
uen
ia prin
ipal. En parti
ular, en estas estrellas, lalínea de Li I a λ = 6707 Å está presente 
on an
huras equivalentes mayores que 0.1Å.
21



1. INTRODUCCIÓN1.3.b Estrellas Herbig Ae/BeLas estrellas Herbig Ae/Be fueron men
ionadas por primera vez 
omo grupo porHerbig (1960). Herbig estudió una muestra sele

ionada de 26 estrellas 
on tiposespe
trales Ae y Be aso
iadas a nebulosas. El 
riterio de sele

ión se basó en trespuntos:
• La estrella era de tipo espe
tral A o B 
on líneas de emisión.
• Se en
ontraba situada en una región os
ure
ida.
• La estrella iluminaba una nebulosa brillante en sus alrededores.Posteriormente se fueron añadiendo miembros a este grupo formado por estas 26estrellas de la muestra original de Herbig (Finkenzeller & Mundt, 1984; Herbig & Bell,1988; The et al., 1994; Vieira et al., 2003).Sin embargo, el des
ubrimiento de nuevos objetos que 
ompartían algunas, perono todas las propiedades propuestas en la de�ni
ión original de Herbig, hi
ieron que sedesarrollase una nueva de�ni
ión de estrella Herbig Ae/Be. Por ejemplo, se han des-
ubierto nuevas estrellas Herbig Ae/Be que no se en
uentran aso
iadas a nebulosas yque tampo
o se en
uentran situadas en regiones de forma
ión estelar (Bogaert, 1994;Hillenbrand, 1994; Hu et al., 1991; Oudmaijer et al., 1992; Walker & Wolsten
roft,1988).De esta forma, la de�ni
ión a
tual de estrella Herbig Ae/Be se basa en los siguien-tes 
riterios:
• Tipo espe
tral A o B 
on líneas de emisión.
• Ex
eso de emisión IR debido a polvo 
ir
unestelar tanto frío 
omo 
aliente.
• Clases de luminosidad III o V.La propuesta de in
luir más espe
í�
amente el 
riterio de ex
eso de IR en la de�ni-
ión de estrella Herbig Ae/Be fue realizada por Davies et al. (1990) y van den An
keret al. (1997).Hoy en día las observa
iones de estrellas Herbig Ae/Be 
ubren todo el rango delongitudes de onda desde los rayos X hasta el radio, mostrando que en estas estrellasse produ
en una gran variedad de fenómenos 
omo vientos estelares, �ujos bipolares,dis
os 
ir
unestelares y presen
ia de envolturas. Poseen masas 
omprendidas entre 2M⊙ y 8 M⊙ 
on rangos espe
trales situados entre B0 y F tempranas.La distribu
ión espe
tral de energía de las estrellas Herbig Ae/Be se 
ara
terizapor la presen
ia de gran 
antidad de materia 
ir
unestelar, dominando la SED en laparte IR del espe
tro. También existe una gran 
ontribu
ión por parte del gas de laenvoltura en el 
ontinuo de la zona ultravioleta (UV) del espe
tro. Esto es indi
a-tivo de un amplio rango de temperaturas y densidades en el material 
ir
unestelar,signi�
ativamente más alto que la propia temperatura efe
tiva estelar (Blondel &Djie, 1994; Meeus et al., 1998). En mu
hos 
asos, los efe
tos que produ
e el material
ir
unestelar en la SED es dí�
il de desa
oplar de la SED intrínse
a de la estrella,22



1.3 Clasi�
a
ión de estrellas Prese
uen
ia Prin
ipalprodu
iendo in
ertidumbres en la propia 
lasi�
a
ión espe
tral de esta última, así
omo efe
tos anómalos en la extin
ión debido a la presen
ia de polvo. Además, lasSED de este tipo de estrellas presentan variabilidad en un amplio rango de tiempos,desde horas hasta de
enas de años. Hoy en día, un amplio 
onjunto de pruebas ob-serva
ionales y modelos detallados de las distribu
iones de energía de estas estrellasapuntan 
laramente ha
ia la presen
ia de dis
os 
ir
unestelares alrededor de las mis-mas (Hillenbrand et al., 1992; Chiang et al., 2001; Dominik et al., 2003).Por otra parte, las observa
iones en rayos X indi
an la presen
ia de un gas muy
aliente en este tipo de estrellas (Damiani et al., 1994; Zinne
ker & Preibis
h, 1994;Skinner et al., 1997). Tanto el origen 
omo la lo
aliza
ión de este gas 
aliente no está
lara aún. Así, Zinne
ker & Preibis
h (1994) sugieren que el origen de los rayos Xproviene de vientos estelares, aunque dejan abierta la posibilidad de que se trate deuna 
ompañera de baja masa T Tauri. Por el 
ontrario, Skinner et al. (1997) sugierenque son originados por una 
orona en las estrellas Herbig Ae/Be o por una 
ompañerade baja masa, o por ambas. Sin embargo, el he
ho de que no se 
onoz
a aún si estetipo de estrellas poseen unas 
apas 
onve
tivas externas responsables de la apari
iónde esta 
orona, ha
e que esta hipótesis no esté 
lara. Vigneron et al. (1990) y Tout& Pringle (1995) propusieron un posible me
anismo basado en la rota
ión diferen-
ial. Berghoefer et al. (1997), basándose en la dete

ión de rayos X en estrellas no
lasi�
adas 
omo Herbig Ae/Be pero 
on tipos espe
trales similares, sugieren que laemisión de rayos X no se debe a la naturaleza Herbig Ae/Be de estas estrellas, sino ala 
romosfera a
tiva de 
ompañeras de baja masa.De manera análoga al 
aso de las estrellas T Tauri, Hillenbrand et al. (1992)
lasi�
aron en tres grupos distintos una muestra de estrellas Herbig Ae/Be atendiendoa la distribu
ión espe
tral de energía que presentaban:
• Grupo I. Estrellas que presentan pendientes en IR aproximadamente de la forma

λFλ ∼ λ−4/3

• Grupo II. Estrellas que presentan ex
esos en la región de longitudes largas delespe
tro.
• Grupo III Estrellas que presentan pequeños ex
esos en sus distribu
iones espe
-trales de energía, similares a las estrellas Be 
lási
as, en donde el ex
eso se debeprobablemente a emisión libre-libre en el dis
o 
ir
unestelar.Estos autores utilizaron esta 
lasi�
a
ión para distinguir entre dos tipos de geo-metría del material 
ir
unestelar. Así se tendría por una parte dis
os (Grupo I ) ydis
os + envoltura (Grupo II ).Hillenbrand et al. (1992) modelaron las SED de objetos pertene
ientes al GrupoI basándose en la existen
ia de dis
os ópti
amente gruesos 
on tasas de a
re
ión delorden de 10−6 M⊙ año−1. Sin embargo, esta interpreta
ión se en
uentra 
on seriasdi�
ultades (Hartmann et al., 1993). El problema fundamental es que 
on las tasas dea
re
ión propuestas por Hillenbrand et al. (1992) se produ
iría una notable emisiónpor parte del dis
o en el infrarrojo 
er
ano, he
ho que no es observado. En lugarde ello, el fuerte aumento de ex
eso IR a 1-2 µm pare
e indi
ar la existen
ia de unagujero interno en el dis
o de mu
has estrellas Herbig Ae/Be.23
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Figura 1.9: Representa
ión artísti
a de una estrella Herbig Ae/Be y su dis
o de material
ir
unestelar. Fuente: NASA.Por otra parte, varios autores (Bertout & Thum, 1982; Guedel et al., 1989; Skinneret al., 1990, 1993) realizaron observa
iones en el radio 
ontinuo de estrellas HerbigAe/Be mostrando que varias de estas poseían emisión débil en radio. El origen deesta emisión se 
ree que es debida a la existen
ia de vientos estelares débiles (10−8M⊙ año−1) y no es 
onsistente 
on la existen
ia de altas tasas de a
re
ión generadaspor un dis
o ópti
amente grueso. Por otra parte, Bohm & Catala (1993) sugieren queel débil atenuado en longitudes de onda ópti
as por parte del material 
ir
unestelaren estas estrellas impli
an tasas de a
re
ión bajas.Finalmente, un 
onjunto de dis
os alrededor de estrellas Herbig Ae/Be han sidore
ientemente resueltos espa
ial y espe
tros
ópi
amente en el ópti
o y en el infrarrojo(Bo

aletti et al., 2003; Eisner et al., 2004; Monnier et al., 2008; Okamoto et al., 2009;Perrin et al., 2009; Murakawa, 2010) así 
omo 
on observa
iones interferométri
as enel milimétri
o y submilimétri
o (Fuente et al., 2006; Matthews et al., 2007; S
hreyeret al., 2008; Wang et al., 2008; Alonso-Albi et al., 2009; Hamidou
he, 2010; Öberget al., 2010). Sin embargo, el número de dis
os bien estudiados en las longitudes deonda milimétri
as y submilimétri
as es aún es
aso y es ne
esario aumentar el númerode miembros de esta muestra. En la �gura 1.9 se muestra una representa
ión artísti
ade una estrella Herbig Ae/Be y su dis
o de material 
ir
unestelar.Las estrellas Herbig Ae/Be presentan también varia
iones regulares e irregularesde luminosidad en es
alas de tiempo muy diferentes debido a distintos pro
esos físi-
os. El tipo de variabilidad más 
ono
ido en este tipo de estrellas se 
ara
teriza por
aídas repentinas de brillo de hasta 3 magnitudes en el visible, a
ompañadas por unin
remento en el enroje
imiento y en el grado de polariza
ión, así 
omo de una lentare
upera
ión posterior. A este tipo de estrellas Herbig Ae/Be se las denomina tambiénvariables tipo UX Ori, por ser esta estrella el prototipo de esta 
lase de variabilidad(�gura 1.10). Wenzel et al. (1971) propuso por primera vez que estas grandes 
aídasen la luminosidad eran produ
idas por varia
iones en la densidad de la 
olumna depolvo 
ir
unestelar en la línea de visión de la estrella del observador.24
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Figura 1.10: Curva de luz (panel superior izquierdo) y 
urvas de 
olor (panel superiordere
ho e inferiores) de UX Ori (Herbst & Shev
henko, 1999). Se puede observar 
lara-mente el efe
to de �giro� en el 
olor. Durante los mínimos de luminosidad, UX Ori sevuelve progresivamente más azul en B-V y U-B a medida que se desvane
e (paneles su-perior dere
ho e inferior izquierdo, respe
tivamente). Este �giro� en el 
olor es observadoin
luso en V-R (panel inferior dere
ho).Herbst & Shev
henko (1999) propusieron un modelo de tres 
omponentes paraexpli
ar las varia
iones UX Ori, 
onsistentes en: a) una fotosfera estelar que dominaen estrellas de alta luminosidad y temperatura, b) una región interna del dis
o desdedonde la luminosidad pro
edente de la a
re
ión es radiada y donde se produ
e lavariabilidad ópti
a observada en estas estrellas debido a �u
tua
iones en tempera-tura y densidad por una a
re
ión inestable y, por último, 
) una envoltura 
aliente,geométri
amente plana y ópti
amente delgada que rodea a la anterior, y que puedein
luir jets o vientos. Esta última zona sería la responsable prin
ipal de la absor
ióny de la emisión de las líneas y, probablemente, del ex
eso azul en la emisión que pro-du
iría los 
ambios de 
olor que se des
riben a 
ontinua
ión.Algunas estrellas Herbig Ae/Be (
omo en el 
aso de UX Ori) experimentan 
am-bios de 
olor durante las brus
as 
aídas de luminosidad, es de
ir, tras al
anzar una
ierta magnitud, la estrella se vuelve más azul a medida que va de
re
iendo su lumi-nosidad (Wenzel et al., 1971; Evans et al., 1989; Bibo & The, 1990; Vosh
hinnikov &Grinin, 1991). Este efe
to se debe muy posiblemente a un in
remento de la luz dis-persada respe
to del �ujo total, lo que demuestra que el polvo que rodea este tipo deestrellas no se en
uentra distribuido de una forma uniforme sino más bien grumosa.Hay que señalar que este tipo de variabilidad, 
on grandes 
aídas en luminosidad,solamente han sido observadas en estrellas 
on tipos espe
trales A0 o más tardías.Waters & Waelkens (1998) sugirieron que la falta de estrellas Herbig Ae/Be fuerte-mente variables se debe al he
ho de que di
has estrellas son ópti
amente invisiblesdurante la mayor parte del tiempo en el que se en
uentran en su fase PMS.Por otra parte, Oudmaijer et al. (2001a) observaron foto-polarimétri
amente unaamplia muestra de objetos de la Se
uen
ia y Prese
uen
ia Prin
ipal durante diferenteses
alas temporales (días, meses). El objetivo prin
ipal era el de estudiar la variabili-25



1. INTRODUCCIÓNdad polarimétri
a de di
hos objetos 
on la inten
ión de 
on�rmar la presen
ia de unaestru
tura plana de polvo 
ir
unestelar (Herbst & Shev
henko, 1999). La mayoría delos objetos 
lasi�
ados 
omo variables UX Ori presentaban varia
iones signi�
ativastanto en es
alas de tiempo 
ortas 
omo largas, en
ontrándose que la polarimetría y lafotometría se hallaban anti
orrela
ionadas, es de
ir, los objetos mostraban un mayorgrado de polariza
ión 
uando su luminosidad era más débil. Esto es generalmenteinterpretado 
omo una distribu
ión no esféri
a del polvo 
ir
unestelar que orbita laestrella. Esto produ
iría una mayor extin
ión en la línea de visión y, en 
onse
uen
ia,una disminu
ión de la luminosidad y un aumento en la polariza
ión (Grinin et al.,1994). A la vista de los resultados, Oudmaijer et al. (2001a) 
on
luyen que la 
ombi-na
ión de variabilidad fotométri
a y polarimétri
a apuntan de manera 
lara a que elmaterial 
ir
unestelar que rodea las estrellas Herbig Ae/Be se en
uentra en su mayo-ría distribuido en un dis
o.Además de esto, existe también un segundo tipo de variabilidad en este tipo de es-trellas 
ara
terizado por aumentos y posteriores des
ensos de luminosidad en es
alastemporales largas, normalmente de
enas de años, que pueden estar rela
ionadas 
onestallidos de tipo FU Ori (Hartmann & Kenyon, 1996).Por último, se han dete
tado también varia
iones de baja amplitud (< 0.m5) de-bidas a a
tividad 
romosféri
a o fotosféri
a (Davies et al., 1990; Catala et al., 1993)o a pulsa
iones estelares (Kurtz & Marang, 1995). La existen
ia y naturaleza de estetipo de varia
iones serán estudiadas 
on mayor profundidad más adelante al tratarsedel tema fundamental de este trabajo de tesis do
toral.En 
uanto a los espe
tros ópti
os de las estrellas Herbig Ae/Be, estas estrellas pre-sentan líneas de absor
ión fotosféri
as que se 
orrela
ionan bien respe
to a las de lasestrellas de tipo espe
tral A y B de Se
uen
ia Prin
ipal (Finkenzeller, 1985). Boehm& Catala (1995) estudiaron los valores de las velo
idades de rota
ión proye
tadas(vsini) de estrellas Herbig Ae/Be en
ontrando que estas rotan 
on valores interme-dios en el rango 
omprendido entre 60 y 200 km/s, similares a las de las estrellas dela Se
uen
ia Prin
ipal.Pero lo que realmente diferen
ia a las estrellas Herbig Ae/Be de sus 
ontrapartidasnormales de la Se
uen
ia Prin
ipal es la presen
ia de líneas de emisión en sus espe
trosasí 
omo la 
omplejidad en la variabilidad observada tanto en las líneas de emisión
omo en las de absor
ión (Herbig, 1960; Cohen & Kuhi, 1979; Hamann & Persson,1992). El ejemplo más 
laro de esta variabilidad se da en la línea Hα, mostrando pi
ossimples y dobles en emisión y per�les de tipo P Cygni (�gura 1.11), aunque tambiénse observan otros átomos e iones en emisión en este tipo de estrellas 
omo son el OI,CaII, SiII, MgII y FeII (Garrison & Anderson, 1977).Manoj et al. (2006) estudiaron la a
tividad en las líneas de emisión de una mues-tra de estrellas Herbig Ae/Be mediante el seguimiento de la evolu
ión de la an
huraequivalente de la línea Hα 
on la edad estelar. Sus resultados mostraban que la an-
hura equivalente media de di
ha línea de
re
ía a medida que aumentaba la edaddurante la fase PMS de estas estrellas. De he
ho, la fuerza de la emisión en Hα de-
re
ía de manera sustan
ial en es
alas temporales muy 
ortas ∼ 3 millones de años.Esto sugiere que los dis
os internos se disipan rápidamente una vez que la a
re
ión
ae por debajo de un 
ierto nivel. 26
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Figura 1.11: Per�les de pi
os dobles de la línea Hα para las estrellas Herbig Ae/BeHD 259431, BD +61 154, RR Tau (panel izquierdo) y LkHα 234, BD +40 4124 (paneldere
ho). La ordenada es una es
ala lineal de intensidad en unidades de la intensidaddel 
ontinuo (Garrison & Anderson, 1977).Además, Manoj et al. (2006) en
uentran una 
orrela
ión entre la fuerza de laslíneas de emisión y los ex
esos en el infrarrojo 
er
ano observados en las estrellasHerbig Ae/Be de su muestra. Esta 
orrela
ión podría ser expli
ada si la radia
iónpro
edente de la a
re
ión sobre la estrella es la responsable del 
alentamiento delanillo interno del dis
o. Con unas tasas de a
re
ión altas, la 
ontribu
ión de estaradia
ión sería por tanto mayor, lo que aumentaría la super�
ie efe
tiva del anillointerno y por tanto el ex
eso de emisión en el infrarrojo 
er
ano observado.En 
uanto a las líneas de absor
ión de las estrellas Herbig Ae/Be, estas muestranunos patrones 
omplejos de variabilidad (�gura 1.12). Así, Praderie et al. (1986)dete
tó varia
iones en las líneas de MgII y FeII de la estrella AB Aurigae. En elprimer 
aso, observó una variabilidad 
on un periodo de 45 horas en las alas situadasen la parte azul del per�l de la línea, mientras que en el segundo 
aso no observóningún 
omportamiento periódi
o. Catala et al. (1986) obtuvo una periodi
idad de32 horas en una 
ampaña realizada sobre la línea de CaII K de la misma estrella.Posteriormente en una 
ampaña de monitoriza
ión de otras líneas ópti
as de AB Aurmostraron una variabilidad que iba desde los 20 minutos a 10 horas (Catala et al.,1997). Esta variabilidad fue interpretada en base a un modelo en el que el periodo dela línea CaII K fuese el periodo de rota
ión de la estrella y las líneas en el ultravioletaestuviesen formadas en un viento 
romosféri
o 
on rota
ión diferen
ial.Graham (1992) propuso otra interpreta
ión a
er
a de la variabilidad de los per-�les de líneas en estrellas Herbig Ae/Be. La varibilidad de las líneas de absor
ión, así
omo los per�les P Cygni inversos que dete
tó en las líneas de HeI, NaI, OI y SiII deestas estrellas se debían a una a
re
ión grumosa del material 
ir
unestelar sobre lasmismas. En este mismo sentido, Grinin et al. (1994) propusieron que la variabilidad27
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Figura 1.12: Per�l fotosféri
o promedio de la estrella AB Aur obtenido durante la
ampaña MUSICOS96. Línea 
ontinua: Per�l promedio; Línea a trazos: Espe
tro indi-vidual 
orrespondiente al 19/Nov/1996, 10.26 UT; Línea a trazos 
on punto: Espe
troindividual 
orrespondiente al 26/Nov/1996, 14.06 UT; Línea de puntos: Per�l rota
ional
al
ulado. Todos los espe
tros se en
uentran representados en el sistema de referen
iade las líneas NaI D interestelares (Catala et al., 1999).fotométri
a y espe
tros
ópi
a de UX Ori se debía a la 
aída de 
uerpos del tamaño de
ometas sobre la estrella o in
luso a la presen
ia de un planeta orbitando alrededorde ella (Le
avelier Des Etangs, 2000). De he
ho, el patrón de variabilidad de 
iertaslíneas de absor
ión desplazadas al rojo son muy similares a las observadas en β Pi
-toris (Ferlet et al., 1995). Grady et al. (1996) 
on�rmaron este 
omportamiento enel espe
tro UV y ópti
o de varias estrellas, en lo que posteriormente se ha venido a
ono
er 
omo el fenómeno β Pi
toris en estrellas Herbig Ae/Be.Re
ientemente, Mendigutía et al. (2011) analizaron los espe
tros ópti
os de 38estrellas Herbig Ae/Be observados durante distintas 
ampañas por el 
onsor
io EX-PORT (Eiroa et al., 2000). En parti
ular, estudiaron la variabilidad de las líneas Hα,OI6300, HeI5676, y NaID. Además, debido a la ne
esidad de 
ontar 
on medidas es-pe
tros
ópi
as y fotométri
as simultáneas para poder obtener valores pre
isos de los�ujos de las líneas y de su variabilidad, utilizaron las medidas fotométri
as simultáneasde estas estrellas de Oudmaijer et al. (2001a). Entre los resultados obtenidos 
abedesta
ar el he
ho de que el 
omportamiento de la línea de Hα es diferente dependiendode la masa de la estrella, lo que impli
a unos pro
esos físi
os diferentes en las estrellasHerbig Ae y en las estrellas Herbig Be. Las estrellas masivas tienen unos per�les delíneas Hα en emisión más estables mostrando un per�l de absor
ión desplazado ha
iael azul, lo que puede ser indi
ativo de una 
ontribu
ión por parte de fuertes vientosen di
has estrellas (Finkenzeller & Mundt, 1984). Por otra parte, las estrellas menosmasivas de su muestra se en
ontraban ligeramente dominadas por per�les de absor-
ión desplazados ha
ia el rojo, lo que sugeriría que se en
uentran in�uen
iadas por laa
re
ión (Muzerolle et al., 2004). 28



1.3 Clasi�
a
ión de estrellas Prese
uen
ia Prin
ipalEstos resultados a
er
a de diferentes pro
esos físi
os en estrellas Herbig Ae y Her-big Be 
on
uerdan 
on estudios espe
tropolarimétri
os anteriores (Vink et al., 2002;Mottram et al., 2007).Queda 
laro por tanto que las estrellas Herbig Ae/Be presentan una gran 
antidadde pro
esos físi
os diferentes, entre los que se in
luyen 
aídas y expulsiones de mate-ria desde y ha
ia un medio 
ir
unestelar estru
turalmente 
omplejo. La naturalezaPMS de la mayoría de las estrellas Herbig Ae/Be está ampliamente a
eptada, y amedida que el estudio individual de estas estrellas se vaya realizando, la 
lasi�
a
iónobserva
ional ini
ial de estrellas Herbig Ae/Be podrá ser reemplazada por un 
riterioque esté prin
ipalmente ligado a su estado evolutivo, siendo este uno de los objetivosprin
ipales de esta tesis.
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1. INTRODUCCIÓN1.4 Estrellas VariablesHasta el momento hemos des
rito la evolu
ión y las 
ara
terísti
as observa
ionales delas estrellas desde su na
imiento en el interior de una nube mole
ular hasta su faseadulta, en la que la estrella entra por primera vez en la ZAMS y 
omienza a quemarhidrógeno de una forma estable. Durante este periodo de sus vidas y en épo
as poste-riores (
uando terminan de quemar el hidrógeno en su interior y salen de la Se
uen
iaPrin
ipal) mu
has de estas estrellas pueden sufrir distintos pro
esos que impliquenun 
ambio en la luminosidad de las mismas y, por tanto, que su brillo sea variable.Dependiendo de las 
ausas que produz
an esta varia
ión en su luminosidad las es-trellas variables se 
lasi�
an en dos grandes grupos: variables extrínse
as y variablesintrínse
as.Las primeras, 
omo indi
a su nombre, deben su varia
ión a 
ausas externas. Den-tro de este grupo se en
uentran, por ejemplo, las variables e
lipsantes, estrellas que seen
uentran en un sistema binario en el que una de las 
omponentes e
lipsa a la otraperiódi
amente, en la línea del observador, produ
iendo los 
ambios de luminosidadobservados, o las variables rotantes, en las que man
has brillantes u os
uras en lasuper�
ie de las mismas ha
en que varíe periódi
amente el brillo observado 
onformetiene lugar la propia rota
ión de la estrella. En ambos 
asos estas varia
iones sonperiódi
as, 
on periodos de a
uerdo 
on sus periodos orbitales y de rota
ión respe
ti-vamente. También existe otro tipo de variabilidad extrínse
a de 
ará
ter no periódi
o
omo es el que se produ
e en las estrellas tipo UX Ori des
ritas en la se

ión anterior,en las que la varia
ión de luminosidad se debe a 
ambios irregulares en la opa
idaddel material 
ir
unestelar alrededor de la estrella.En 
uanto a las variables intrínse
as, estas deben su varia
ión a 
ambios pro-du
idos en el propio interior de la estrella. Dentro de este grupo se en
uentran, porejemplo, las variables eruptivas, en las que se produ
en aumentos espe
ta
ulares debrillo debido a explosiones en el interior estelar, o las variables pulsantes en las que elbrillo varía de forma periódi
a debido a pulsa
iones que tienen lugar en el interior dela estrella y que son a
ompañadas por varia
iones en el radio y temperatura estelar,dando lugar a varia
iones en su brillo aparente. En este último 
aso las varia
ionesestán ligadas íntimamente a la estru
tura interna de la estrella. La 
lasi�
a
ión deestas estrellas variables en fun
ión de la posi
ión que o
upan en el diagrama HRse en
uentra esquematizada en la �gura 1.13, que muestra los prin
ipales tipos depulsantes 
ono
idos relativos a unas se
uen
ias evolutivas determinadas.1.4.a AstrosismologíaLa astrosismología es un 
ampo de la investiga
ión astrofísi
a relativamente re
ienteque trata del estudio de la estru
tura interna de las estrellas mediante la interpreta
ióndel espe
tro de fre
uen
ias de os
ila
ión que presentan las variables pulsantes. Comoya se ha di
ho, en el 
aso de las estrellas variables pulsantes, las varia
iones de lumi-nosidad están íntimamente ligadas a la estru
tura interna de las mismas. Esto permiteque los interiores estelares puedan ser estudiados a través del 
omportamiento de estasos
ila
iones, al estar determinadas de forma úni
a por las propiedades de la estru
turaestelar en su totalidad. 30



1.4 Estrellas Variables

Figura 1.13: Diagrama esquemáti
o de Hertzsprung-Russell 
on la lo
aliza
ión de lasdistintas 
lases de variables pulsantes (Christensen-Dalsgaard, 2003).
31



1. INTRODUCCIÓN

Figura 1.14: Os
ila
iones no radiales vistas desde diferentes ángulos de in
lina
ión: i=30◦(�la superior), i= 60◦(�la 
entral), i= 90◦(�la inferior). El 
ampo de velo
idad de unaos
ilador no radial viene dado por el armóni
o esféri
o Ym
l . En la �gura podemos observarel signi�
ado de los órdenes l y m. En este ejemplo en parti
ular se ha 
onsiderado l= 3y m= 0,1,2,3 (de izquierda a dere
ha en la �gura, respe
tivamente). Los 
olores indi
anel desplazamiento Doppler del espe
tro observado debido a la os
ila
ión, es de
ir, en unmomento dado del 
i
lo de os
ila
ión, las zonas rojas se mueven ha
ia el 
entro de laestrella (alejándose del observador) y por tanto desplazando el espe
tro ha
ia longitudesde onda más largas (desplazamiento al rojo) mientras que las zonas azules se muevenalejándose del 
entro de la estrella (ha
ia el observador) desplazando el espe
tro ha
ialongitudes de onda más 
ortas (desplazamiento al azul).En parti
ular, 
ada uno de los diferentes modos de os
ila
ión penetra a diferen-tes profundidades en las 
apas internas de la estrella permitiéndonos estudiar estosa partir a partir de las estru
turas de espa
iado de los modos ex
itados, que puedenser identi�
ados, a su vez, a partir de las 
orrespondientes fre
uen
ias presentes enlos periodogramas. La astrosismología se presenta así 
omo el úni
o método 
apaz deobtener de una manera pre
isa la estru
tura interna de las estrellas.La forma más simple de os
ila
ión es una os
ila
ión radial. En este 
aso, la estrellase expandería y se 
ontraería de manera radial 
onservando su simetría esféri
a du-rante la os
ila
ión. Visto desde un punto de vista puramente matemáti
o, la e
ua
ióndiferen
ial que des
ribe este desplazamiento radial es una e
ua
ión de Sturm-Liouvilley sus solu
iones 
orresponden a una 
antidad in�nita de fre
uen
ias. La fre
uen
iamás pequeña es la 
orrespondiente al modo fundamental radial de os
ila
ión, siendoel periodo de este modo inversamente propor
ional a la raíz 
uadrada de la densidadmedia de la estrella. Las os
ila
iones radiales están 
ara
terizadas por el orden radialn, entendiendo este 
omo el número de nodos existentes entre el 
entro y la super�
iede la estrella.En el 
aso de que se produz
an os
ila
iones transversales además de las radiales,tenemos lo que se denominan os
ila
iones no radiales (�gura 1.14). En este 
aso losdistintos modos de os
ila
ión no se en
uentran 
ara
terizados por un úni
o número n,sino también por los órdenes no radiales l y m. Estos órdenes 
orresponden, respe
ti-vamente, al grado y al número azimutal del armóni
o esféri
o Ym

l (θ,ϕ) que representala dependen
ia del modo 
on las variables angulares θ y ϕ respe
to a una 
on�gu-32



1.4 Estrellas Variables

Figura 1.15: Modos p y modos g. En la �gura se observan los 
aminos re
orridospor: (a) dos modos p distintos (n= 8, l= 100 y n= 8, l=2, respe
tivamente), (b) unmodo g (n=10, l= 5). Hay que ha
er notar que, en este 
aso, el modo g se en
uentraatrapado en el interior estelar. Esta �gura muestra 
omo los modos g son muy sensiblesa las 
ondi
iones físi
as existentes en las regiones más internas de la estrella (Gough &Toomre, 1991).ra
ión de equilibrio simétri
amente esféri
a de la estrella. El grado l representa elnúmero de líneas super�
iales nodales, mientras que el número azimutal m representala 
antidad de di
has líneas que pasan a través del eje de rota
ión de la estrella. Losmodos de pulsa
ión 
on m = 0 son ondas esta
ionarias también denominados modoszonales. Los modos no zonales, es de
ir, aquellos modos 
on m 6= 0, son ondas enpropaga
ión. En general, aquellos modos 
on valores positivos de m están aso
iadosa modos que se desplazan en dire

ión opuesta a la de rota
ión por lo que se les deno-mina también modos retrógrados. Por el 
ontrario, aquellos modos 
on un m negativose 
onsideran que se desplazan en el mismo sentido de la rota
ión y por tanto sedenominan modos progrados. Por último, los modos 
on l = |m| se denominan modosse
toriales y aquellos 
on 0 6= |m| < l se 
ono
en 
omo teserales.Las os
ila
iones no radiales pueden penetrar muy profundamente en el interior dela estrella. El patrón que tienen estas os
ila
iones en la super�
ie de la estrella y, portanto, el que podemos observar, no es más que una 
ontinua
ión del patrón que tienedi
ha os
ila
ión en el interior estelar. Por ello, hasta 
ierto punto, el 
omportamientode la os
ila
ión en el interior puede ser obtenido mediante la variabilidad observadaen la super�
ie de la estrella.Las fuerzas responsables de devolver el sistema al estado de equilibrio tras unaperturba
ión no radial son la presión y la �otabilidad. Según se trate de uno u otro
aso tenemos modos de presión o a
ústi
os (modos p) o modos de gravedad (modosg). Las fre
uen
ias 
orrespondientes a los modos p se en
uentran situadas en la regiónde las altas fre
uen
ias y son las 
omponentes radiales del desplazamiento las que do-minan estos modos. Por otra parte, los modos g se mani�estan a través de fre
uen
ias
ortas y son los desplazamientos transversales los que dominan estos modos. Debidoa que los modos g también poseen una 
omponente transversal, estos nun
a son pu-ramente radiales y, por tanto, siempre o
urre que l ≥ 1 para estos modos (�gura 1.15).En ambos 
asos, los modos p y los modos g poseen 
omponentes radiales, sinembargo, sus os
ila
iones están restringidas úni
amente a 
iertas regiones de los inte-riores estelares dependiendo de las propiedades de las propias os
ila
iones. Fuera de33



1. INTRODUCCIÓNestas regiones de in�uen
ia sus amplitudes de
re
en rápidamente. Así, los modos gposeen sus mayores amplitudes 
er
a del 
entro de la estrella, mientras que los modosp las al
anzan en las 
apas más externas de la estrella. De esta forma, los modosg nos permiten sondear más profundamente el interior estelar, mientras que los mo-dos p solo nos permiten explorar las 
apas más externas y próximas a la super�
ie.Realmente las pulsa
iones observadas en las estrellas no son puramente modos p nimodos g sino una mez
la de ambas debido a una mez
la de las fuerzas que re
uperanel equilibrio durante la os
ila
ión, es de
ir, una mez
la de fuerzas de presión y �ota-bilidad. Dependiendo del estado evolutivo de la estrella estos modos mixtos tendránunas amplitudes mayores en el 
entro de la estrella o 
er
a de su super�
ie.Suran et al. (2001) realizaron un estudio teóri
o 
omparativo entre las os
ila
ionesprevistas para una estrella PMS de 1.8 M⊙ y una estrella de Se
uen
ia Prin
ipal dela misma masa, en
ontrando que los rangos de modos inestables son los mismos paraambas estrellas pero que algunos modos de os
ila
ión no radiales son muy sensiblesa la estru
tura más interna de la estrella. En parti
ular, sería posible diferen
iarentre las fases PMS y MS de una estrella utilizando diferen
ias en la distribu
ión defre
uen
ias de os
ila
ión en el rango de las bajas fre
uen
ias, es de
ir, en los modosg.1.4.b Banda de inestabilidad 
lási
a para objetos PMSDurante la fase de 
ontra

ión de Prese
uen
ia Prin
ipal, mu
has estrellas 
ruzan ladenominada banda de inestabilidad 
lási
a, una región prá
ti
amente verti
al en el di-agrama HR, que está o
upada por varios grupos representativos de estrellas variablespulsantes (RR Lyrae, Cefeidas, W Virginis, ZZ Ceti, RV Tauri, δ S
uti, SX Phoenix y
γ Doradus). Esta región interse
ta 
asi perpendi
ularmente 
on la Se
uen
ia Prin
ipalen la zona de las estrellas A-F y se extiende ha
ia arriba prá
ti
amente de forma ver-ti
al hasta el se
tor o
upado por las estrellas 
on altas luminosidades (ver �gura 1.13).Mar
oni & Palla (1998) estudiaron por primera vez las propiedades teóri
as deinestabilidad para estrellas PMS tipo δ S
uti e investigaron el he
ho de que estaspulsen. Estos autores, 
al
ularon modelos evolutivos para estrellas tanto de bajamasa 
omo de masa intermedia 
omenzando en la birthline determinada por la fasede a
re
ión protoestelar (Palla & Stahler, 1990, 1993; Mar
oni & Palla, 1998). Paraello, utilizaron varias se
uen
ias de modelos de pulsa
ión radial lineal no-adiabáti
a,a una determinada masa �ja y 
ubriendo un amplio rango de luminosidades y tem-peraturas efe
tivas, de forma que se obtuviese informa
ión a
er
a de los periodos y laestabilidad de los modos en el 
aso de estrellas PMS.En realidad, este estudio estaba limitado a los tres primeros modos radiales depulsa
ión y fue desarrollado para el 
aso parti
ular de la estrella PMS Herbig Ae/BeHR 5999, des
ubierta 
omo variable tipo δ S
uti re
ientemente (Kurtz & Marang,1995). Mar
oni & Palla (1998) estimaron la lo
aliza
ión de los límites azules de labanda de inestabilidad teóri
a para objetos PMS para 
ada modo. Sin embargo, noobtuvieron los mismos resultados para el 
aso del límite rojo, debido a que los fuertesefe
tos de la 
onve

ión que apare
en en esta región de estrellas más frías no fuerontenidos en 
uenta. Aún así en
ontraron que el límite rojo de la banda de inestabili-dad teóri
a se en
ontraba situada entre 6500K ≤ Teff ≤ 7100K y el límite azul entre7100K ≤ Teff ≤ 7500K, dependiendo de la masa y del modo en 
uestión. Sus 
ál
ulos34



1.4 Estrellas Variables

Figura 1.16: Banda de inestabilidad teóri
a de las pulsantes tipo δ S
uti para modosradiales a partir de modelos 
on valor α= 1.8 (Dupret et al., 2004). Cada línea 
orres-ponde al límite azul o rojo de un modo de orden radial n (e.g. p4R para el límite rojodel modo p4). A medida que el orden radial de los modos aumenta, los límites azules yrojo se desplazan ha
ia temperaturas efe
tivas mayores. Los puntos 
orresponden a laposi
ión en el diagrama HR de las estrellas δ S
uti pro
edentes del 
atálogo de Rodríguezet al. (2000).mostraban que la an
hura de la banda de inestabilidad era prá
ti
amente 
onstantee igual a unos 650K, siendo el tiempo típi
o de estan
ia de una estrella PMS dentrode esta banda de inestabilidad teóri
a una fra

ión aproximadamente 
onstante deltiempo de 
ontra

ión total de la misma 
omo objeto PMS, entre un 5%-10% delmismo. Para una estrella de 1.5 M⊙ este tiempo sería del orden de 106 años, mientrasque para una estrella de 4 M⊙ tan solo de 8 x 104 años.Sin embargo, 
omo se ha di
ho anteriormente, estos primeros 
ál
ulos fueron reali-zados úni
amente para los tres primeros modos radiales de pulsa
ión. Posteriormenteestos 
ál
ulos han sido ampliados para in
luir tanto modos radiales 
omo no-radiales(Pamyatnykh, 2000). En ambos 
asos, la determina
ión del límite azul de la bandade inestabilidad para las pulsa
iones δ S
uti es relativamente sen
illa de 
al
ular yaque la 
onve

ión no juega un papel importante en estrellas 
alientes. Sin embargo,la determina
ión teóri
a del límite rojo de la banda de inestabilidad es más 
ompli-
ada, debido a que se ne
esita un tratamiento no adiabáti
o de la intera

ión entrela 
onve

ión y la pulsa
ión. Xiong & Deng (2001) y Xu et al. (2002) obtuvieronel límite rojo teóri
o para los modos de pulsa
ión radiales basándose en la teoría de
onve

ión no lo
al dependiente del tiempo de Xiong et al. (1998a,b). Por otra parte,Houdek (2000), basándose en el tratamiento de la 
onve

ión dependiente del tiempode Gough (1977), estudió los efe
tos de esta sobre la estabilidad de los modos p noradiales en las estrellas δ S
uti.Dupret et al. (2004, 2005) 
al
ularon por primera vez los límites teóri
os de labanda de inestabilidad para pulsa
iones tipo δ S
uti, tanto para los modos radiales35



1. INTRODUCCIÓN
omo no radiales siguiendo el tratamiento de la 
onve

ión dependiente del tiempo,desarrollado por Gabriel (1996). En base a estos 
ál
ulos en
ontraron que tanto loslímites azul 
omo rojo de la banda de inestabilidad se desplazan ha
ia temperaturasmayores a medida que el orden radial de la pulsa
ión aumenta. Por otra parte, ellímite rojo de la banda de inestabilidad se desplaza ha
ia temperaturas menores amedida que el parámetro α de longitud de mez
la de
re
e. Esto se expli
a debido aque la 
apa de 
onve

ión es más delgada a medida que el parámetro α disminuye y,por tanto, son ne
esarias temperaturas mas frías para poder obtener una zona 
onve
-tiva lo su�
ientemente gruesa para poder estabilizar las pulsa
iones. El efe
to de lametali
idad y del overshooting 
onve
tivo también afe
ta a la lo
aliza
ión del límiterojo de la banda de inestabilidad, pero en mu
ha menor medida (Grigah
ène et al.,2006).Dupret et al. (2004) 
ompararon sus resultados a
er
a de la posi
ión teóri
a dela banda de inestabilidad para modos radiales 
on un valor de α = 1.8, 
on la posi-
ión en el diagrama HR de la muestra de estrellas δ S
uti pro
edentes del 
atálogode Rodríguez et al. (2000). Aunque la mayoría de las estrellas se en
ontraban en elinterior de la banda de inestabilidad teóri
a 
al
ulada para esos modos y para esosparámetros, unas po
as de estas estrellas se situaban fuera de los bordes de la misma(�gura 1.16). Aunque esto puede ser debido a las in
ertidumbres produ
idas en la de-termina
ión de las temperaturas efe
tivas y de las luminosidades mediante los índi
esfotométri
os uvby, pare
e que este he
ho es más a
usado en la parte azul de la banda,por lo que podría haber algun problema en el 
ál
ulo de la posi
ión de este límite azul(Balona, 2010).De esta forma, podemos de
ir que la banda de inestabilidad teóri
a para pulsa-
iones tipo δ S
uti es una zona del diagrama HR que se extiende prá
ti
amente demanera perpendi
ular desde la Se
uen
ia Prin
ipal ha
ia la zona de las altas lumi-nosidades 
on límites en temperaturas efe
tivas situados en 6000K para el borde rojoy 9000K para el borde azul.1.4.
 Me
anismo κLas pulsa
iones de tipo δ S
uti se deben fundamentalmente al me
anismo de ex-
ita
ión denominado me
anismo κ o me
anismo de válvula. Este produ
e reten
ionesy libera
iones 
ontinuas de energía debidas a 
ambios en la opa
idad produ
idas enla 
apa de ioniza
ión del HeII.Eddington (1917) fue el primero en 
onsiderar seriamente el problema del man-tenimiento de las pulsa
iones y la disipa
ión de energía de las mismas en el interiorestelar. Según Eddington, las rea

iones nu
leares que se produ
ían en los interioresestelares deberían ser la 
ausa prin
ipal de las pulsa
iones observadas en las Cefeidas.Sin embargo, el problema 
onsistía en 
ómo mantener las pulsa
iones sin que estasse amortigüasen 
on el tiempo. Para ello, Eddington propuso otro me
anismo quefuera 
apaz de mantener las pulsa
iones. Se trataría de un me
anismo que a
tuáse
omo una válvula, modulando el �ujo de energía que pasaba desde el interior ha
ia elexterior, a través de las distintas 
apas estelares.
36



1.4 Estrellas VariablesEddington 
omparó este me
anismo de válvula 
on una bomba de 
alor termodi-námi
a, de forma que pudiese variar la pérdida de 
alor 
on respe
to al suministrodel mismo en una zona determinada del interior estelar. En su trabajo �nal a
er
adel me
anismo de inestabilidad de estrellas pulsantes, Eddington (1941, 1942) sugirióque la base de este me
anismo de válvula se en
ontraba lo
alizada en la región deioniza
ión del hidrógeno de las 
apas más externas estelares. Aún así, 
reía todavíaque eran las rea

iones nu
leares la base fundamental de la genera
ión de pulsa
iones,y que la válvula servía úni
amente para disminuir la disipa
ión en las regiones másexternas, de forma que las pulsa
iones se mantuviesen y la estrella fuese inestable.Cox (1955) realizó un análisis detallado de la estabilidad 
uasiadiabáti
a de mo-delos estelares, basándose en una de las solu
iones obtenidas por Epstein (1950).La 
on
lusión general era que el me
anismo nu
lear de genera
ión de pulsa
ionesera mu
hos órdenes menor que el amortiguamiento radiativo. De he
ho, los 
ál
ulosmostraban que no era posible en
ontrar fuentes importantes de inestabilidad en elinterior de ∼ 0.85 R∗, lo que impli
aba que el me
anismo de genera
ión de las pulsa-
iones, fuese 
ual fuese su naturaleza, debía de en
ontrarse en las 
apas estelares másexternas .Con
lusiones similares fueron obtenidas por Ledoux et al. (1955) y Rabinowitz(1957). Esto llevó a los investigadores a �jarse en las regiones no adiabáti
as másexternas en bus
a de la lo
aliza
ión de la fuente de inestabilidad. Zhevakin (1952,1953) sugirió la idea de que la región de la segunda ioniza
ión del Helio (HeIII) podíaser un lugar perfe
to para un me
anismo de válvula 
omo el des
rito por Eddington.Una idea similar fue propuesta por Cox & Whitney (1958). En este 
aso, esteme
anismo de válvula no sería parte, sino el responsable al 
ompleto de la inestabili-dad. La e�
ien
ia de la ioniza
ión del HeII 
omo me
anismo generador de pulsa
ionesfue por primera vez demostrado por los 
ál
ulos lineales no adiabáti
os de Baker &Kippenhahn (1962) y Cox (1963).Desde enton
es, mu
hos 
ál
ulos detallados, tanto lineales 
omo no lineales, han
on�rmado ampliamente estas 
on
lusiones, dejando po
as dudas a
er
a de que laioniza
ión del HeII es la fuente prin
ipal de inestabilidad en la mayoría de los tiposde estrellas pulsantes situadas en la banda de inestabilidad 
lási
a.Christy (1962) sugirió, siendo más tarde 
on�rmado por Baker & Kippenhahn(1965), que la ioniza
ión del hidrógeno podía en 
iertos 
asos (variables ZZ Ceti)
ontribuir de forma signi�
ativa a la genera
ión de pulsa
iones. Cál
ulos posterio-res (Cox, 1974), aunque 
on�rmaban la vera
idad 
ualitativa de esta proposi
ión,mostraban que la ioniza
ión del HeII era realmente la fuente prin
ipal de genera
iónde inestabilidad en 
asi todos los tipos de estrellas pulsantes situadas dentro de labanda de inestabilidad 
lási
a de las Cefeidas. No obstante, en otros 
asos, 
omo laspulsantes β Cephei y las estrellas 
on pulsa
iones tipo SPB (Slow Pulsating B), lafuente prin
ipal de genera
ión de las pulsa
iones pro
ede de las 
apas de ioniza
iondel grupo de elementos del Fe.
37



1. INTRODUCCIÓNEste me
anismo de válvula produ
ido por la ioniza
ión del HeII se 
ono
e porme
anismo κ, ya que se debe al propio 
oe�
iente de opa
idad κ, dependiente de lapresión y de la temperatura. En términos generales su fun
ionamiento es el siguiente:Durante la fase de 
ompresión, se produ
e un aumento general de la tempera-tura. Sin embargo, en la zona de ioniza
ión del HeII, este aumento de temperaturase produ
e en mu
ha menor medida ya que parte de este ex
eso de energía debida ala 
ompresión se invierte en el pro
eso de ioniza
ión de HeII a HeIII. El 
onsiguienteaumento en la opa
idad en esta región junto 
on el gradiente 
asi nulo de temperaturada lugar a la obsta
uliza
ión del transporte de energía por radia
ión ha
ia el exte-rior. Mientras tanto, la presión en las 
apas más internas se in
rementa (ya que enesas 
apas la temperatura sí sigue aumentando), forzando la expansión de las 
apassuperiores. Por otra parte, el HeII es altamente opa
o a la radia
ión UV, por lo queal ionizarse por 
ompleto el HeII, el medio se ha
e transparente a la radia
ión UVque �uye libremente ha
ia el exterior. De esta manera, la presión y la temperatura
omenzarán a bajar, produ
iéndose la re
ompresión por el peso de las 
apas superio-res. Este des
enso de la temperatura permitirá de nuevo la re
ombina
ión del HeIIIa HeII, 
omenzando un nuevo 
i
lo.Este me
anismo de pulsa
ión se produ
e en estrellas de Se
uen
ia Prin
ipal 
onuna temperatura super�
ial entre los 6000K y los 9000K. En estrellas 
on una tempe-ratura super�
ial por en
ima de los 9000K, la ioniza
ión del HeII o
urre demasiado
er
a de la super�
ie, por lo que la expansión afe
ta a una fra

ión muy pequeña dela masa de la estrella y la 
ontribu
ión a una posible pulsa
ión es insigni�
ante. Porotra parte, por debajo de los 6000K la existen
ia de 
orrientes de 
onve

ión en las
apas externas estelares dan lugar a la disipa
ión de la energía ne
esaria para queesta se a
umule y se produz
a la pulsa
ión.1.4.d Estrellas PMS 
on pulsa
ión tipo δ S
utiComo ya se ha di
ho, mu
has estrellas durante su fase evolutiva Prese
uen
ia Prin
i-pal, 
ruzan la banda de inestabilidad 
lási
a en la zona donde tienen lugar las pulsa-
iones tipo δ S
uti de Se
uen
ia Prin
ipal. Estas se 
ara
terizan por: a) os
ila
ionestanto radiales 
omo no radiales, b) periodos en el mismo rango que las estrellas δ S
utide Se
uen
ia Prin
ipal, es de
ir, desde 18 minutos (Amado et al., 2004) hasta unas 6horas y, 
) amplitudes de unas po
as 
entésimas de magnitud (Rodríguez et al., 2000;Rodríguez & Breger, 2001). El tiempo típi
o de estan
ia de una estrella PMS dentrode las fronteras de la banda de inestabilidad teóri
a es muy pequeño 
omparado 
onel tiempo de estan
ia de una estrella en su fase evolutiva de Se
uen
ia Prin
ipal (delorden de un 5%-10% de di
ho tiempo), por lo que la probabilidad de en
ontrar unaestrella PMS dentro de di
ha banda y, por tanto, 
omo pulsante tipo δ S
uti es muypequeña. No obstante, en los últimos años algunos ejemplos de pulsadores tipo δ S
utien objetos PMS han sido identi�
ados, así 
omo un 
ierto número de 
andidatos hansido también propuestos en la bibliografía (Rodríguez & Breger, 2001; Zwintz, 2005).La primera eviden
ia sobre la existen
ia de este tipo de objetos PMS 
on pulsa-
iones δ S
uti fue el des
ubrimiento de pulsa
iones en dos miembros, V588 Mon yV589 Mon, situados en el 
úmulo abierto joven NGC 2264 
on periodos prin
ipalesde pulsa
ión del orden de 3.5 horas (Breger, 1972). Posteriormente, nuevas observa-38



1.4 Estrellas Variables
iones fueron llevadas a 
abo por Kim (1996), revelando la existen
ia de 3 y 4 modosex
itados, respe
tivamente. Estos números de modos ex
itados han aumentado a 16y 20, respe
tivamente, 
on los resultados obtenidos por la 
ampaña 
oordinada in-terna
ional llevada a 
abo en 2002 por Kallinger et al. (2008) y, más re
ientemente,in
rementados de nuevo a 21 y 37 fre
uen
ias, respe
tivamente, 
on las observa
ionesobtenidas por las misiones espa
iales MOST y CoRoT (Zwintz et al., 2011).Pero la verdadera 
on�rma
ión de la existen
ia de este tipo de pulsadores fue eldes
ubrimiento de pulsa
iones tipo δ S
uti en el objeto Herbig Ae HR 5999 (V856S
o) por Kurtz & Marang (1995). En este 
aso solo una fre
uen
ia ha sido dete
tadahasta la fe
ha, 
orrespondiente a un periodo de 5.0 horas (Kurtz & Marang, 1995;Kurtz & Catala, 2001). Las propiedades pulsa
ionales de esta estrella sugieren que,según los modelos de Mar
oni & Palla (1998), su masa es del orden de 4 M⊙ y que elmodo de pulsa
ión ex
itado es el segundo sobretono de pulsa
ión radial.Donati et al. (1997) dete
taron varia
iones tipo δ S
uti en la estrella Herbig AeHD 104237, siendo posteriormente 
on�rmadas por Kurtz & Müller (1999). Estosautores en
ontraron dos periodos muy 
ortos y 
er
anos entre ellos de P1= 0.030 d yP2= 0.027 d, lo 
ual es indi
ativo de pulsa
iones no radiales en esta estrella. Poste-riormente, Böhm et al. (2004) en dos 
ampañas de observa
ión dete
taron medianteespe
tros
opía o
ho fre
uen
ias de pulsa
ión (
on fre
uen
ias entre 28.5 y 35.6 
/d).El patrón de fre
uen
ias indi
aba que al menos algunos de los modos dete
tados eranno radiales. Dupret et al. (2007) apuntan que los modelos estándar de pulsa
ión nopueden expli
ar las fre
uen
ias de pulsa
ión tan altas observadas en esta estrella, porlo que sugieren 
omo posible expli
a
ión la a
umula
ión de He en la zona de ioniza
iónpar
ial donde se genera la pulsa
ión.Mar
oni et al. (2000) en
ontraron pulsa
iones de este tipo en las estrellas HerbiAe PMS HD 35929 y V351 Ori, 
on periodos 
ompletamente diferentes, 0.196 d y0.058 d respe
tivamente. Estos periodos sugieren masas de 3.6 M⊙ para HD 35929y 2 M⊙ para V351 Ori. En ambos 
asos solo se dete
tó una fre
uen
ia de pulsa
ión,pero posteriormente Mar
oni et al. (2001) y Ripepi et al. (2003) dete
taron hasta 5fre
uen
ias de pulsa
ión en la estrella V351 Ori.En 
uanto a PMS pulsantes tipo δ S
uti en 
úmulos abiertos jóvenes, además delas dos variables V588 Mon y V589 Mon en
ontradas en NGC 2264 (Breger, 1972),dos nuevas variables fueron en
ontradas por Pigulski et al. (2000b) en el 
úmulo NGC6823 (BL 50 y HP 57), ambas 
on pulsa
iones de doble modo. Ripepi et al. (2002)en
ontrarón una nueva pulsante multiperiódi
a, H254, entre los miembros PMS del
úmulo IC 348. Zwintz et al. (2005) y Zwintz & Weiss (2006) des
ubrieron 10 nuevaspulsantes δ S
uti en los 
úmulos jóvenes NGC 6383 (2 pulsantes, NGC 6383-170 yNGC 6383-198), IC 4996 (2 pulsantes, IC 4996-37 y IC 4996-40) y NGC 6530 (6 pul-santes, NGC 6530-5, NGC 6530-82, NGC 6530-85, NGC 6530-263, NGC 6530-278,NGC 6530-281) .Amado et al. (2004) des
ubrieron la estrella Herbig Ae PMS HD 34282 
omo unapulsante multiperiódi
a 
on un periodo de pulsa
ión de 18 minutos, siendo la pulsante
δ S
uti de periodo más 
orto 
ono
ida hasta la fe
ha. Posteriormente, Amado et al.(2006), 
on nuevas observa
iones y un análisis más detallado de las pulsa
iones deesta estrella, obtuvieron un 
onjunto de fre
uen
ias de os
ila
ión entre 64.7 y 79.439



1. INTRODUCCIÓN
/d 
orrespondientes a os
ila
iones de orden radial alto, 6 < n < 8, agrupados en
onjuntos de pi
os 
on una separa
ión media de 40.5 µHz, 
orrespondientes a los mo-dos no radiales l = 0,1,2. Un análisis más detallado, 
on observa
iones fotométri
asdesde diferentes observatorios en una 
ampaña interna
ional de tres años, junto 
onobserva
iones espe
tros
ópi
as de alta resolu
ión obtenidas 
on el teles
opio VLT (LaSilla; Chile) han sido analizadas re
ientemente y sus resultados forman parte de estatesis (ver 
apítulo 5).Ripepi et al. (2006), en una 
ampaña fotométri
a multina
ional 
oordinada enla que intervinieron nueve teles
opios distintos, obtuvieron unas 190h de observa
iónen 38 no
hes de la estrella PMS IP Per 
on�rmando su naturaleza 
omo pulsadormultiperiódi
o e identi�
ando nueve fre
uen
ias de pulsa
ión. La 
ompara
ión 
onmodelos de pulsa
ión radiales no adiabáti
os les permitió identi�
ar 
in
o de estasfre
uen
ias aso
iadas a modos radiales y tres de ellas aso
iadas a modos no radiales
on l = 2.Ripepi et al. (2007) dete
taron también pulsa
iones tipo δ S
uti en la estrellaHerbig Ae VV Ser basándose en observa
iones desde Tierra llevadas a 
abo durantetres años 
onse
utivos (2002-2004). A partir del mejor 
onjuntos de datos (obtenidoen 2004) identi�
aron siete fre
uen
ias de pulsa
ión situadas entre 2.69 y 10.24 
/d.Comparando 
on modelos evolutivos a partir del 
ódigo CESAM en
ontraron variosmodelos que reprodu
ían las periodi
idades observadas para modos p y g tanto radia-les 
omo no radiales. Estos modelos 
orrespondían a estrellas PMS 
on masas entre3.6-4.0 M⊙ y luminosidades log L/L⊙ ≈ 2.1-2.3.Bernabei et al. (2009) dete
taron 13 fre
uen
ias de os
ila
ión entre 8.045 y 37.203
/d para la estrella Herbig Ae V346 Ori, en una 
ampaña de 36 no
hes 
on un totalde 154.7 horas útiles de observa
ión en la que se utilizaron 
uatro teles
opios distintosubi
ados en Italia, España, Chile y Estados Unidos. Estas fre
uen
ias fueron 
om-paradas 
on modelos adiabáti
os no radiales en
ontrando que el modelo que mejorajustaba estas periodi
idades observadas era aquel 
on una masa estelar de 2.1 M⊙y luminosidad L/L⊙ = 1.37. Estos resultados se en
ontraban en buen a
uerdo 
onlas estima
iones de parámetros físi
os obtenidas para de esta estrella mediante espe
-tros
opía.Böhm et al. (2009), estudiando la binaria espe
tros
ópi
a Herbig Ae RS Cha,dete
taron pulsa
iones no radiales por primera vez mediante el uso ex
lusivo de laespe
tros
opía de alta resolu
ión (R = 45000), identi�
ando los modos de pulsa
iónde mayor amplitud. Utilizando el método de ajuste de parámetros de Fourier (FPF)identi�
aron dos modos de pulsa
ión en la 
omponente primaria f1 = 21.11 
/d yf2 = 30.38 
/d ambas 
on l ≈ 10-11, y tres modos de pulsa
ión en la 
omponentese
undaria 
on f1 = 12.81 
/d, f2 = 19.11 
/d y f3 = 24.56 
/d y l = 2, 13 y 0 respe
-tivamente.El teles
opio espa
ial 
anadiense MOST (Walker et al., 2003) observó fotométri
a-mente la estrella Herbig Ae HD142666 (V1026 S
o) durante los meses de Abril-Mayode los años 2006 y 2007, en
ontrándose que esta se trata de una estrella pulsantetipo δ S
uti multiperiódi
a (Zwintz et al., 2009b). Un total de 12 fre
uen
ias fuerondete
tadas a pesar de la di�
ultad en
ontrada debido a las varia
iones irregulares pro-du
idas por el dis
o 
ir
unestelar que di
ha estrella posee. El ajuste de los modelos40



1.4 Estrellas Variablesque se realizó para las tres primeras fre
uen
ias de pulsa
ión 
on mayor amplitud seen
ontraban bastante alejados de la propia 
aja de in
ertidumbre en la posi
ión de laestrella en el diagrama HR, debido probablemente a que 
iertas fre
uen
ias dete
tadaspodrían tratarse de modos rota
ionales. Por otra parte, los mismos autores sugierenque, de a
uerdo a los modelos, la luminosidad publi
ada de di
ha estrella debía serrevisada o bien revisar los modelos para in
luir pro
esos físi
os tales 
omo la tasa dea
re
ión.Posteriormente, el mismo satélite observó en el invierno de 2006-2007 el 
úmuloNGC 2264. El objetivo prin
ipal de estas observa
iones fue el de obtener series tem-porales fotométri
as de alta pre
isión para bus
ar pulsa
iones entre los miembros detipo espe
tral A-F del 
úmulo. Zwintz et al. (2009a) des
ubrieron mediante estasobserva
iones tres nuevas estrellas pulsantes tipo δ S
uti pertene
ientes al 
úmulo,HD 261711, HD 261387 y NGC 2264-104, además de reobservar las dos estrellas PMS
δ S
uti ya 
ono
idas en este 
úmulo, i.e. V588 Mon y V589 Mon. Una 
uarta pul-sante δ S
uti fue también des
ubierta, HD 261230 (V1), sin embargo su pertenen
iaal 
úmulo fue puesta en duda por los propios autores por lo que su estado evolutivo
omo estrella PMS es 
uestionable. In
luyendo a esta última, las 
uatro estrellaspresentaban entre 2 y 7 fre
uen
ias de pulsa
ión 
omprendidas en el rango de 9 y 62
/d.Mar
oni et al. (2010) en base a un estudio fotométri
o (22 horas durante 6 no
hes)realizado 
on el teles
opio R.E.M. (0.6m, La silla, Chile), 
on�rmaron que la estrellaHerbig Ae PDS 002 se trata de una pulsante δ S
uti multiperiódi
a, 
omo ya habíasido publi
ado en un análisis preliminar por Bernabei et al. (2007). En este 
aso sedete
taron 4 fre
uen
ias signi�
ativas 
on f1= 27.62 
/d.Por otra parte, las dos estrellas V588 Mon y V589 Mon también fueron observadaspor el teles
opio espa
ial CoRoT (Baglin et al., 2006) durante 23.4 días 
onse
utivosen el año 2008. Zwintz et al. (2011) realizaron una 
ompara
ión entre los resulta-dos en el análisis de las fre
uen
ias obtenidas 
on los 
onjuntos de datos de MOST2004 y MOST 2006 
on los datos de COROT 2008 para estas dos estrellas. Estosautores en
uentran, para el 
aso de V588 Mon un total de 21 fre
uen
ias de pulsa
ióny para el 
aso de V599 Mon un total de 37 fre
uen
ias, entre las 
uales se en
ontra-ban todas las previamente publi
adas 
on los datos de MOST (Guenther et al., 2009).Uno de los resultados más interesantes obtenidos re
ientemente a
er
a de las pul-sa
iones tipo δ S
uti en objetos PMS es el obtenido por Ripepi et al. (2011) respe
toa la estrella COROT 102699796. Con los datos obtenidos por di
ho satélite duranteO
tubre de 2007 y Marzo de 2008, 
on un total de 131.5 días 
onse
utivos de obser-va
ión, han dete
tado la presen
ia de 
in
o fre
uen
ias independientes de os
ila
iónen esta estrella en el rango de 3-5 
/d, unos valores demasiado pequeños para el 
asode estrellas PMS δ S
uti, 
uyos pi
os se en
uentran normalmente situados en el rangode 10-30 
/d. Además de este análisis de fre
uen
ias, se obtuvieron los parámetrosfísi
os de COROT 102699796 mediante espe
tros
opía 
on datos de media resolu
ióny se 
onstruyó la SED 
on datos pro
edentes de diferentes fuentes. Los resultadosobtenidos apuntan a que este objeto es una estrella PMS de baja metali
idad. Lasfre
uen
ias dete
tadas fueron interpretadas, en base a la teoría, 
omo 
orrespondien-tes a modos g no radiales de orden bajo. De esta forma, esta sería la primera estrellapulsante PMS de masa intermedia 
on di
hos modos observados hasta la fe
ha.41



1. INTRODUCCIÓNAsí, los autores señalan que, debido a la posi
ión que o
upa COROT 102699796en el diagrama HR, situada en la zona donde las bandas de inestabilidad de las pulsa-
iones δ S
uti y γ Dor se interse
tan, esta sería la primera estrella PMS que muestra
ara
terísti
as intermedias (híbridas) entre estas dos 
lases de variabilidad.En resumen, a día de hoy se 
ono
en ∼ 40 estrellas PMS 
on pulsa
ión tipo δS
uti además de un 
ierto número de posibles 
andidatas que han sido propuestasen la bibliografía en estos últimos años (Morales-Calderón et al., 2009; Ripepi et al.,2010; Cusano et al., 2011). A pesar de que en los últimos años el número de objetos
ono
idos de este tipo se ha in
rementado de manera sorprendente (gra
ias en parte aldesarrollo y lanzamiento de las diferentes misiones espa
iales 
omo MOST, CoRoT y,más re
ientemente, KEPLER), este número es pequeño aún para realizar un estudioestadísti
o de las propiedades de este tipo de objetos. Se ha
e por tanto ne
esariala dete

ión y estudio de más estrellas PMS pulsantes δ S
uti en objetos tanto de
ampo 
omo situados en 
úmulos, siendo este trabajo de tesis paralelo a este desarrollobibliográ�
o.1.5 Objetivos y metodologíaEl prin
ipal objetivo de este trabajo de investiga
ión 
onsiste en realizar una búsquedasistemáti
a de pulsa
iones tipo δ S
uti entre una muestra bien de�nida de estrellasde 
ampo del hemisferio norte, previamente 
lasi�
adas 
omo estrellas PMS y 
onmagnitudes más brillantes que V ≈ 13.m0. Se trata también de determinar sus pará-metros físi
os tanto desde el punto de vista fotométri
o 
omo espe
tros
ópi
o. Estonos permitiría abordar varios objetivos 
on
retos:
• Aumentar 
onsiderablemente la muestra de objetos 
ono
idos de este tipo.
• De�nir en el diagrama HR la 
orrespondiente banda de inestabilidad observa-
ional para este tipo de objetos.
• Comparar los resultados obtenidos en la determina
ión de los parámetros físi
os(temperatura efe
tiva, luminosidad, metali
idad y edades) a partir de observa-
iones fotométri
as y la espe
tros
ópi
as.
• Investigar las posibles 
orrela
iones entre las diferentes propiedades observa-
ionales de estos objetos.La importan
ia de este trabajo radi
a prin
ipalmente en dos aspe
tos. El primeroes que las 
ara
terísti
as super�
iales (temperatura y luminosidad) de los objetosPMS son idénti
as a las que presentan estrellas más evolu
ionadas ubi
adas en lamisma región del diagrama HR. De he
ho, las traye
torias evolutivas de las estrellasPrese
uen
ia Prin
ipal y Postse
uen
ia Prin
ipal se interse
tan en di
ho diagrama.Debido a esto, el estado evolutivo de este tipo de estrellas puede ser ambigüo. Es más,las estrellas PMS solamente di�eren de sus 
ontrapartidas de la Se
uen
ia Prin
ipalo Postse
uen
ia Prin
ipal en su estru
tura interna, mientras que las propiedades desus atmósferas son prá
ti
amente idénti
as. Es, por tanto, de parti
ular importan
iadete
tar, para este tipo de estrellas, pulsa
iones tipo δ S
uti y poder analizar susdistribu
iones de fre
uen
ias de os
ila
ión para así poder ser 
apa
es de diferen
iarentre esos dos diferentes estados evolutivos, modelar 
orre
tamente sus interiores, y42



1.5 Objetivos y metodología
ono
er nuevas ligaduras que imponer a estos modelos para entender las 
ondi
ionesen las que se dan estas pulsa
iones, así 
omo su intera

ión 
on otros fa
tores 
omola 
onve

ión y la rota
ión.El segundo aspe
to 
onsiste en que la evolu
ión de una estrella en fase PMS esmuy rápida en 
ompara
ión 
on la evolu
ión en Se
uen
ia Prin
ipal, por lo que los
ambios en los periodos de pulsa
ión predi
hos por los modelos de evolu
ión son muygrandes, unos dos órdenes de magnitud mayores (Rodríguez et al., 1995; Breger &Pamyatnykh, 1998) que en el segundo 
aso. Esto fa
ilita que los efe
tos evolutivospredominen sobre los no evolutivos en 
uanto a 
ambios en los periodos. Por tanto,el estudio podría suponer un 
hequeo muy efe
tivo entre teoría y observa
iones. Hayque tener en 
uenta que en este trabajo de tesis no se pretende resolver ninguno delos aspe
tos anteriores, pero si que propor
ionaremos más material observa
ional yavanzaremos, además, en el estudio para a
er
arnos ha
ia las solu
iones de ambos.La metodología que se ha seguido para llevar a 
abo este trabajo de investiga
iónes la siguiente. Se ha sele

ionado una muestra ini
ial de 63 estrellas Herbig Ae/Bede 
ampo observables desde el hemisferio norte y más brillantes que V≈ 13.m0. Estamuestra pro
ede prin
ipalmente de los 
atálogos de The et al. (1994), Vieira et al.(2003) y la lista de estrellas pulsantes PMS y 
andidatas publi
ada por Zwintz (2005).Esta muestra ha sido observada fotométri
amente entre los años 2007 y 2010 uti-lizando los teles
opios de 1.5m (T150) y 0.9m (T90) situados en el Observatorio deSierra Nevada (OSN), España. En el 
aso del teles
opio T150 se utilizaron los �ltrosBVI de Johnson 
on imagen CCD dire
ta para estrellas más débiles que V ≈ 10.m5.En el 
aso del teles
opio T90 se utilizó el fotómetro multi
anal Strömgren adosado aeste teles
opio 
on los �ltros uvby para las estrellas de la muestra más brillantes queV ≈ 10.m5. Este valor límite de la magnitud para el teles
opio T90 fue estable
idopara poder dete
tar pulsa
iones de muy baja amplitud 
on los �ltros uvby de bandaintermedia (frente a los �ltros BVI de banda an
ha). Aun así, todas las estrellasde la muestra, tanto las más brillantes 
omo las más débiles fueron observadas 
onel fotómetro Strömgren 
on el objetivo de 
alibrar sus índi
es uvbyβ y obtener susparámetros físi
os mediante fotometría.Las observa
iones fueron realizadas siguiendo el método de la fotometría diferen-
ial. Así, para 
ada una de las estrellas de la muestra se sele

ionó una estrella de
ompara
ión y una de 
hequeo, utilizando los tradi
ionales 
riterios de proximidad,luminosidad similar y tipos espe
trales pare
idos para 
ada objeto. Las 
orre

ionesde extin
ión atmosféri
a se basaron en los 
oe�
ientes de extin
ión de 
ada no
hede observa
ión determinados mediante la estrella de 
ompara
ión. Finalmente, lasdiferen
ias de magnitud instrumentales (estrella en estudio - estrella de 
ompara
ión)obtenidas 
on el T90 fueron transformadas al sistema uvbyβ standard, ha
iendo usode la pertinentes e
ua
iones de transforma
ión.De este modo se obtuvieron las diferentes 
urvas de luz de las estrellas de lamuestra y se realizó el 
orrespondiente análisis de fre
uen
ias. Los parámetros físi
osestelares fueron posteriormente determinados fotométri
amente a partir de los índi
esde 
olor y el índi
e β de la fotometría Srömgren-Crawford tras realizar previamenteel desenroje
imiento de los mismos. 43



1. INTRODUCCIÓNEn 
uanto a la determina
ión de los parámetros físi
os de las estrellas de la mues-tra en estudio mediante espe
tros
opía, se realizó una 
ampaña de observa
ión en 2008
on el espe
trógrafo E
helle FOCES situado en el teles
opio de 2.2m del observato-rio de Calar Alto (Almería, España) pertene
iente al Centro Astronómi
o HispanoAlemán (CAHA). En este 
aso, debido al tiempo 
on
edido (4 no
hes en el mes deO
tubre de 2008) la muestra para llevar a 
abo nuestra investiga
ión se redujo a 15estrellas. El objetivo fundamental es el de determinar los parámetros físi
os de estasestrellas de una forma más pre
isa que la obtenida úni
amente mediante 
alibra
ionesfotométri
as standard y poder 
omparar ambos resultados 
omo un primer paso paramodelar asterosismológi
amente di
hos objetos. Para ello pre
isamos de espe
trosde alta resolu
ión (R ∼ 40000) y 
on una alta rela
ión señal-ruido (SNR > 200).Con di
hos datos, podríamos ser 
apa
es de situar la posi
ión de di
has estrellas enel diagrama HR y estimar una 
aja de error lo más pequeña posible que nos permi-tiese delimitar y ajustar los modelos teóri
os de evolu
ión de estrellas PMS existentes.Por último, se ha 
onfe

ionado una lista a
tualizada de todas las estrellas PMS
ono
idas hasta la fe
ha (Junio 2012), 
on el objetivo de dar una visión lo más ampliaposible a las 
ara
terísti
as observa
ionales de este tipo de objetos. Para ello, se harealizado un exhaustivo trabajo de investiga
ión en la literatura y en los 
atálogosexistentes, re
opilando toda la informa
ión sobre fotometría uvbyβ de Strömgren-Crawford y UBVRc de Johnson-Cousins, velo
idades de rota
ión, paralajes (distan-
ias) y pulsa
iones dete
tadas para 
ada uno de estos objetos. A partir de estos datos,se han situado en el diagrama HR las estrellas PMS pulsantes tipo δ S
uti (in
luyendolas dete
tadas por primera vez en este trabajo de tesis), 
on el objetivo de de�nir eneste diagrama la 
orrespondiente banda de inestabilidad observa
ional para este tipode objetos y 
omparar 
on las predi

iones teóri
as.Además, se des
ribirá el estudio espe
í�
o realizado tanto en fotometría 
omo enespe
tros
opía, sobre la estrella PMS δ S
uti HD 34282. En este 
aso, la fotometríaestá basada en observa
iones interna
ionales multisitio 
oordinadas, llevadas a 
abodurante los años 2004 y 2007 y de forma 
onjunta y simultánea 
on las observa
ionesfotométri
as de alta pre
isión realizadas por el satélite MOST de esta misma estrella.La espe
tros
opía está basada en los datos de alta resolu
ión obtenidos en 2007 
onel espe
trógrafo UVES situado en uno de los 
uatro teles
opios que forman el VLTen el Observatorio Paranal, Chile.
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Capı́tulo 2Estudio de variabilidad y análisispulsa
ional de estrellas Herbig Ae/Be de
ampoEn este 
apítulo, se van a des
ribir las observa
iones fotométri
as realizadas 
on losteles
opios de 1.5m (T150) y 0.9m (T90) del Observatorio de Sierra Nevada (OSN),Granada. El objetivo de estas observa
iones ha sido el de dete
tar pulsa
iones detipo δ S
uti sobre una muestra homogénea de estrellas previamente 
lasi�
adas 
omoobjetos Herbig Ae/Be de 
ampo. También se des
ribirá la redu

ión de los datosy el análisis de fre
uen
ias realizado sobre las 
urvas de luz obtenidas mediante lafotometría.2.1 Instrumenta
iónPara llevar a 
abo las observa
iones de la muestra de estrellas se utilizaron los dosteles
opios situados en el Observatorio de Sierra Nevada (OSN), pertene
iente al Ins-tituto de Astrofísi
a de Andalu
ía (IAA-CSIC). A 
ontinua
ión se des
ribirán las
ara
terísti
as de ambos teles
opios así 
omo los instrumentos utilizados en 
ada unode ellos para realizar las observa
iones.2.1.a Teles
opio de 90 
m (T90)Este teles
opio es un re�e
tor de tipo Nasmyth (2 fo
os) de 0.9m de diámetro 
onuna montura de horquilla e
uatorial (370 4m) y fo
al f:8. Posee una 
ámara de auto-
entrado DARK-STAR a
oplada en el visor de diafragma del fotómetro Strömgren.El teles
opio es 
ontrolado mediante un 
onjunto de módulos (
ontrolador delteles
opio y 
úpula, módulo del fotómetro Strömgren y unidad de alta tensión) que,junto 
on un programa general de 
ontrol, permiten realizar observa
iones de forma
ompletamente automáti
a. Gra
ias a esto, es posible realizar observa
iones de unamanera rápida y pre
isa, lo 
ual es de gran importan
ia en el estudio de estrellasvariables. 45



2. ESTUDIO DE VARIABILIDAD Y ANÁLISIS PULSACIONAL DEESTRELLAS HERBIG AE/BE DE CAMPO2.1.b Fotómetro StrömgrenEl fotómetro Strömgren se en
uentra a
oplado al fo
o E del teles
opio T90. Dise-ñado y fabri
ado en Dinamar
a, la ele
tróni
a de 
ontrol y de adquisi
ión de datosfueron realizadas en el IAA. Este fotómetro fotoelé
tri
o es, en realidad, un espe
tro-fotómetro de 6 
anales que posee dos modos de fun
ionamiento, pudiéndose observarsimultáneamente en las 
uatro bandas uvby del sistema fotométri
o Strömgren o, enlas dos bandas n (narrow) y w (wide) del sistema fotométri
o Hβ de Crawford.En el modo de observa
ión uvby se utiliza una red de difra

ión que separa lasdiferentes 
omponentes espe
trales, siendo estas re
ogidas por 
uatro tubos fotomul-tipli
adores para la medida en los 
uatro 
anales de forma independiente. En el modode observa
ión Hβ, el haz es dividido úni
amente en dos 
omponentes mediante un�ltro di
roi
o, enviando 
ada uno de ellos a dos tubos fotomultipli
adores a través desendos �ltros interferen
iales (an
ho y estre
ho), 
entrados en la banda de Hβ. Estos�ltros miden el 
ontinuo y la línea Hβ respe
tivamente.Además de estos dos modos (que son los más ampliamente utilizados) el fotómetrodispone de otras dos 
on�gura
iones, 
omo son la utiliza
ión de �ltros neutros o elmodo Hδ. Los �ltros neutros son un �ltro neutro de densidad ópti
a 10 y un �ltrovb de densidad ópti
a 2. El primero de ellos se en
uentra situado a la entrada delfotómetro y tiene por objeto proteger los 4 tubos fotomultipli
adores de los objetosbrillantes así 
omo ampliar la magnitud límite inferior de las estrellas observables,atenuando el número de 
uentas en un fa
tor 10. El �ltro neutro alternativo vb,afe
ta solo a los 
anales v y b (que son los que más 
uentas propor
ionan), pudién-dose introdu
ir, al igual que el anterior, de forma manual.Por otra parte, el modo Hδ permite introdu
ir una rendija adi
ional de 200µ dean
hura en el 
anal v 
entrada en la línea Hδ del Hidrógeno, propor
ionando la 
a-pa
idad de realizar 
alibra
iones espe
trales muy pre
isas de las envolturas estelaresde estrellas de baja velo
idad radial y tipo espe
tral ade
uado.Sin embargo, la ventaja más importante que propor
iona el realizar observa
iones
on este fotómetro, es la 
apa
idad que tiene de realizar medidas simultáneas en lasdiferentes bandas, lo que permite tanto ganar rapidez en la toma de medidas 
omoobtener mejor pre
isión en la obten
ión de los índi
es de 
olor al evitar los proble-mas de interpola
ión y los problemas inherentes a pequeños 
ambios de transparen
iaen el 
ielo durante la no
he de observa
ión. Además, este fotómetro está diseñadoparti
ularmente para obtener medidas en todas las bandas del sistema fotométri
oStrömgren-Crawford. Este sistema fotométri
o fue de�nido espe
ialmente (Ström-gren, 1963, 1966, 1967) para trabajar 
on estrellas de tipo temprano-intermedio,B,A,F, de manera que los índi
es fotométri
os obtenidos se en
uentren dire
tamenterela
ionados 
on parámetros astrofísi
os fundamentales para tales estrellas. La mues-tra de estrellas de nuestro estudio 
aen dentro del rango de validez de las 
alibra
ionesde este sistema 
omo veremos más adelante.2.1.
 Teles
opio de 1.5m (T150)Este teles
opio es un re�e
tor de tipo Nasmyth, 
on 2 fo
os, de 1.5m de apertura. Aligual que el T90, posee una montura de horquilla e
uatorial (370 4m) y fo
al f:8. La46



2.2 Observa
iones y Muestra de objetos
ámara de autoguiado es una CCD SONY ICX024, 
on entrada de �bras ópti
as, de756x576 pixeles. Dispone de dos planos de adapta
ión de instrumentos, uno situadoal este y el otro al oeste, 
onsistentes en dos super�
ies de 500 mm de diámetro. Losdos instrumentos instalados en estos planos son el espe
trógrafo ALBIREO y una
ámara de imagen dire
ta CCD Versarray 2048x2048.2.1.d Cámara CCD Versarray 2048x2048Esta 
ámara se en
uentra instalada en el fo
o Nasmyth Este. Se trata de una 
á-mara CCD 
on 
hip del tipo iluminado por detrás, 
on una alta e�
ien
ia 
uánti
ay a
entuada respuesta en la parte ultravioleta del espe
tro. Está basada en un 
hipMar
oni-EEV CCD42 40 de 2048x2048 píxeles, de grado 
ientí�
o, siendo su modelo elRoperS
ienti�
 VersArray 2048B, fabri
ado por Prin
eton Instruments, pertene
ientea Roper S
ienti�
.Se en
uentra refrigerada por nitrógeno líquido y posee dos velo
idades de le
turasele

ionadas por software, una rápida de 4 segundos y otra lenta de 40 segundos porimagen 2048x2048. Estas velo
idades se redu
en notablemente mediante binning. Enel 
aso de binning 2x2 la velo
idad de des
arga se redu
e en un fa
tor 
uatro por loque los tiempos de des
arga serían de tan solo 1 y 10 segundos respe
tivamente para
ada velo
idad de le
tura. En ambos 
asos la digitaliza
ión se realiza a 16 bits. Elobturador es del tipo iris, de 30mm de tamaño, 
on un tiempo de apertura y 
ierrede 40 milisegundos.Cuenta 
on tres ganan
ias sele

ionables mediante un interruptor en el mismo
uerpo de la 
ámara 
uyos fa
tores de 
onversión son 1e−/ADU, 2e−/ADU, 4e−/ADU.El ruido de le
tura en el modo de alta velo
idad de le
tura es de 9e− rms. El 
ampode visión de la 
ámara instalada en este teles
opio es de 7.92x7.92 ar
min siendo laes
ala de imagen de 0.232 ar
seg/pixel.El sistema está a
oplado a una rueda de �ltros de 6 posi
iones, para �ltros 
uadra-dos de 5x5
m, aunque existe la posibilidad de a
oplar �ltros 
ir
ulares de 5
m, me-diante adaptadores espe
iales. Entre los diferentes 
onjuntos de �ltros disponibles seen
uentran los �ltros Johnson-Cousins (UBVRI ), �ltros Strömgren-Crawford (uvbyβ),�ltros Gunn (vgr) y �ltros de bandas mole
ulares, entre otros.2.2 Observa
iones y Muestra de objetosComo ya se ha 
omentado anteriormente, uno de los objetivos prin
ipales en estetrabajo de investiga
ión ha sido el de realizar una búsqueda sistemáti
a de pulsadorestipo δ S
uti en una muestra bien de�nida de estrellas de 
ampo 
lasi�
adas previa-mente 
omo estrellas PMS o Herbig Ae/Be, observables desde el Hemisferio Norte ymás brillantes que V ≈ 13m.Para ello se sele

ionó previamente una muestra ini
ial de 63 estrellas pro
edentesde distintos 
atálogos y fuentes, 
omo son los 
atálogos de estrellas Herbig Ae/Be deThe et al. (1994) y Vieira et al. (2003) así 
omo la lista de estrellas pulsantes PMSy 
andidatas publi
ada por Zwintz (2005). Este 
onjunto de 63 objetos 
ubren todoslos objetos de 
ampo 
ono
idos de este tipo observables desde el Hemisferio Norte.47



2. ESTUDIO DE VARIABILIDAD Y ANÁLISIS PULSACIONAL DEESTRELLAS HERBIG AE/BE DE CAMPOEs de
ir, esta muestra, además de homogénea, es lo más 
ompleta posible para el es-tudio observa
ional propuesto mediante la utiliza
ión de teles
opios situados en esteHemisferio. Sin embargo, posteriormente 
uatro de estas estrellas (los objetos 7, 8,11 y 29 de la lista original, 
orrespondientes a las estrellas UX Ori, HD34282, V436Ori y V351 Ori respe
tivamente) fueron des
artadas de la muestra al en
ontrarse yabien estudiadas en la literatura, redu
iéndose �nalmente a 59 la 
antidad de objetosestudiados en este trabajo de investiga
ión. En este punto, es importante señalar por
laridad que los números de identi�
a
ión de 
ada una de las estrellas de la muestra,se mantuvieron respe
to a la sele

ión original de 63 objetos y son los que apare
enen las su
esivas tablas de esta tesis do
toral.La muestra así 
onfe

ionada, fue observada 
on los teles
opios T150 y T90 endiferentes 
ampañas entre los años 2007 y 2010, ambos in
lusive. En el 
aso de lasobserva
iones 
on el T150 se utilizaron los �ltros BVI del sistema fotométri
o deJohnson-Cousins disponibles 
on imagen CCD dire
ta, mientras que en el 
aso de lasobserva
iones 
on el T90 se utilizó el fotómetro Strömgren junto 
on los 
orrespondien-tes �ltros uvbyβ. El he
ho de utilizar dos teles
opios diferentes 
on dos instumentos y
onjuntos de �ltros también diferentes viene justi�
ado por la ne
esidad de dete
tarvaria
iones de brillo muy pequeñas produ
idas por pulsa
iones de muy baja amplitud(del orden de milésimas de magnitud). De esta forma, debido a que la muestra 
on-tenía objetos 
on una magnitud de hasta V ≈ 13m se estable
ió un valor límite de lamagnitud de las estrellas observadas 
on el T90. Así, para estrellas más brillantes queV≈ 10.5m se utilizó el T90 y para estrellas más débiles que este valor se utilizó el T150.Sin embargo, todas las estrellas de la muestra, independientemente de su mag-nitud, fueron observadas 
on el fotómetro Strömgren 
on el objetivo de obtener susíndi
es uvbyβ para posteriormente realizar las 
orrespondientes 
alibra
iones y 
al
u-lar sus parámetros físi
os fundamentales (temperatura efe
tiva, luminosidad y metali-
idad) mediante la fotometría. En las tablas 2.1 y 2.2 se des
ribe la informa
ión bási
ade las observa
iones realizadas durante los años 2007-2010 
on ambos teles
opios so-bre la muestra de estrellas en estudio: Identi�
ador del objeto, nombre, as
ensiónre
ta y de
lina
ión, teles
opio utilizado, 
ampaña, dura
ión total en horas de 
ada
ampaña y número de puntos obtenidos para 
ada estrella en 
ada 
ampaña. En totalse realizaron 480 horas de observa
ión (283 horas en el T90 y 197 horas en el T150)o
upando 136 no
hes (78 no
hes en el T90 y 58 no
hes en el T150) re
opilándose12823 puntos (4261 puntos en el T90 y 8562 en el T150).Las 
ampañas de observa
ión fueron diseñadas de forma que 
ada objeto de lamuestra fuese observado al menos durante 2 horas seguidas dentro de una mismano
he. Este tiempo mínimo de observa
ión fue estable
ido por el tipo de pulsa
ionesen estudio, en este 
aso, pulsa
iones tipo δ S
uti 
uyos periodos varían desde va-rios minutos a unas po
as horas. En los 
asos en los que se dete
taron pulsa
iones(tanto de largo 
omo de 
orto periodo), estas estrellas fueron reobservadas en su
esi-vas 
ampañas de observa
ión siempre que fue posible dependiendo de las 
ondi
ionesdel tiempo atmosféri
o.En 
uanto al estudio de la variabilidad de 
ada estrella de la muestra se utilizóla té
ni
a de fotometría diferen
ial. Esta té
ni
a fotométri
a se basa en obtener lasdiferen
ias de magnitud entre la estrella variable V y una estrella de 
ompara
ión Cque, a priori, se supone 
onstante. Al representar las diferen
ias de magnitud (V - C )48



2.2 Observa
iones y Muestra de objetosen el tiempo, se obtienen las 
orrespondiente 
urvas de luz en las que se apre
iaránlos 
ambios periódi
os en el brillo de la estrella, dependiendo este periodo del tipo deestrella variable que se trate.En el 
aso de la fotometría realizada 
on el fotómetro Strömgren, para 
ada es-trella variable se es
ogieron generalmente tres estrellas de 
ompara
ión: C1, C2 y C3.La estrella C1 es denominada 
ompara
ión prin
ipal, respe
to a la 
ual se 
al
ulanlas diferen
ias de magnitud de las estrellas en estudio, mientras que C2 y C3 son de-nominadas estrellas de 
hequeo. Estas dos últimas estrellas se utilizan para veri�
ar silas varia
iones observadas en la estrella supuestamente variable son reales o no. Lasobserva
iones se realizan de forma se
uen
ial moviendo el teles
opio de un objeto alsiguiente, por ejemplo, Cielo,C1,C2,C3,V... y así su
esivamente.La ele

ión de las estrellas de 
ompara
ión y 
hequeo deben de satisfa
er una seriede 
ondi
iones:
• El tipo espe
tral debe ser pare
ido al de la estrella en estudio para obtener unmejor 
ontrol de la extin
ión además de evitar que los términos de 
olor tenganuna gran in�uen
ia en la fotometría.
• Las estrellas de 
ompara
ión deben ser de brillo mayor o similar al de la estrellaproblema para no perder pre
isión en las medidas al realizar las 
orrespondientesdiferen
ias de magnitud.
• Las estrellas de 
ompara
ión deben de en
ontrarse lo más 
er
anas posible enel 
ielo a la estrella problema para 
ontrolar mejor las medidas: movimientosdel teles
opio más rápidos, mejor 
ontrol de la extin
ión y mejor 
ontrol de los
ambios de transparen
ia en el 
ielo.Debido a la utiliza
ión de dos teles
opios distintos 
on instrumenta
ión distinta,la té
ni
a espe
í�
a para llevar a 
abo la fotometría diferen
ial varía 
on 
ada uno deellos, aunque la base anteriormente expuesta es la misma.En el 
aso de la fotometría CCD, lo que se obtienen son imágenes que in
luyenen el 
ampo, tanto a la variable V 
omo a otros objetos. De entre estos objetos,son sele

ionadas las estrellas de 
ompara
ión y 
hequeo tras estudiar, siguiendo losanteriores 
riterios, las 
orrespodientes 
artas de identi�
a
ión. La ventaja prin
ipalque propor
iona la fotometría CCD, es que las medidas fotométri
as tanto de la es-trella variable 
omo de las estrellas de 
ompara
ión y 
hequeo se realizan en el mismoinstante y a una misma masa de aire, 
on lo que las diferen
ias de magnitud (V-C1,C2-C1, et
) se pueden 
al
ular dire
tamente sin ne
esidad de realizar interpola
ionesen tiempo, no 
omo en el 
aso de la fotometría realizada 
on el fotómetro Strömgren.
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2. ESTUDIO DE VARIABILIDAD Y ANÁLISIS PULSACIONAL DEESTRELLAS HERBIG AE/BE DE CAMPOTabla 2.1: Muestra de objetos observados IObjeto Nombre α δ Teles
opio Campaña Horas Puntosno. (J2000) (J2000) OSN (No
hes)1 VXCas 00 31 30.68 +61 58 50.97 T150 Ago07 3.10 (1) 220T150 Nov07 4.15 (1) 582 V594Cas 00 43 18.25 +61 54 40.14 T150 Ago07 6.03 (1) 3923 PDS004 03 39 00.56 +29 41 45.70 T150 Nov07 2.21 (1) 68T150 Nov08 3.96 (1) 208T90 Di
09 4.62 (1) 684 XYPer 03 49 36.32 +38 58 55.60 T90 O
t07 3.50 (1) 57T90 Di
09 2.38 (1) 375 ABAur 04 55 45.84 +30 33 04.29 T90 O
t07 2.91 (1) 386 HD31648 04 58 46.26 +29 50 36.98 T90 O
t07 3.02 (1) 399 HD35187 05 24 01.17 +24 57 37.58 T90 O
t07 8.46 (2) 184T90 Di
07 1.41 (1) 37T90 Di
09 3.39 (1) 6410 HD287823 05 24 08.05 +02 27 46.89 T90 Nov07 2.91 (1) 3212 HD290409 05 27 05.47 +00 25 07.61 T90 Nov07 2.92 (1) 3313 HD290500 05 29 48.03 -00 23 43.16 T150 Nov07 2.33 (1) 44T150 Nov08 3.49 (1) 119T150 O
t09 3.17 (1) 15614 V1409Ori 05 30 19.03 +11 20 19.90 T90 O
t07 4.94 (1) 69T90 Nov07 5.94 (2) 131T90 Di
09 4.07 (1) 6815 HD36112 05 30 27.53 +25 19 57.08 T90 O
t07 8.38 (2) 114T90 Di
07 1.32 (1) 18T90 Di
09 8.32 (1) 15316 V1410Ori 05 31 57.24 +11 17 41.46 T90 O
t07 4.94 (1) 63T90 Nov07 2.72 (1) 2817 HD36408 05 32 14.14 +17 03 29.25 T90 O
t07 5.61 (1) 75T90 Nov07 3.11 (1) 7518 V1271Ori 05 35 09.60 +10 01 51.51 T90 O
t07 5.62 (1) 7319 V380Ori 05 36 25.43 -06 42 57.69 T150 Nov07 2.81 (1) 4520 HD290770 05 37 02.45 -01 37 21.36 T90 Nov07 2.42 (1) 3121 BFOri 05 37 13.26 -06 35 00.58 T90 O
t07 1.58 (1) 13T90 Nov07 9.61 (2) 13822 HD37357 05 37 47.08 -06 42 30.25 T90 O
t07 5.58 (1) 5823 V1247Ori 05 38 05.25 -01 15 21.67 T90 Nov07 2.33 (1) 3024 V1788Ori 05 38 14.50 -05 25 13.30 T90 Nov07 5.13 (1) 5725 RRTau 05 39 30.52 +26 22 26.97 T150 Nov07 1.26 (1) 34T150 Nov08 1.86 (1) 7026 V350Ori 05 40 11.77 -09 42 11.05 T150 Ene08 5.24 (1) 270T150 Nov08 2.23 (1) 8327 HD37806 05 41 02.29 -02 43 00.73 T90 Di
07 5.30 (1) 67T90 Feb10 1.71 (1) 2128 HD38120 05 43 11.89 -04 59 49.90 T90 Di
07 5.27 (1) 66T90 Feb10 1.63 (1) 2030 HD249879 05 58 55.78 +16 39 57.37 T150 Ene08 8.04 (1) 649T150 Nov08 3.69 (1) 295T150 Abr10 0.86 (1) 7431 V791Mon 06 02 14.88 -10 00 59.50 T90 Feb08 5.38 (2) 149T90 Feb10 2.03 (1) 3132 HD250550 06 01 59.00 +16 30 56.73 T90 Feb08 4.86 (2) 118T90 Feb10 2.24 (1) 3533 AELep 06 03 37.06 -14 53 02.50 T150 Ene08 5.27 (2) 358T150 Nov08 4.05 (1) 18534 PDS126 06 13 36.20 -06 25 01.00 T150 Ene08 6.61 (1) 21835 HD50083 06 51 45.75 +05 05 03.86 T90 Di
07 5.36 (2) 115T90 Feb08 2.84 (1) 101T90 Feb10 3.08 (1) 4536 HD52721 07 01 49.51 -11 18 03.32 T90 Feb08 8.40 (2) 112T90 Feb10 1.00 (1) 937 HTCma 07 02 42.53 -11 26 11.81 T150 Feb11 3.42 (1) 14938 HUCma 07 04 06.70 -11 26 08.61 T150 Feb08 4.06 (1) 18739 HD53367 07 04 25.53 -10 27 15.74 T90 Feb08 8.41 (2) 117T90 Feb10 1.00 (1) 940 PDS241 07 08 38.80 -04 19 08.00 T150 Ene08 6.03 (2) 151T150 Nov08 5.52 (1) 196T150 Abr10 1.21 (1) 6050



2.2 Observa
iones y Muestra de objetosTabla 2.2: Muestra de objetos observados IIObjeto Nombre α δ Teles
opio Campaña Horas Puntosno. (J2000) (J2000) OSN (No
hes)41 HD141569 15 49 57.75 -03 55 16.34 T90 Abr07 5.54 (1) 93T90 Feb10 1.55 (1) 2742 VVSer 18 28 47.86 +00 08 39.76 T150 Abr07 7.01 (3) 136T150 Abr10 1.75 (1) 6943 V431S
t 18 29 25.69 -06 04 37.29 T90 Jul07 6.06 (2) 85T150 Ago07 4.92 (2) 204T150 Abr10 1.45 (2) 4144 HD174571 18 50 47.18 +08 42 10.09 T90 May07 4.15 (1) 32T90 Jul07 3.92 (1) 60T90 Ago09 3.43 (1) 59T90 Abr10 2.62 (1) 2545 HD179218 19 11 11.25 +15 47 15.64 T90 May07 6.13 (2) 47T90 Jul07 3.92 (1) 60T90 Abr10 2.59 (1) 2446 WWVul 19 25 58.75 +21 12 31.28 T150 May07 2.73 (1) 129T150 Ago07 6.61 (1) 352T150 Ago09 1.15 (1) 63T150 Abr10 1.73 (1) 8447 PXVul 19 26 40.26 +23 53 50.85 T150 Ago07 4.52 (1) 127T150 Ago09 2.78 (2) 80T150 Abr10 1.72 (1) 6148 PDS581 19 36 18.91 +29 32 50.00 T150 Ago07 4.55 (1) 80T150 Sep07 5.34 (1) 147T150 Abr10 2.05 (1) 7549 HD190073 20 03 02.51 +05 44 16.67 T90 Jul07 2.97 (1) 4550 V1685Cyg 20 20 28.24 +41 21 51.56 T150 Ago07 4.83 (1) 225T150 Ago09 5.24 (2) 23851 HD200775 21 01 36.92 +68 09 47.76 T90 May07 4.39 (1) 49T90 Jul07 4.20 (1) 4652 HD203024 21 16 03.02 +68 54 52.13 T90 May07 4.39 (1) 50T90 Jul07 4.20 (1) 4753 BD+65.1637 21 42 50.18 +66 06 35.12 T90 Jul07 8.91 (2) 14654 V1578Cyg 21 52 34.10 +47 13 43.61 T90 Jul07 9.87 (2) 165T150 Ago07 7.22 (1) 60655 BHCep 22 01 42.87 +69 44 36.53 T150 Ago07 4.99 (1) 261T150 Nov07 3.77 (1) 67T150 Ago09 2.57 (1) 10656 SVCep 22 21 33.20 +73 40 27.07 T90 Jul07 4.29 (1) 7257 V1080Tau 04 40 32.64 +24 26 31.30 T150 Nov07 5.17 (1) 9858 COOri 05 27 38.34 +11 25 38.97 T150 Nov07 5.01 (1) 94T150 Nov08 3.14 (1) 11559 V1650Ori 05 29 11.44 -06 08 05.41 T90 Nov07 5.13 (1) 5760 RYOri 05 32 09.94 -02 49 46.79 T150 Nov07 2.91 (1) 3661 HD36910 05 35 58.47 +24 44 54.10 T90 O
t07 3.63 (1) 5862 HD53240 07 03 57.45 -10 07 25.55 T90 Feb08 8.28 (2) 10663 HD261387 06 39 20.79 +09 33 51.00 T90 Di
07 6.87 (1) 110T150 Ene08 6.14 (2) 429T150 Nov08 2.98 (1) 169T150 Abr10 2.40 (1) 181Total T90: 283 (78) 4261Total T150: 197 (58) 8562TOTAL: 480 (136) 12823
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2. ESTUDIO DE VARIABILIDAD Y ANÁLISIS PULSACIONAL DEESTRELLAS HERBIG AE/BE DE CAMPO2.2.a Fotometría diferen
ial 
on el teles
opio T90 y el fotómetroStrömgrenAntes de 
omenzar 
on las observa
iones, se sele

ionaron, para 
ada una de lasestrellas de la muestra, las estrellas de 
ompara
ión y 
hequeo en el 
atálogo deHau
k & Mermilliod (1998), atendiendo a los 
riterios anteriormente 
omentados.Los tipos espe
trales de estas estrellas fueron tomados de la base de datos SIMBAD(http://simbad.u-strasbg.fr/simbad/ ).La sele

ión del diafragma en las observa
iones 
on el fotómetro Strömgren se hizode forma que este fuese el más pequeño posible permitiendo el paso de todo el �ujode la estrella y minimizando la entrada de fotones pro
edentes del fondo de 
ielo. Deesta forma, teniendo en 
uenta que las estrellas observadas 
on el teles
opio T90 eranmás brillantes que V ≈ 10.m5, el diafragma generalmente utilizado fue el de 28� dediámetro aunque en algunos 
asos se utilizó el diafragma de 45� para el 
aso de lasestrellas más brillantes o debido a problemas té
ni
os 
on el seguimiento o apuntadodel teles
opio.Los tiempos de integra
ión utilizados dependen de la magnitud aparente de laestrella en estudio, de forma que, teniendo en 
uenta que la llegada de fotones alfotómetro presenta una distribu
ión de Poisson y dado un error relativo predetermi-nado µ, la expresión para el tiempo de integra
ión t vendrá dada por:
t =

1

µ2N
(2.1)siendo N el número de 
uentas por unidad de tiempo. En la tabla 2.3 se muestranlos valores de t ne
esarios para al
anzar un error del orden de 0.m002 en los �ltros vy b para estrellas más brillantes que V= 10.m0, o de 0.m004 para estrellas más débiles.Tabla 2.3: Tiempos de integra
ión apli
ados según la magnitud visual aparente de 
adaobjeto. Magnitud (mag.) Tiempo (s)5.00 - 6.00 256.00 - 7.00 307.00 - 8.00 358.00 - 9.00 409.00 - 9.50 509.50 - 10.00 70

>10.00 120En general, las se
uen
ias de observa
ión fueron del tipo Cielo-C1-C2-V-C1-C3-V.En los 
asos en los que dos o más estrellas de la muestra se en
ontraban su�
iente-mente 
er
anas en el 
ielo, se 
ompartieron las mismas estrellas de 
ompara
ión y
hequeo, 
onsiderándose una úni
a se
uen
ia de observa
ión global.52



2.3 Redu

ión de datos2.2.b Fotometría diferen
ial 
on el teles
opio T150 e imagen dire
taEn el 
aso de las observa
iones realizadas 
on el teles
opio T150 e imagen CCD lasestrellas de 
ompara
ión y 
hequeo se sele

ionaron tras estudiar las 
orrespondientes
artas de identi�
a
ión 
entradas en las estrellas en estudio y que apare
ían en el
ampo de la imagen CCD de 8'x8', tratando de seguir los mismos 
riterios men
iona-dos anteriormente.La metodología de observa
ión realizada 
on el T150 
onsistía en realizar exposi-
iones 
onse
utivas de un mismo 
ampo 
entrado en la estrella en estudio. Estasexposi
iones se llevarían a 
abo de forma se
uen
ial para los �ltros BVI de Johnson-Cousins. La 
on�gura
ión de la 
ámara CCD VersArray para di
has observa
iones fuesiempre la misma a lo largo de las diferentes 
ampañas: agrupamiento de 2x2 píxeles
omo si se tratara de un úni
o pixel (binning) y modo de le
tura rápida para aumentaren lo posible la velo
idad en la toma de imágenes, mejorando así el muestreo. Te-niendo en 
uenta las magnitudes de los objetos a medir (11-13 mag) y las amplitudesde variabilidad (< 0.m01), los tiempos de integra
ión ade
uados para las exposi
ionesfueron de 15 a 30 segundos, dependiendo del �ltro, de los niveles de satura
ión en
ada 
aso y de la 
alidad parti
ular del 
ielo durante 
ada no
he de observa
ión.En 
uanto a las 
alibra
iones ne
esarias se tomaron del orden de 10 imágenesde 
orriente de os
uridad (bias) al prin
ipio y �nal de 
ada no
he y del orden de 5imágenes planas de 
ampo (�at-�eld) tanto al atarde
er 
omo al amane
er, tratandode que en 
ada imagen de �at-�eld se al
anzasen del orden de unas 30.000 
uentas,límite de satura
ión para el 
hip de la CCD Versarray.2.3 Redu

ión de datosEn esta se

ión des
ribiremos los pasos generales seguidos para redu
ir los datosobtenidos en las observa
iones. Al utilizar distintos instrumentos, los pro
esos deredu

ión de los datos han sido también diferentes, 
omo ya fueron en su 
aso lasté
ni
as de observa
ión, por lo que estos serán des
ritos de forma independiente enlas siguientes subse

iones para el 
aso del fotómetro Strömgren y de las imágenestomadas 
on la 
ámara CCD.2.3.a Redu

ión de los datos obtenidos 
on el teles
opio T90 y elfotómetro StrömgrenLa redu

ión de los datos obtenidos 
on el fotómetro Strömgren fue realizada uti-lizando un paquete de programas diseñado y desarrollado espe
í�
amente para esteinstrumento, por varios miembros del Departamento de Físi
a Estelar del Institutode Astrofísi
a de Andalu
ía (IAA-CSIC). Estos programas han sido mantenidos ya
tualizados 
on el tiempo, adaptándolos tanto a los diversos 
ambios de sistemasde 
omputa
ión 
omo a las nuevas ne
esidades de 
ál
ulo y gra�
a
ión que han idoapare
iendo.Este 
onjunto de programas 
al
ulan, a partir de las 
oordenadas de 
ada es-trella en 
ualquier épo
a, las 
oordenadas referidas al equino
io medio en la fe
ha de53



2. ESTUDIO DE VARIABILIDAD Y ANÁLISIS PULSACIONAL DEESTRELLAS HERBIG AE/BE DE CAMPOobserva
ión para 
ada instante, obteniendo la fe
ha juliana helio
éntri
a. Esta 
orre
-
ión helio
éntri
a es ne
esaria para poder ha
er 
omparables 
ualquier observa
iónrealizada durante diferentes épo
as del año, siendo su expresión de la forma:
C.H. = −0.d005775 (R cosθ cosα cosδ +Rsenθ (senǫ senδ + cosǫ cosδ senα)) (2.2)siendo R el módulo del ve
tor Tierra-Sol, θ la longitud del equino
io medio, ǫ laobli
uidad de la e
lípti
a y α y δ la as
ensión re
ta y la de
lina
ión de la estrellarespe
tivamente.Seguidamente las medidas obtenidas en 
ada uno de los �ltros uvby son 
orregidas,para 
ada estrella, de tiempo muerto, ya que el número de fotones 
ontados por elfotomultipli
ador es siempre menor que el número real de fotones que llegan hasta elmismo. Esta 
orre

ión viene dada por la expresión:

Nr =
N0

(1− τN0)
(2.3)en donde Nr es el número de 
uentas real que llega al fotómetro, N0 el númerode fotones 
ontados por este y τ la 
onstante de tiempo muerto para nuestro sistemaque es diferente para 
ada �ltro.Una vez que se han obtenido las 
uentas reales que llegan al dete
tor se sustraeel número de 
uentas pro
edente del fondo de 
ielo. Este número ha sido previa-mente obtenido en 
ada 
i
lo de observa
ión mediante medidas de una región del
ielo 
er
ana a la estrella problema y en la que no aparez
an objetos de fondo. Deeste modo se obtiene el número de 
uentas neto de los objetos que se están observando.La 
onversión a magnitudes instrumentales dentro de la atmósfera en las distintasbandas uvby se realiza mediante la e
ua
ión:

mi = −2.5 logIi +K (2.4)donde Ii es el número de 
uentas neto medido para 
ada banda i de Strömgren yel valor de la 
onstante K es en este 
aso 16, al ser este el punto 
ero obtenido paraque las magnitudes aparentes instrumentales sean 
omparables 
on las magnitudesaparentes estándar.En el 
aso de las medidas realizadas en Hβ, 
uyo propósito prin
ipal es la 
ali-bra
ión de los parámetros físi
os de las estrellas problema, las magnitudes se 
al
ulansegún la expresión:
mHβ

= −2.5 log(
n

w
) (2.5)siendo n y w las 
uentas netas obtenidas en di
hos �ltros.54



2.3 Redu

ión de datosEl siguiente paso 
onsiste en obtener las denominadas magnitudes fuera de la at-mósfera para 
ada objeto observado. Para ello, hay que tener en 
uenta que la luzque nos llega de las estrellas sufre una pérdida de intensidad debido a pro
esos deabsor
ión y dispersión produ
idos por el gas y el polvo 
ontenido en la atmósferaterrestre. Este fenómeno, 
ono
ido 
omo extin
ión atmosféri
a, depende del lugar deobserva
ión, la altura de la estrella sobre el horizonte y la longitud de onda de obser-va
ión. Por ello, para un mismo lugar de observa
ión y a una altura determinada dela estrella, la extin
ión ha de ser 
al
ulada para 
ada banda por separado.De este modo, las magnitudes fuera de la atmósfera se obtienen representando,para 
ada no
he de observa
ión, las diferentes magnitudes instrumentales de la estrellaC1 de 
ompara
ión (supuestas en prin
ipio 
onstantes) en fun
ión de los diferentesvalores de la masa de aire X, realizando un ajuste 
uadráti
o de la forma:
m = m0 + k1 ·X + k2 ·H ·X2 (2.6)en donde, m es la magnitud dentro de la atmósfera, m0 la magnitud fuera de laatmósfera, k1 y k2 los 
oe�
ientes lineal y 
uadráti
o de la extin
ión, H el ángulohorario de la estrella y X la masa de aire.El último término de la e
ua
ión (2.6) tiene en 
uenta que, 
omo o
urre en el
aso del OSN, el valor de la extin
ión no tiene porqué ser el mismo ha
ia el Este queha
ia el Oeste del observatorio, dependiendo por tanto del ángulo horario en el quese en
uentre la estrella.Para el 
aso de las magnitudes en Hβ este pro
eso de 
orre

ión de extin
ión no esne
esario ya que Hβ no se en
uentra afe
tado por la extin
ión atmosféri
a, al tratarse,por de�ni
ión, de la rela
ión existente entre medidas realizadas 
on dos �ltros 
entra-dos en la misma longitud de onda (e
ua
ión 2.5).Así, una vez obtenidas las magnitudes fuera de la atmósfera de la estrella enestudio y de sus respe
tivas estrellas de 
ompara
ión, se pro
edió al 
ál
ulo de lasdiferen
ias de magnitud: X - C1 en donde X = V, C2, C3, para 
ada �ltro e índi
ede 
olor.
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2. ESTUDIO DE VARIABILIDAD Y ANÁLISIS PULSACIONAL DEESTRELLAS HERBIG AE/BE DE CAMPOLas diferen
ias de magnitud así obtenidas, fueron transformadas al sistema están-dar, de forma que estos datos fuesen 
ompatibles 
on los datos obtenidos por otrosobservadores. Las e
ua
iones de transforma
ión utilizadas son las siguientes:
∆V = 0.021∆(b − y)i +∆yi (2.7)
∆(b− y)st = 0.975∆(b − y)i (2.8)

∆m1st = 0.730∆m1i + 0.049∆(b − y)i (2.9)
∆c1st = 1.058∆c1i + 0.201∆(b − y)i (2.10)

∆bst = ∆(b− y)st +∆V (2.11)
∆vst = ∆m1st + 2∆bst −∆V (2.12)
∆ust = ∆c1st + 2∆v1st −∆bst (2.13)en donde los subíndi
es st e i indi
an estándar e instrumental respe
tivamente.Los índi
es m1 y 
1, también denominados diferen
ias de 
olor, fueron de�nidospor Strömgren (1966) de la forma:

m1 = (v − b) − (b− y) (2.14)
c1 = (u− v) − (v − b) (2.15)Ambos índi
es serán tratados en mayor profundidad en el Capítulo 3, donde sedes
ribirá el sistema fotométri
o de Strömgren-Crawford.Por último, los 
oe�
ientes que apare
en en las e
ua
iones de transforma
iónfueron 
al
ulados y tabulados en otras 
ampañas de observa
ión anteriores a estetrabajo de investiga
ión mediante la observa
ión de estrellas estándares por miem-bros del Departamento de Físi
a Estelar del Instituto de Astrofísi
a de Andalu
ía(IAA-CSIC) utilizando este mismo teles
opio e instrumento.2.3.b Redu

ión de los datos obtenidos 
on el teles
opio T150 y la
ámara CCD de imagen dire
taLa redu

ión de las imágenes tomadas 
on la 
ámara CCD del teles
opio T150 fuerealizada utilizando el paquete de software astronómi
o IRAF (Image Redu
tion andAnalisys Fa
ility, http://iraf.noao.edu).El pro
eso de redu

ión de las imágenes fue el estándar para el 
aso de imágenestomadas 
on CCD: se eliminaron los efe
tos instrumentales, 
omo son la 
orrientede os
uridad y las inhomogeneidades en 
uanto a la respuesta en sensibilidad de lospíxeles de la 
ámara CCD, ha
iendo uso de las imágenes de bias y �at-�eld tomadasdurante 
ada una de las no
hes de observa
ión.56



2.4 Análisis de pulsa
iones. Criterios de VariabilidadA 
ontinua
ión, una vez que las imágenes se en
ontraban libres de 
ualquier efe
toinstrumental, se pro
edió a realizar fotometría de apertura para obtener las magni-tudes instrumentales dentro de la atmósfera 
orrespondientes a 
ada una de las estre-llas en estudio y sus estrellas de 
ompara
ión.Generalmente, 
omo 
riterio para la ele

ión de la apertura, se estable
ió un ra-dio en píxeles igual a tres ve
es la an
hura a media altura (FWHM) de la PSF delobjeto, aunque en algunos 
asos este 
riterio fue puramente visual 
uando dentro deeste radio de apertura se introdu
ía alguna otra estrella de 
ampo. En 
uanto a ladetermina
ión del número de 
uentas por píxel pro
edentes del fondo de 
ielo se eligióun anillo alrededor de la estrella problema. El radio de este anillo se estable
ió lo más
er
ano posible a la estrella en estudio pero lo su�
ientemente alejado de la mismapara no in
luir ninguna 
antidad de �ujo pro
edente de la misma. La an
hura elegidapara este anillo fue siempre la misma en todas las observa
iones (5 píxeles).En este 
aso, las magnitudes instrumentales dentro de la atmósfera no fueron 
o-rregidas de extin
ión, ya que, debido a la proximidad entre la estrella en estudio y lasestrellas de 
ompara
ión, el efe
to es despre
iable a la hora de 
al
ular las diferen
iasde magnitud.De esta manera, se obtuvieron las diferen
ias de magnitud dentro de la atmósferapara 
ada no
he de observa
ión y estrella en parti
ular en 
ada �ltro BVI de Johnson-Cousins, que a 
ontinua
ión serían objeto de estudio.2.4 Análisis de pulsa
iones. Criterios de VariabilidadEn esta se

ión se expondrá el método seguido para analizar las 
urvas de luz obtenidaspara 
ada estrella de la muestra, así 
omo los paquetes de software utilizados paraello. También se des
ribirán los 
riterios seguidos para 
onsiderar una estrella 
omovariable tras analizar sus 
urvas de luz.2.4.a Elimina
ión de las varia
iones de luminosidad debido al 
ará
-ter PMS de las estrellas de la muestraUna vez obtenidas todas las 
urvas de luz de las estrellas de la muestra en 
ada unade las diferentes 
ampañas realizadas entre 2007 y 2010, se 
onstruyó una úni
a serietemporal por estrella y banda que in
luía todas las observa
iones de di
ha estrella alo largo de estos años. En la �gura 2.1 se muestra la serie temporal así 
onstruidapara la estrella HD36112 en el �ltro V. Se pueden observar 
laramente las varia
ionesirregulares (al menos, no periódi
as) de luminosidad que se produ
en entre observa-
iones realizadas en diferentes 
ampañas y años.Estas varia
iones irregulares en luminosidad y en es
alas de tiempo muy diferentesson muy 
omunes a las estrellas Herbig Ae/Be y se en
uentran ampliamente do
u-mentadas en la literatura 
omo se indi
ó en el Capítulo 1, se

ión 1.3.b, siendo estasprodu
idas fundamentalmente por el material 
ir
unestelar que rodea a este tipo deestrellas. De he
ho, este tipo de varia
ión apare
e en mayor o menor medida y 
ondiferentes patrones en todas las estrellas Herbig Ae/Be estudiadas.57



2. ESTUDIO DE VARIABILIDAD Y ANÁLISIS PULSACIONAL DEESTRELLAS HERBIG AE/BE DE CAMPO
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Figura 2.1: Panel izquierdo: Varia
iones irregulares debido al 
ará
ter PMS de laestrella HD 36112. Panel dere
ho: Serie temporal de la estrella HD 36112 tras habersido eliminadas las varia
iones irregulares produ
idas por su 
ará
ter PMS.Debido a que estas varia
iones no son intrínse
as a la propia estrella, antes derealizar un análisis de fre
uen
ias fue ne
esario eliminarlas previamente para evitarque introdujesen una gran 
antidad de ruido en la zona de las bajas fre
uen
ias de losperiodogramas. Para ello, se ajustó a 
ada una de las 
urvas de luz en los diferentes�ltros, un polinomio de Legendre de orden bajo (no mayor que orden 5) sele

ionandoaquel que minimizase los residuos. Los residuos de este ajuste serían los utilizadospara realizar el estudio del 
omportamiento pulsa
ional de las estrellas de la muestra,
omo se apre
ia en la �gura 2.1, panel dere
ho. De esta manera, las diferentes no
hesde observa
ión se en
uentran todas niveladas, habiéndose eliminado las varia
ionesirregulares debido al 
ará
ter PMS de estas estrellas.2.4.b Análisis de fre
uen
iasPara realizar el análisis de fre
uen
ias de las 
urvas de luz se utilizó el paquete desoftware PERIOD04 (Lenz & Breger, 2005). Este paquete de software está 
ompuestopor un 
onjunto de programas 
on té
ni
as de análisis de espe
tros de Fourier de unasola fre
uen
ia o múltiples fre
uen
ias, así 
omo de algoritmos de mínimos 
uadrados,pudiéndose ajustar simultáneamente varias fun
iones sinusoidales del tipo:
y(t) = A0 +

N
∑

i=1

Ai sen[2π(νi t+ ϕi)] (2.16)en donde, N es el número de fre
uen
ias signi�
ativas en
ontradas, νi la fre
uen
iai en 
i
los por día, ϕi la fase ini
ial de la fre
uen
ia i en unidades de fase entre 0 y1, Ai la amplitud de la pulsa
ión i, A0 la magnitud media de la 
urva de luz, t elinstante de la observa
ión e y(t) la magnitud de la 
urva de luz para el instante t.58



2.4 Análisis de pulsa
iones. Criterios de VariabilidadDe esta manera, dadas N fre
uen
ias signi�
ativas, PERIOD04 trata de en
ontrarmediante mínimos 
uadrados y de forma simultánea, los valores de νi, Ai y ϕi queha
en mínimos los residuos de la fun
ión anterior. Además, este programa permitetambién determinar, utilizando algoritmos de ajuste de mínimos 
uadrados no lineales(método de Levenberg-Marquardt), 
uáles son las barras de error en la determina
iónde estos parámetros.Siguiendo a Breger et al. (1993), un pi
o del periodograma se 
onsidera 
omosigni�
ativo, siempre que el 
o
iente entre la amplitud de la señal y la del ruido seaS/R ≥ 4.0 para el 
aso de fre
uen
ias independientes. La amplitud del ruido R, es
al
ulada en el periodograma de residuos de ruido blan
o y en la misma zona dondese ha dete
tado la señal.En nuestro 
aso, seguimos el siguiente 
riterio para estable
er la vera
idad de lospi
os dete
tados:Se 
al
ularán las amplitudes medias del ruido en los espe
tros de fre
uen
ias dentrode un determinado rango de las mismas, estable
iendo este nivel medio de ruido 
omoR.
• Aquellos pi
os del espe
tro de fre
uen
ias 
on amplitudes mayores que 4R serán
onsiderados 
omo reales y di
has estrellas 
omo variables.
• Los pi
os 
on amplitudes situadas entre los valores de 3R y 4R serán 
onside-rados 
omo dudosos, y la variabilidad de la estrella 
omo in
ierta.
• Por último, aquellos pi
os 
on amplitudes por debajo del nivel 3R serán 
onsi-derados 
omo no signi�
ativos y la estrella 
omo no variable.Con este 
riterio de variabilidad estable
ido para nuestra investiga
ión, se pro-
edió a 
al
ular 
on PERIOD04 los espe
tros de amplitud de Fourier de las 
urvas deluz de las estrellas.Según el teorema de muestreo de Nyquist, para poder re
onstruir de forma exa
tauna señal periódi
a es ne
esario que la fre
uen
ia de muestreo de la misma sea, 
omomínimo, superior al doble de la máxima fre
uen
ia a investigar en di
ha señal perió-di
a. De esta manera, la región de análisis de Fourier se en
ontrará en el rango defre
uen
ias situado entre 0 y la fre
uen
ia de Nyquist de�nida por:

νNyquist =
1

2∆t
(2.17)en donde ∆t es el tiempo medio trans
urrido entre dos medidas 
onse
utivas.Para el 
aso del T90 este tiempo medio es de ∆t ∼ 5 min, por lo que νNyquist ≃

150 c/d, mientras que para el T150 el tiempo medio es ∆t ∼ 3 min y por tanto
νNyquist ≃ 250 c/d.Estas fre
uen
ias máximas se en
uentran por en
ima de las fre
uen
ias de pul-sa
ión más rápidas predi
has para las estrellas 
on pulsa
ión tipo δ S
uti, por lo que59



2. ESTUDIO DE VARIABILIDAD Y ANÁLISIS PULSACIONAL DEESTRELLAS HERBIG AE/BE DE CAMPOse tomó 
omo rango de fre
uen
ias para el análisis de Fourier, el rango 
omprendidoentre 0 y 100 
/d en todos los 
asos.La resolu
ión de las fre
uen
ias obtenida en los periodogramas viene dada por:
νres =

1.5

∆t
(2.18)siendo ∆t el tiempo de monitoriza
ión, siguiendo la expresión dada por Loumos& Deeming (1978).En nuestro 
aso, este tiempo de monitoriza
ión ∆t, 
orresponde al tiempo totaltrans
urrido entre el primer y el último dato tomado para una determinada estrellateniendo en 
uenta todas las 
ampañas de observa
ión realizadas sobre la misma.Por otra parte, la pre
isión en la determina
ión del valor de las fre
uen
ias (las ba-rras de error obtenidas) vendrán dadas por la expresión (Montgomery & Odonoghue,1999):

σ(ν) =

√

6

N

1

π∆t

σ(m)

a
=

√
3

π∆t

σ(a)

a
(2.19)en donde:a = amplitud del pi
o en magnitudes.

σ(a) = error en la determina
ión de la amplitud = √

2
N σ(m)

σ(m) = pre
isión de las medidas en magnitudes.
∆t = tiempo total de monitoriza
ión, en días.N = número de puntos obtenidos.En nuestro 
aso, las barras de error en las fre
uen
ias y amplitudes fueron las
al
uladas por PERIOD04 mediante los algoritmos de ajuste de mínimos 
uadradosno lineales, aunque di
hos valores son muy similares a los obtenidos apli
ando estase
ua
iones.En 
uanto a las estrellas 
on sus pi
os prin
ipales situados entre los niveles 3Ry 4R, estas fueron 
onsideradas, según nuestro 
riterio de variabilidad anteriormenteexpuesto, 
omo de variabilidad in
ierta. Para estos 
asos, se utilizó además el paquetede software Time Resolved Image Photometry Pa
kage (TRIPP, S
huh et al. 2003)para 
omprobar su posible variabilidad. Este programa 
al
ula un periodograma tipoLomb-S
argle basado en S
argle (1982) en lugar de un espe
tro de amplitudes deFourier. TRIPP propor
iona además una estima
ión estadísti
a de la probabilidadde que un pi
o sea realmente debido a una fre
uen
ia periódi
a real utilizando nivelesde 
on�anza para la poten
ia relativa. 60



2.4 Análisis de pulsa
iones. Criterios de VariabilidadAquellos pi
os situados entre los niveles 3R y 4R, pero 
on un nivel de 
on�anza ≥95% 
al
ulado mediante este método, serían �nalmente 
onsiderados en este trabajo
omo pi
os reales y la estrella 
omo variable.Las tablas 2.4, 2.5 y 2.6 muestran los resultados del análisis de fre
uen
ias reali-zado, agrupando las estrellas de la muestra según el 
riterio de variabilidad des
rito.Las fre
uen
ias y amplitudes mostradas son las 
orrespondientes al análisis realizadoen los �ltros V de Jonhson (T150) o v de Strömgren (T90). Los errores típi
osobtenidos en la determina
ión de las fre
uen
ias son del orden de 0.01 
/d. Las ba-rras de error en la determina
ión de las amplitudes vienen dadas entre paréntesis endé
imas de mmag.Las 
uatro primeras 
olumnas indi
an, respe
tivamente: número de identi�
a
ióndado para 
ada uno de estos objetos en nuestro trabajo de investiga
ión, nombre delobjeto, tipo espe
tral, y magnitud visual. Las 
uatro 
olumnas siguientes 
orrespon-den a las fre
uen
ias dete
tadas, amplitudes (error), ruido medio y rela
ión señal-ruido
al
ulada para 
ada estrella. La tabla 2.5 in
luye además una última 
olumna 
on laprobabilidad, 
al
ulada 
on TRIPP, de que la fre
uen
ia indi
ada sea real.
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2. ESTUDIO DE VARIABILIDAD Y ANÁLISIS PULSACIONAL DEESTRELLAS HERBIG AE/BE DE CAMPOTabla 2.4: Objetos que presentan fre
uen
ias 
on amplitudes A ≥ 4R.Objeto Nombre Tipo V Fre
uen
ia Amplitud R S/Rno. Espe
tral (mag) (
/d) (mmag) (mmag)2 V594Cas Be 10.64 3.98 9.7 (5) 1.2 8.13 PDS004 A1 10.74 53.27 8.5 (7) 2.0 4.24 XYPer A2IIv 9.44 5.27 4.4 (5) 0.8 5.59 HD35187 A2e 7.78 63.87 3.3 (4) 0.7 4.714 V1409Ori AIab 10.20 45.35 7.9 (5) 1.2 6.62.43 6.5 (5) 1.2 5.415 HD36112 A3e 8.31 28.36 3.7 (3) 0.5 7.433.00 2.6 (3) 0.5 5.232 HD250550 B7e 9.57 5.48 4.3 (4) 0.8 5.436 HD52721 B2Ve? 6.58 3.51 80.7 (23) 9.0 9.040 PDS241 B0? 12.06 2.86 4.6 (4) 0.8 5.742 VVSer A2e 11.60 9.65 5.8 (4) 0.6 9.743 V431S
t Bpe 10.5 11.66 6.8 (9) 1.0 6.844 HD174571 B3V:pe 8.84 4.51 4.7 (4) 0.6 7.846 WWVul A3e 10.51 4.30 4.8 (5) 0.9 5.348 PDS581 B0.sIV 11.67 6.83 4.8 (5) 0.5 9.650 V1685Cyg B3 10.70 7.10 4.0 (4) 0.8 5.055 BHCep F5IV 10.8 5.57 2.9 (3) 0.5 5.857 V1080Tau G0 10.5 2.86 22.5 (6) 3.0 7.559 V1650Ori F7 10.43 3.04 67.1 (27) 9.0 7.461 HD36910 F2IVe 10.70 2.81 68.2 (37) 8.1 8.463 HD261387 A2V 10.6 34.67 2.7 (3) 0.6 4.5Tabla 2.5: Objetos que presentan fre
uen
ias 
on amplitudes 3R ≤ A < 4R.Objeto Nombre Tipo V Fre
uen
ia Amplitud R S/R Prob.no. Espe
tral (mag) (
/d) (mmag) (mmag) (%)6 HD31648 A3 7.73 5.55 3.8 (6) 1.2 3.2 9813 HD290500 B8 11.04 8.18 4.8 (7) 1.5 3.2 > 9917 HD36408 B7IIIe 5.46 15.47 2.0 (4) 0.6 3.3 2021 BFOri A5II-IIIeV 10.30 5.62 11.4 (16) 3.3 3.4 > 9926 V350Ori A0 10.4 57.08 3.3 (4) 0.9 3.7 > 9935 HD50083 B2III 6.91 6.45 2.7 (3) 0.7 3.8 > 9945 HD179218 B9e 8.84 4.81 1.5 (3) 0.4 3.7 058 COOri G5Vpe 10.6 5.34 2.7 (4) 0.7 3.8 > 99
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2.4 Análisis de pulsa
iones. Criterios de Variabilidad

Tabla 2.6: Objetos que muestran fre
uen
ias 
on amplitudes A < 3R.Objeto Nombre Tipo. V Fre
uen
ia Amplitud R S/Rno. Espe
tral (mag) (
/d) (mmag) (mmag)1 VXCas A0e 11.3 9.76 3.2 (7) 1.1 2.95 ABAur A0Vpe 7.06 7.62 2.0 (6) 0.9 2.210 HD287823 A0 9.67 68.12 3.3 (10) 1.5 2.212 HD290409 B9 9.96 6.33 2.7 (16) 1.0 2.716 V1410Ori A3 9.43 61.54 1.8 (5) 0.8 2.218 V1271Ori A5 10.0 2.99 3.3 (7) 1.2 2.719 V380Ori A1e 10.7 31.94 0.8 (3) 0.7 1.120 HD290770 B8 9.30 76.27 2.8 (8) 1.3 2.122 HD37357 A0e 8.85 59.64 2.7 (8) 1.0 2.723 V1247Ori A5III 9.82 8.25 8.2 (15) 2.8 2.924 V1788Ori B9Ve 9.86 74.35 3.9 (10) 1.4 2.825 RRTau A2II-IIIe 10.9 11.07 1.5 (4) 0.6 2.527 HD37806 A0 7.93 29.16. 1.6 (4) 0.6 2.728 HD38120 A0 9.08 31.37 2.1 (5) 0.8 2.630 HD249879 B8 10.62 5.06 0.9 (2) 0.4 2.331 V791Mon Be 9.6 27.07 2.8 (6) 1.0 2.833 AELep Ae 11.0 3.52 2.2 (4) 0.8 2.734 PDS126 A7V 11.82 14.87 1.1 (3) 0.5 2.237 HTCma A0 11.87 10.15 1.1 (3) 0.4 2.738 HUCma B9e 12.09 5.91 3.3 (5) 1.2 2.739 HD53367 B0IV:e 7.04 15.10 2.9 (6) 1.1 2.641 HD141569 B9.5e 7.13 43.91 2.0 (4) 0.7 2.847 PXVul F0V:e 11.67 42.30 1.5 (5) 0.6 2.549 HD190073 A2IVpe 7.82 8.53 1.7 (6) 0.8 2.151 HD200775 B2Ve 7.42 9.01 1.8 (4) 0.7 2.652 HD203024 A 8.88 51.37 1.5 (5) 0.7 2.153 BD+65.1637 B2nne 10.17 89.64 2.9 (7) 1.3 2.254 V1578Cyg B9.5Ve 10.16 2.98 4.70 (12) 1.6 2.956 SVCep Ae 10.1 84.05 3.4 (10) 1.7 2.060 RYOri F7 10.8 75.10 3.3 (10) 1.6 2.162 HD53240 B9IIIn 6.43 36.00 2.0 (5) 0.7 2.8
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2. ESTUDIO DE VARIABILIDAD Y ANÁLISIS PULSACIONAL DEESTRELLAS HERBIG AE/BE DE CAMPO2.5 Curvas de luz y espe
tros de FourierEn esta se

ión mostraremos las 
urvas de luz (diferen
ias de magnitud vs. tiempo enDías Julianos Helio
éntri
os (DJH)) y sus 
orrespondientes periodogramas de Fourier(amplitudes en magnitudes vs. fre
uen
ias en 
i
los/día) para el 
aso de las estrellasdete
tadas 
on algún tipo de variabilidad siguiendo el 
riterio expuesto en la se

iónanterior.La tabla 2.7 muestra la lista de estrellas 
on algún tipo de variabilidad dete
tada,in
luyendo por tanto a todas las estrellas 
on alguna fre
uen
ia 
uya amplitud estépor en
ima de 4R y aquellas estrellas 
on pi
os de fre
uen
ia situados entre los límites3R y 4R, pero 
on un nivel de 
on�anza ≥ 95%. Las estrellas 
on amplitudes menoresque 3R han sido 
onsideradas 
omo objetos no variables dentro de los límites de pre-
isión de nuestras observa
iones.Siguiendo este 
riterio, se han en
ontrado 26 estrellas de la muestra ini
ial deobjetos PMS de 
ampo que presentan algún tipo de variabilidad en sus 
urvas de luz.A 
ontinua
ión se muestran las respe
tivas 
urvas de luz y periodogramas deFourier de estas 26 estrellas en las bandas v de Strömgren o V de Johnson, depen-diendo del teles
opio utilizado.
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2.5 Curvas de luz y espe
tros de Fourier

Tabla 2.7: Objetos que muestran algún tipo de variabilidad.Objeto Nombre Tipo V Fre
uen
ia Amplitud R S/Rno. Espe
tral (mag) (
.d.) (mmag) (mmag)2 V594Cas Be 10.64 3.98 9.7 (5) 1.2 8.13 PDS004 A1 10.74 53.27 8.5 (7) 2.0 4.24 XYPer A2IIv 9.44 5.27 4.4 (5) 0.8 5.56 HD31648 A3 7.73 5.55 3.8 (6) 1.2 3.29 HD35187 A2e 7.78 63.87 3.3 (4) 0.7 4.713 HD290500 B8 11.04 8.18 4.8 (7) 1.5 3.214 V1409Ori AIab 10.20 45.35 7.9 (5) 1.2 6.62.43 6.5 (5) 1.2 5.415 HD36112 A3e 8.31 28.36 3.7 (3) 0.5 7.433.00 2.6 (3) 0.5 5.221 BFOri A5II-IIIeV 10.30 5.62 11.4 (16) 3.3 3.426 V350Ori A0 10.4 57.08 3.3 (4) 0.9 3.732 HD250550 B7e 9.57 5.48 4.3 (4) 0.8 5.435 HD50083 B2III 6.91 6.45 2.7 (3) 0.7 3.836 HD52721 B2Ve? 6.58 3.51 80.7 (23) 9.0 9.040 PDS241 B0? 12.06 2.86 4.6 (4) 0.8 5.742 VVSer A2e 11.60 9.65 5.8 (4) 0.6 9.743 V431S
t Bpe 10.5 11.66 6.8 (9) 1.0 6.844 HD174571 B3V:pe 8.84 4.51 4.7 (4) 0.6 7.846 WWVul A3e 10.51 4.30 4.8 (5) 0.9 5.348 PDS581 B0.sIV 11.67 6.83 4.8 (5) 0.5 9.650 V1685Cyg B3 10.70 7.10 4.0 (3) 0.8 5.055 BHCep F5IV 10.8 5.57 2.9 (3) 0.5 5.857 V1080Tau G0 10.5 2.86 22.5 (6) 3.0 7.558 COOri G5Vpe 10.6 5.34 2.7 (4) 0.7 3.859 V1650Ori F7 10.43 3.04 67.1 (27) 9.0 7.461 HD36910 F2IVe 10.70 2.81 68.2 (37) 8.1 8.463 HD261387 A2V 10.6 34.67 2.7 (3) 0.6 4.5
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2. ESTUDIO DE VARIABILIDAD Y ANÁLISIS PULSACIONAL DEESTRELLAS HERBIG AE/BE DE CAMPO2.5.a V594 Cas
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Figura 2.2: V594 Cas. f1= 3.98 
/dV594 Cas fue observada solo una no
he en Agosto de 2007 durante 6.03 horas 
onel teles
opio T150 y los �ltros BVI de Johnson-Cousins. En los paneles superioresde la �gura 2.2 se muestran las 
urvas de luz en el �ltro V tanto de V594 Cas 
omode la estrella de 
ompara
ión C2 = HD 4684. En los paneles inferiores se muestranlos periodogramas en el mismo �ltro para V594 Cas, antes y después de restar elpi
o signi�
ativo en
ontrado. En estas �guras también se muestran (líneas a trazoshorizontales) los niveles de ruido medio R, 3R y 4R.En este 
aso la varia
ión observada en la 
urva de luz de V594 Cas de 3.98 
/d nopodemos atribuirla a una pulsa
ión intrínse
a de la estrella, sino más bien al he
hode tratarse de una varia
ión irregular de tipo UX Ori, debida a un os
ure
imientoprodu
ido por el material 
ir
unestelar (Wenzel et al., 1971). El he
ho de que Boissieret al. (2011) hayan determinado la existen
ia de un dis
o masivo (∼0.17 M⊙) alrededorde V594 Cas 
on una in
lina
ión i = 70◦ y que esta misma fre
uen
ia se en
uentretambién en el �ltro B de Johnson 
on la misma amplitud y fase que la dete
tadaen el �ltro V, indi
an que esta varia
ión sea probablemente debida a una varia
iónirregular de tipo UX Ori y no a una pulsa
ión de la estrella.
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2.5 Curvas de luz y espe
tros de Fourier2.5.b PDS 004
PDS004-C1
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Figura 2.3: PDS 004. f1= 53.27 
/dPDS 004 fue observada dos no
hes 
on el teles
opio T150 y los �ltros BVI deJohnson-Cousins en Noviembre de 2007 y 2008 durante 2.21 y 3.96 horas, respe
tiva-mente. También fue observada 
on el teles
opio T90 y los �ltros uvby de Strömgrenuna sola no
he durante 4.62 horas en Di
iembre de 2009.En los paneles superiores de la �gura 2.3 se muestran las 
urvas de luz en el �ltroV de Johnson tanto de PDS 004 
omo de la estrella de 
ompara
ión C2 = HD 23224
orrespondientes a la no
he del 17/Nov/08. Debido a que la magnitud de la estrellade 
ompara
ión C2 es 2.m5 más débil que la de la estrella en estudio (produ
iendouna 
urva de luz diferen
ial más ruidosa) se ha in
luido también la 
urva de luz dePDS 004 en magnitudes instrumentales fuera de la atmósfera para esa misma no
he,en donde se apre
ia más 
laramente aún esta varia
ión (panel superior dere
ho). Enlos paneles inferiores se muestran los periodogramas en el mismo �ltro para PDS 004,antes y después de restar el pi
o signi�
ativo en
ontrado. En estas �guras tambiénse muestran (líneas a trazos horizontales) los niveles de ruido medio R, 3R y 4R.El análisis de Fourier indi
a la existen
ia de una pulsa
ión de muy 
orto periodoen 53.27 
/d 
on S/R = 4.2. Esta misma fre
uen
ia se dete
ta también en las bandasB,I (por en
ima del nivel de signi�
an
ia 4R), 
umpliéndose la rela
ión de amplitudesentre las diferentes bandas ∆B= 10.7 mmag > ∆V= 8.5 mmag > ∆I= 6.2 mmag y
∆B
∆V = 1.25, ∆I

∆V = 0.72, que es 
ara
terísti
a de pulsa
iones tipo δ S
uti (Rodriguez,2005; Balona & Evers, 1999; Rodríguez et al., 1996; Garrido et al., 1990).67



2. ESTUDIO DE VARIABILIDAD Y ANÁLISIS PULSACIONAL DEESTRELLAS HERBIG AE/BE DE CAMPO2.5.
 XY Per
XYPer-C1
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Figura 2.4: XY Per. f1= 5.27 
/d.XY Per fue observada dos no
hes en O
tubre de 2007 y Di
iembre de 2009 du-rante 3.50 y 2.38 horas, respe
tivamente, 
on el teles
opio T90 y los �ltros uvby deStrömgren. En los paneles superiores de la �gura 2.4 se muestran las 
urvas de luz deambas no
hes en el �ltro v 
orrespondientes a XY Per. En los paneles inferiores semuestran los periodogramas en el mismo �ltro para XY Per, antes y después de restarel pi
o signi�
ativo en
ontrado, para el 
onjunto de datos de las dos no
hes. En estas�guras también se muestran (líneas a trazos horizontales) los niveles de ruido medioR, 3R y 4R.XY Per presenta un pi
o 
entrado en 5.27 
/d en la banda v, por en
ima del nivel4R y 
on S/R = 5.5. Sin embargo este mismo pi
o no apare
e 
entrado en esta mismafre
uen
ia al realizar el análisis de fre
uen
ias sobre las 
urvas de luz obtenidas enlas restantes bandas uby, por lo que no podemos 
onsiderarlo 
omo produ
ido poruna pulsa
ión intrínse
a de la estrella. Probablemente, esta fre
uen
ia aparez
a porel 
ambio de nivel entre las dos no
hes (separadas entre sí dos años) de ∼ 0.m12 yprodu
ido por una mala 
orre

ión del 
ará
ter PMS de la estrella. De todas formas,lo que sí podemos asegurar 
on nuestras observa
iones es que no se dete
ta ningunapulsa
ión de 
orto periodo tipo δ S
uti.
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2.5 Curvas de luz y espe
tros de Fourier2.5.d HD 31648
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Figura 2.5: HD 31648. f1= 5.55 
/d.HD 31648 fue observada solamente una no
he en O
tubre de 2007 
on el teles
opioT90 y los �ltros uvby de Strömgren durante 3.02 horas. En los paneles superiores dela �gura 2.5 se muestran las 
urvas de luz en el �ltro v tanto de HD 31648 
omo de laestrella de 
ompara
ión C2 = HD 30379. En los paneles inferior izquierdo y 
entralse muestran los periodogramas en el mismo �ltro v, antes y después de restar el pi
osigni�
ativo en
ontrado (líneas a trazos horizontales: niveles de ruido medio R, 3Ry 4R). El panel inferior dere
ho muestra el periodograma obtenido mediante TRIPP(Poten
ia vs. fre
uen
ia (µHz)). Las líneas a trazos horizontales 
orresponden a laprobabilidad de que los pi
os sean reales, siendo la línea inferior una probabilidad del10% y la superior del 100%.El análisis de Fourier realizado 
on PERIOD04 dete
ta una varia
ión en la 
urvade luz de 5.55 
/d entre los niveles 3R y 4R, por lo que realizamos el mismo análisis 
onel programa TRIPP, obteniéndose la misma fre
uen
ia 
on un 98% de probabilidadde que di
ho pi
o sea real, 
omo se observa en el panel inferior dere
ho de la �gura 2.5.Hay que tener en 
uenta que solamente se realizaron 3 horas de observa
ión deesta estrella esa no
he, por lo que la fre
uen
ia mínima que puede muestrearse 
orre
-tamente es de 8 
/d, que en este 
aso es mayor que la fre
uen
ia prin
ipal dete
tadaen el espe
tro de Fourier de 5.55 
/d.Por lo tanto, el valor de esta fre
uen
ia no puede ser 
onsiderada 
omo real yúni
amente podemos de
ir que se observa una 
ierta tenden
ia des
endente en lu-69



2. ESTUDIO DE VARIABILIDAD Y ANÁLISIS PULSACIONAL DEESTRELLAS HERBIG AE/BE DE CAMPOminosidad. En este 
aso, no podemos saber si esa tenden
ia des
endente se debe alefe
to de una pulsa
ión de largo periodo, al efe
to del material 
ir
unestelar alrede-dor de HD31648, o a un efe
to atmosféri
o, por lo que se ne
esitarían más no
hes deobserva
ión de esta estrella.2.5.e HD 35187HD 35187 fue observada 
on el teles
opio T90 y los �ltros uvby de Strömgren, dosno
hes en O
tubre de 2007 
on un tiempo total de 8.46 horas y otras dos no
hes (unaen 
ada año) en Di
iembre de 2007 y Di
iembre de 2009 durante 1.41 y 3.39 horas,respe
tivamente. En los 
uatro paneles superiores de la �gura 2.6 se muestran las
urvas de luz de di
has no
hes en el �ltro v. Los 
uatro paneles inferiores muestranlos periodogramas en el mismo �ltro para HD 35187, antes y después de restar lostres pi
os signi�
ativos en
ontrados, junto 
on los niveles de ruido medio R, 3R y 4R(líneas a trazos horizontales).HD 35187 presenta un pi
o signi�
ativo 
on S/R = 4.7 en f1 = 63.87 
/d. Estafre
uen
ia se en
uentra presente en todas las bandas uvby por lo que podemos 
on-siderarla 
omo real, sugiriendo que la estrella es una pulsante de 
orto periodo. Estoestá en buen a
uerdo 
on las rela
iones existentes entre las amplitudes de la pulsa
iónen las diferentes bandas de Strömgren ∆u = 3.6 mmag > ∆v= 3.3 mmag > ∆b=3.1 mmag > ∆y= 2.5 mmag y ∆b
∆y = 1.24, ∆v

∆y = 1.32 
ara
terísti
as de una pulsa
ióntipo δ S
uti.Respe
to a las fre
uen
ias f2= 57.45 
/d y f3= 6.00 
/d, estas apare
en entre losniveles 3R y 4R por lo que las 
onsideraremos úni
amente 
omo probables. Mientrasque la fre
uen
ia f2= 57.45 
/d apare
e tanto en los datos pro
edentes del año 2007
omo del año 2009, la fre
uen
ia f3= 6.00 
/d solamente apare
e en los datos de 2007.También es 
ierto que en el año 2009 solamente disponemos de una no
he de obser-va
ión por lo que esta última fre
uen
ia puede no haber sido dete
tada ese año.
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2.5 Curvas de luz y espe
tros de Fourier
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Figura 2.6: HD 35187. f1= 63.87 
/d. f2= 57.45 
/d, f3= 6.00 
/d.
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2. ESTUDIO DE VARIABILIDAD Y ANÁLISIS PULSACIONAL DEESTRELLAS HERBIG AE/BE DE CAMPO2.5.f HD 290500
HD290500-C1

0.64 0.66 0.68 0.70 0.72 0.74
DJH 2454420 +

-2.34

-2.36

-2.38

-2.40

-2.42

-2.44

 ∆
  

V
 (

m
a

g
)

HD290500-C1

0.45 0.50 0.55
DJH 2454787 +

-1.74

-1.76

-1.78

-1.80

-1.82

-1.84

-1.86

 ∆
  

V
 (

m
a

g
)

HD290500-C1

0.56 0.58 0.60 0.62 0.64 0.66 0.68 0.70
DJH 2455113 +

-2.26

-2.28

-2.30

-2.32

-2.34

-2.36

-2.38

-2.40

 ∆
  

V
 (

m
a

g
)

0 20 40 60 80
Frecuencia (c/d)

0.000

0.002

0.004

0.006

0.008

A
m

p
li
tu

d
 (

m
a
g

)

DATOS

0 20 40 60 80
Frecuencia (c/d)

0.000

0.002

0.004

0.006

A
m

p
li
tu

d
 (

m
a
g

)

DATOS - f1

Figura 2.7: HD 290500. f1= 8.18 
/d.HD 290500 fue observada tres no
hes 
on el teles
opio T150 y los �ltros BVIde Johnson-Cousins en Noviembre de 2007, Noviembre de 2008 y O
tubre de 2009durante 2.33, 3.49 y 3.17 horas, respe
tivamente. En los paneles superiores de la�gura 2.7 se muestran las 
urvas de luz en el �ltro V de HD 290500 para esas tresno
hes. En los paneles inferior izquierdo e inferior 
entral se muestran los periodogra-mas en el mismo �ltro V, antes y después de restar el pi
o signi�
ativo en
ontrado.El panel inferior dere
ho muestra el periodograma obtenido mediante TRIPP (líneasa trazos: probabilidades de que el pi
o en
ontrado sea real, 
orrespondiendo la líneainferior a una probabilidad del 10% y la superior del 100%).HD 290500 presenta un pi
o situado entre los límites 3R y 4R para la fre
uen
ia depulsa
ión prin
ipal en f1= 8.18 
/d. Realizando el mismo análisis de fre
uen
ias 
onTRIPP en
ontramos que di
ho pi
o es real 
on una probabilidad >99%. Analizandolos espe
tros de Fourier de las 
urvas de luz en los �ltros restantes B,I en
ontramoseste mismo pi
o entre los niveles 3R y 4R, pero no en
ontrándose situado en el mismovalor de la fre
uen
ia prin
ipal obtenida para el �ltro V. Así, para el �ltro B obte-nemos que f1= 10.96 
/d y para el �ltro I f1= 7.15 
/d, ambas situadas del mismomodo entre los niveles 3R y 4R 
on una probabilidad también >99%. En el 
asode la fre
uen
ia prin
ipal dete
tada en el �ltro I, esta pare
e tratarse de un alias dela fre
uen
ia f1= 8.18 
/d obtenida en el �ltro V. Sería interesante reobservar HD290500 en una 
ampaña de varios días 
onse
utivos para 
on�rmar el valor de estafre
uen
ia y 
omprobar si 
umple las rela
iones de amplitudes 
ara
terísti
as de unapulsa
ión tipo δ S
uti. 72



2.5 Curvas de luz y espe
tros de Fourier
2.5.g V1409 Ori
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Figura 2.8: V1409 Ori. f1= 45.35 
/dV1409 Ori fue observada 
on el teles
opio T90 y los �ltros uvby de Strömgren,
uatro no
hes: una en O
tubre de 2007 durante 4.94 horas, dos en Noviembre de 2007
on un tiempo total de 5.94 horas y una última en Di
iembre de 2009 durante 4.07horas. En los 
uatro paneles superiores de la �gura 2.8 se muestran las 
urvas de luzen el �ltro v de V1409 Ori para esas no
hes. En los paneles inferiores se muestran losperiodogramas en el mismo �ltro v para el 
onjunto de datos de las 
uatro no
hes,antes y después de restar el pi
o signi�
ativo en
ontrado (líneas a trazos horizontales:niveles de ruido medio R, 3R y 4R).V1409 Ori presenta una pulsa
ión de 
orto periodo 
entrada en 45.35 
/d, que es73



2. ESTUDIO DE VARIABILIDAD Y ANÁLISIS PULSACIONAL DEESTRELLAS HERBIG AE/BE DE CAMPOobservada en las bandas vby por en
ima del nivel 4R. En el 
aso de la banda u el pi
o
entrado en 45.35 
/d es dete
tado pero por debajo del nivel 3R 
on una S/R = 2.7,debido a la dispersión de los datos en esta banda (∆u = 7.6±1.1 mmag). En este
aso la rela
ión de amplitudes entre las diferentes bandas de Strömgren es ∆v= 7.8mmag > ∆b= 6.4 mmag > ∆y= 5.4 mmag y ∆b
∆y = 1.18, ∆v

∆y = 1.44 
ara
terísti
asde una pulsa
ión tipo δ S
uti.La varia
ión des
endente (∼0.m02) que se observa el día 9/Di
/2009 se debe pro-bablemente a un efe
to de mala 
orre

ión en la extin
ión (la estrella esa no
he fueobservada a muy alta masa de aire) por lo que la 
urva de luz no apare
e 
omple-tamente horizontal, apare
iendo también en la 
urva de luz diferen
ial de C2. Esteefe
to no 
orregido 
ompletamente produ
e la apari
ión de un pi
o en las bajas fre-
uen
ias (2.43 
/d) 
omo se observa en el espe
tro de Fourier.Por último, 
omentar que durante la obten
ión de la 
urva de luz de V1409 Ori, laestrella de 
ompara
ión ini
ialmente utilizada C1 = HD 35909 mostraba una pulsa
iónde 
orto periodo de ∼ 25 
/d 
on una rela
ión entre sus amplitudes, 
orrespondientesa diferentes bandas, 
ara
terísti
a de una pulsante tipo δ S
uti, por lo que se trataríade una nueva pulsante de este tipo no dete
tada hasta la fe
ha. Debido a esto se utilizó
omo estrella de 
ompara
ión prin
ipal C2 = HD 36337, después de 
omprobar su
onstan
ia en luminosidad al 
ompararla 
on la estrella de 
hequeo C3 = HD 36323.
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2.5 Curvas de luz y espe
tros de Fourier2.5.h HD 36112
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Figura 2.9: HD36112. f1= 28.36 
/d, f2= 33.00 
/d.HD 36112 fue observada 
on el teles
opio T90 y los �ltros uvby de Strömgren,dos no
hes en O
tubre de 2007 
on un tiempo total de 8.38 horas y otras dos no
hes(una 
ada año) en Di
iembre de 2007 y Di
iembre de 2009 durante 1.32 y 8.32 horas,respe
tivamente. En los paneles superiores de la �gura 2.9 se muestran las 
urvasde luz en el �ltro v de HD 36112 para las no
hes del O
tubre de 2007 y Di
iembrede 2009. En los paneles inferiores se muestran los periodogramas en el mismo �ltrov, antes y después de restar los pi
os signi�
ativos en
ontrados para el 
onjunto dedatos 
orrespondientes a esas no
hes.HD 36112 presenta dos fre
uen
ias por en
ima del nivel 4R, f1= 28.36 
/d, f2=33.00 
/d que también se observan en el resto de bandas de uvby de Strömgren. Comoanteriormente, la rela
ión de amplitudes para la fre
uen
ia prin
ipal f1= 28.36 
/d en75



2. ESTUDIO DE VARIABILIDAD Y ANÁLISIS PULSACIONAL DEESTRELLAS HERBIG AE/BE DE CAMPOlas diferentes bandas de Strömgren es la 
ara
terísti
a de una pulsa
ión tipo δ S
uti(∆v= 3.7 mmag > ∆b= 3.5 mmag > ∆y= 2.8 mmag) ≃ ∆u= 3.0 mmag y ∆b
∆y =1.25, ∆v

∆y = 1.32.Por otra parte, tras extraer f1 y f2 apare
en en los residuos otros dos pi
os, f3=2.62 
/d y f4= 3.22 
/d, situados un po
o por en
ima del nivel 3R y produ
idos porel desnivel existente entre los datos obtenidos la no
he del 4/O
t/07 (DJH 2454378,panel superior izquierdo) y las no
hes del 9/O
t/2007 (DHJ 2454383, panel superior
entral) y 10/Di
/2009 (DJH 2455176, panel superior dere
ho). Este desnivel se debeprobablemente a una mala 
orre

ión de la extin
ión o del 
ará
ter PMS de la estrella.
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2.5 Curvas de luz y espe
tros de Fourier2.5.i BF OriBF Ori fue observada 
on el teles
opio T90 y los �ltros uvby de Strömgren, una no
heen O
tubre de 2007 durante 1.58 horas y dos no
hes en Noviembre de 2007 
on untiempo total de 8.32 horas. En los 
uatro paneles superiores de la �gura 2.10 se mues-tran las 
urvas de luz de las no
hes de Noviembre de 2007 en el �ltro v tanto para BFOri 
omo para la estrella de 
ompara
ión C2 = HD 37090. En los paneles inferioresse muestran los periodogramas en el mismo �ltro v, antes y después de restar el pi
osigni�
ativo en
ontrado para el 
onjunto de datos 
orrespondiente a esas no
hes. Elúltimo panel muestra el análisis de fre
uen
ias realizado 
on TRIPP (líneas a trazos:probabilidades de que el pi
o en
ontrado sea real, 
orrespondiendo la línea inferior auna probabilidad del 10% y la superior a una probabilidad del 100%).BF Ori se en
uentra 
lasi�
ada 
omo una estrella Herbig Ae 
on variabilidad detipo UX Ori. Como ya se ha 
omentado anteriormente, este tipo de variables presen-tan varia
iones irregulares en su luminosidad 
on fuertes disminu
iones en su brillode hasta 3 magnitudes en V. De he
ho, 
omo se puede observar en la �gura, entre losdos días de observa
ión (separados tan solamente por 3 días), la magnitud de BF Oridisminuye en 0.6 mag en V. A día de hoy, es ampliamente a
eptado que la razón prin-
ipal de esta variabilidad es debida tanto al pequeño ángulo de in
lina
ión del dis
ode polvo y gas que rodea a este tipo de estrellas respe
to a la línea de observa
ión,
omo a la estru
tura inhomogénea de este mismo dis
o.Sin embargo, después de eliminar este efe
to no periódi
o mediante el ajuste de unpolinomimo de bajo orden y realizar el análisis del espe
tro de fre
uen
ias de Fourier,en
ontramos un pi
o en 5.62 
/d entre los niveles 3R y 4R. Realizando el mismoanálisis de fre
uen
ias 
on el programa TRIPP en
ontramos este mismo pi
o 
on unaprobabilidad por en
ima del 99% de tratarse de un pi
o real, apare
iendo este en elespe
tro de Fourier de todas las bandas uvby de Strömgren.Bernabei et al. (2004) ya había dete
tado en BF Ori una varia
ión de 4.7 
/d, que
oin
ide, 
on la varia
ión que hemos dete
tado de 5.62 
/d, al tratarse de un aliasde 1 
/d del anterior. La 
ompara
ión de las amplitudes en las diferentes bandasno estable
en ningún tipo de rela
ión entre las mismas que sea 
ara
terísti
a de laspulsa
iones tipo δ S
uti. Por lo tanto no podemos asegurar 
ompletamente que estavaria
ión sea debida a una pulsa
ión de la estrella, aunque debido a su 
orto periodo(4.3 horas) no podemos des
artar esta posibilidad.Sería pues ne
esario realizar un 
onjunto de observa
iones de esta estrella enno
hes 
onse
utivas 
on el �n de mejorar la pre
isión en la determina
ión de estafre
uen
ia de os
ila
ión y de sus amplitudes en las diferentes bandas para 
on�rmarque esta varia
ión se debe realmente a una pulsa
ión intrínse
a de la estrella y no alefe
to del dis
o que la rodea o de algún tipo de man
ha en su super�
ie.
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2. ESTUDIO DE VARIABILIDAD Y ANÁLISIS PULSACIONAL DEESTRELLAS HERBIG AE/BE DE CAMPO
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Figura 2.10: BF Ori. f1= 5.62 
/d.
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2.5 Curvas de luz y espe
tros de Fourier2.5.j V350 Ori
V350Ori-C1
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Figura 2.11: V350 Ori. f1= 57.08 
/d.V350 Ori fue observada 
on el teles
opio T150 y los �ltros BVI de Johnson-Cousins, dos no
hes en Enero de 2008 y Noviembre de 2008 durante 5.24 y 2.23horas, respe
tivamente. En los paneles superiores de la �gura 2.11 se muestran las
urvas de luz en el �ltro V de V350 Ori. En los paneles 
entrales se muestran losperiodogramas en el mismo �ltro V, antes y después de restar el pi
o signi�
ativoen
ontrado. El panel inferior muestra el análisis de fre
uen
ias realizado 
on TRIPP(líneas a trazos: probabilidades de que el pi
o en
ontrado sea real, siendo la líneainferior una probabilidad del 10% y la superior del 100%).V350 Ori presenta un pi
o en 57.08 
/d entre los niveles 3R y 4R. Siguiendo elpro
edimiento anterior analizamos el espe
tro de fre
uen
ias 
on el programa TRIPP,obteniendo una probabilidad mayor que el 99% de que di
ho pi
o se trate de un pi
o79



2. ESTUDIO DE VARIABILIDAD Y ANÁLISIS PULSACIONAL DEESTRELLAS HERBIG AE/BE DE CAMPOreal. Analizando las otras dos bandas BI se observa este mismo pi
o, pero en el 
asode la banda B por en
ima del nivel 4R mientras que en la banda I se en
uentratambién entre 3R y 4R 
on una probabilidad > 99%.Todo esto, sugiere que el pi
o en
ontrado se trata de una pulsa
ión real tipo δS
uti. Lo 
uál, está además de a
uerdo 
on las rela
iones de amplitud en
ontradasen las diferentes bandas (∆B= 4.5 mmag > ∆V= 3.3 mmag > ∆I= 3.0 mmag y ∆B
∆V= 1.36, ∆I

∆V = 0.9).
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2.5 Curvas de luz y espe
tros de Fourier2.5.k HD 250550
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Figura 2.12: HD 250550. f1= 5.48 
/d.HD 250550 fue observada 
on el teles
opio T90 y los �ltros uvby de Strömgren,dos no
hes en Febrero de 2008 
on un tiempo total de 4.86 horas y una no
he enFebrero de 2010 durante 2.24 horas. En los paneles superiores de la �gura 2.12 semuestran las 
urvas de luz en el �ltro v de HD 250550 para esas tres no
hes. En lospaneles inferiores se muestran los periodogramas en el mismo �ltro v, antes y despuésde restar el pi
o signi�
ativo en
ontrado (líneas a trazos: niveles de ruido medio R,3R y 4R).HD 250550 presenta pequeñas varia
iones en su luminosidad, en parti
ular, lano
he del dia DJH 2454509 (panel superior 
entral) presenta una tenden
ia as
en-dente de hasta 0.m02 en las 4 horas de observa
ión. En prin
ipio esta varia
ión puedeser atribuida a una varia
ión tipo UX Ori produ
ida por el dis
o de a
re
ión o el ma-terial 
ir
unestelar de la estrella. Sin embargo, a pesar de no 
umplirse las rela
ionesentre las amplitudes de di
ha varia
ión entre las diferentes bandas de Strömgren parael 
aso de una pulsa
ión tipo SPB (en todos los 
asos la varia
ión es de 0.m02),la 
lasi�
a
ión espe
tral de HD 250550 
omo una estrella B7 ha
e que no se puedades
artar esta posibilidad. Sería por ello 
onveniente realizar nuevas observa
ionesde HD 250550 en varias no
hes 
onse
utivas 
on el �n de poder estable
er si estasvaria
iones observadas son debidas a una pulsa
ión de tipo SPB.Como resumen, la fre
uen
ia f1= 5.48 
/d que apare
e en el análisis del espe
trode Fourier por en
ima de 4R nos indi
a la existen
ia de di
ha varia
ión en la 
urvade luz de HD 250550. Sin embargo, no podemos 
onsiderarla 
omo 
orrespondiente auna pulsa
ión a la vista de los datos de que disponemos.81



2. ESTUDIO DE VARIABILIDAD Y ANÁLISIS PULSACIONAL DEESTRELLAS HERBIG AE/BE DE CAMPO2.5.l HD 50083HD 50083 fue observada 
on el teles
opio T90 y los �ltros uvby de Strömgren, dosno
hes en Di
iembre de 2007 
on un tiempo total de 5.36 horas, una no
he en Febrerode 2008 durante 2.84 horas y, por último, otra no
he en Febrero de 2010 durante 3.08horas. En los 
uatro paneles superiores de la �gura 2.13 se muestran las 
urvas deluz en el �ltro v de HD 50083 de di
has no
hes. En los paneles inferiores se muestranlos periodogramas en el mismo �ltro v, antes y después de restar el pi
o signi�
ativoen
ontrado (líneas a trazos: niveles de ruido medio R, 3R y 4R.) y el periodogramaobtenido 
on TRIPP (líneas a trazos: probabilidades de que el pi
o en
ontrado seareal, siendo la línea inferior una probabilidad del 10% y la superior del 100%).La fre
uen
ia f1= 6.45 
/d que se observa en el espe
tro de Fourier de HD 50083se en
uentra situada entre los niveles 3R y 4R 
on una probabilidad, según TRIPP,mayor del 99% de tratarse de una fre
uen
ia real, 
omo se apre
ia en la �gura. Estepi
o apare
e en todas las bandas de Strömgren, 
umpliéndose la rela
ión de ampli-tudes ∆u= 3.4 mmag > ∆v= 2.7 mmag = ∆b= 2.7 mmag = ∆y= 2.7 mmag y ∆v
∆u= 0.79 
ara
terísti
a de las pulsa
iones de una estrella variable β Cephei (Rodriguez,2005).Teniendo en 
uenta la 
lasi�
a
ión espe
tral de HD 50083 
omo una estrella B2III(Frémat et al., 2006), esta se presenta 
omo una buena 
andidata a pulsante tipo βCephei, siendo por tanto muy interesante realizar una 
ampaña de observa
ión devarias no
hes 
onse
utivas 
on el objetivo de 
on�rmar esta pulsa
ión.
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2.5 Curvas de luz y espe
tros de Fourier
HD50083-C1
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Figura 2.13: HD250550. f1= 6.45 
/d.
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2. ESTUDIO DE VARIABILIDAD Y ANÁLISIS PULSACIONAL DEESTRELLAS HERBIG AE/BE DE CAMPO2.5.m HD 52721
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Figura 2.14: HD 52721.HD 52721 fue observada 
on el teles
opio T90 y los �ltros uvby de Strömgren, dosno
hes en Febrero de 2007 
on un tiempo total de 8.40 horas y una no
he en Febrerode 2010 durante 1.00 hora. La �gura 2.14 muestra las 
urvas de luz en el �ltro v deesta estrella en las dos no
hes de Febrero de 2007.HD 52721 es un sistema Herbig Be binario 
on una separa
ión ∼0.65 ar
se
, un án-gulo de paralaje de ∼ 194 grados y una diferen
ia de luminosidad entre 
omponentesde 0.m7-1.m0 en la banda ópti
a, siendo la 
omponente primaria de tipo espe
tral B1(Wheelwright et al., 2010; Bouvier & Corporon, 2001; Fabri
ius & Makarov, 2000; Fuet al., 1997).En la �gura observamos uno de los mínimos produ
idos por este sistema binario.El análisis del espe
tro de fre
uen
ias de Fourier no mostraba ningún pi
o signi�
ativoque indi
ase una posible pulsa
ión de alguna de las 
omponentes de este sistema.
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2.5 Curvas de luz y espe
tros de Fourier2.5.n PDS 241
PDS241-C1
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Figura 2.15: PDS 241. f1= 2.86 
/d.PDS 241 fue observada 
on el teles
opio T150 y los �ltros BVI de Johnson-Cousins, dos no
hes en Enero de 2008 
on un tiempo total de 6.03 horas, una no
heen Noviembre de 2008 durante 5.52 horas y, �nalmente, otra no
he en Abril de 2010durante 1.21 horas. En los paneles superiores de la �gura 2.15 se muestran las 
urvasde luz en el �ltro V 
orrespondientes a las no
hes de Enero y Noviembre de 2008.En los paneles inferiores se muestran los periodogramas en el mismo �ltro V paralas tres no
hes de 2008 
onjuntamente, antes y después de restar el pi
o signi�
ativoen
ontrado (líneas a trazos: niveles de ruido medio R, 3R y 4R).El 
aso de PDS 241 es un 
aso espe
ial. Esta estrella se en
uentra 
ompletamenterodeada por material 
ir
unestelar. De he
ho, la estrella 
omo tal no se observa en lasimágenes obtenidas 
on la CCD, sino úni
amente el material 
ir
unestelar iluminadopor la misma.El análisis fotométri
o se realizó eligiendo la misma posi
ión 
entral y aperturapara todas las imágenes en las diferentes no
hes de observa
ión. Realizando el análisisespe
tral se obtiene un pi
o 
entrado en f1= 2.86 
/d por en
ima de 4R en el �ltro V,sin embargo este mismo pi
o no es observado en las restantes bandas. Por otra parte,al representar en un diagrama de fases esta fre
uen
ia, no se observa una varia
iónperiódi
a, por lo que las varia
iones observadas no se pueden atribuir a una pulsa
iónintrínse
a de PDS 241 sino a varia
iones en la luminosidad produ
idas por el material
ir
unestelar que rodea a la estrella.
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2. ESTUDIO DE VARIABILIDAD Y ANÁLISIS PULSACIONAL DEESTRELLAS HERBIG AE/BE DE CAMPO2.5.o VV Ser
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Figura 2.16: VV Ser. f1= 9.65 
/d.VV Ser fue observada 
on el teles
opio T150 y los �ltros BVI de Johnson-Cousins,tres no
hes en Abril de 2007, 
on un tiempo total de 7.01 horas, y una no
he en Abrilde 2010, durante 1.75 horas. En los 
uatro paneles superiores de la �gura 2.16 se mues-tran las 
urvas de luz dentro de la atmósfera en el �ltro V tanto de VV Ser 
omode la estrella de 
ompara
ión C1 = HD 171933 
orrespondientes a las dos primerasno
hes de observa
ión de Abril de 2007. En los paneles inferiores se muestran losperiodogramas en el mismo �ltro V, antes y después de restar el pi
o signi�
ativo en-
ontrado (líneas a trazos: niveles de ruido medio R, 3R y 4R), y 
orrespondientes alanálisis de Fourier realizado úni
amente sobre los datos obtenidos en las dos primerasno
hes de Abril de 2007.
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2.5 Curvas de luz y espe
tros de FourierRipepi et al. (2007) dete
taron la pulsa
ión tipo δ S
uti de VV Ser por primeravez en base a las observa
iones realizadas desde tierra durante tres años 
onse
utivos(2002-2004). Para el 
aso del mejor 
onjunto de datos, 
orrespondiente al año 2004,dete
taron siete fre
uen
ias de pulsa
ión 
on valores 
omprendidos entre los 2.69 y10.24 
/d.La fre
uen
ia f1= 9.65 
/d dete
tada por nosotros, se en
uentra rela
ionada 
onlas fre
uen
ias f5 = 9.55 
/d, f5 = 8.50 
/d y f6 = 7.56 
/d dete
tadas por Ripepiet al. (2007) en los 
onjuntos de datos 
orrespondientes a 2002, 2003 y 2004 respe
-tivamente, 
on�rmándose así la pulsa
ión tipo δ S
uti de VV Ser.Sin embargo, hay que ha
er una a
lara
ión a
er
a del análisis de fre
uen
ias rea-lizado 
on nuestro 
onjunto de datos de VV Ser. Como se observa en la �gura, las
urvas de luz que se muestran no son 
urvas de luz diferen
iales respe
to a la estrellade 
ompara
ión C1, sino 
urvas de luz en magnitudes instrumentales, tanto de VVSer 
omo de C1. Esto es así puesto que C1 es ∼ 4m más débil que VV Ser, por lo quela dispersión en las medidas de C1 es aún mayor que la propia varia
ión en luminosi-dad observada en VV Ser, eliminando la posibilidad de dete
tar esta varia
ión en las
urvas de luz diferen
iales. Así pues, se realizó el análisis de fre
uen
ias dire
tamentesobre las 
urvas de luz en magnitudes dentro de la atmósfera, 
omprobando, medianteC1 y C2, que la varia
ión observada en la luminosidad de VV Ser no se trata de unefe
to atmosféri
o no 
orregido, sino de una varia
ión real.
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2. ESTUDIO DE VARIABILIDAD Y ANÁLISIS PULSACIONAL DEESTRELLAS HERBIG AE/BE DE CAMPO2.5.p V431 S
t
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Figura 2.17: V431 S
t. f1= 11.66 
/d.V431 S
t fue observada 
on el teles
opio T90 y los �ltros uvby de Strömgren dosno
hes en Julio de 2007, 
on un tiempo total de 6.06 horas, y 
on el T150 y los �ltrosBVI de Johnson-Cousins en Agosto de 2007 (2 no
hes) y Abril de 2010 (2 no
hes) 
ontiempos totales de 4.92 y 1.45 horas, respe
tivamente. Los paneles superiores de la�gura 2.17 muestran las 
urvas de luz en el �ltro V de V431 S
t para las dos no
hesde Agosto de 2007. Los paneles inferiores muestran los periodogramas en este mismo�ltro V y para estas mismas no
hes, antes y después de restar el pi
o signi�
ativoen
ontrado.Las dos no
hes de observa
ión del 18 y 19 de Agosto de 2007, la atmósfera pre-sentaba grandes 
ambios irregulares en su transparen
ia de hasta 0.m02 en V. Estos
ambios se apre
ian de igual forma tanto en las 
urvas de luz de V431 S
t 
omo enlas de las dos estrellas de 
ompara
ión C1 y C2. El he
ho de que la estrella de 
om-para
ión C1 sea ∼ 3 magnitudes más débil que V431 S
t y 
on un tipo espe
tral mástardío, ha
e que este efe
to de varia
ión de transparen
ia atmosféri
a no sea 
omple-tamente 
orregido, dando lugar a varia
iones irregulares 
omo el que se observa enlas �guras.Además, la fre
uen
ia f1 = 11.66 
/d, que dete
tamos en el �ltro V, no es dete
tadaen los otros �ltros, por lo que las varia
iones observadas no se deben a una pulsa
iónintrínse
a de la estrella sino que suponemos que se deben a una mala 
orre
ión de laextin
ión atmosféri
a de di
has no
hes. 88



2.5 Curvas de luz y espe
tros de Fourier2.5.q HD 174571
HD174571-C1
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Figura 2.18: HD174571. f1= 4.51 
/d.HD 174571 fue observada 
uatro no
hes 
on el teles
opio T90 y los �ltros uvbyde Strömgren en Mayo y Julio de 2007, Agosto de 2009 y Abril de 2010 durante4.15, 3.92, 3.43 y 2.62 horas respe
tivamente. Los 
uatro paneles superiores de la�gura 2.18 muestran las 
urvas de luz de HD 174571 en el �ltro v para esas no
hes.Los dos paneles inferiores muestran los periodogramas en el �ltro v (tomando las
uatro no
hes en 
onjunto), antes y después de restar el pi
o signi�
ativo en
ontrado.Este pi
o signi�
ativo se en
uentra 
entrado en 4.51 
/d, observándose tambiénen los periodogramas de las restantes bandas de Strömgren por en
ima del nivel 4Ry 
umpliéndose la rela
ión de amplitudes entre las distintas bandas para esa mismafre
uen
ia de pulsa
ión (∆u= 5.5 mmag > ∆v= 4.7 mmag > ∆b= 4.6 mmag > ∆y=3.5 mmag, ∆v
∆u = 0.85 ) 
ara
terísti
a de una pulsa
ión tipo β Cephei. Esto está de89



2. ESTUDIO DE VARIABILIDAD Y ANÁLISIS PULSACIONAL DEESTRELLAS HERBIG AE/BE DE CAMPOa
uerdo 
on el tipo espe
tral B1.5V (Frémat et al., 2006) publi
ado para esta estrella.Por tanto, HD 174571 se presenta 
omo una buena 
andidata a pulsante β Cephei,siendo muy interesante realizar una 
ampaña de observa
ión de varias no
hes 
onse-
utivas 
on buena fotometría para 
on�rmar esta pulsa
ión.
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2.5 Curvas de luz y espe
tros de Fourier2.5.r WW Vul
WWVul-C1

0.58 0.60 0.62 0.64 0.66 0.68 0.70
DJH 2454228 +

-2.36

-2.38

-2.40

-2.42

-2.44

-2.46

 ∆
  

V
 (

m
a

g
)

WWVul-C1

0.35 0.40 0.45 0.50
DJH 2454334 +

-2.54

-2.56

-2.58

-2.60

-2.62

-2.64

-2.66

-2.68

 ∆
  

V
 (

m
a

g
)

WWVul-C1

0.50 0.51 0.52 0.53 0.54 0.55 0.56
DJH 2455059 +

-2.28

-2.29

-2.30

-2.31

-2.32

-2.33

 ∆
  

V
 (

m
a

g
)

WWVul-C1

0.58 0.60 0.62 0.64 0.66
DJH 2455310 +

-2.64

-2.66

-2.68

-2.70

-2.72

 ∆
  

V
 (

m
a

g
)

0 20 40 60 80
Frecuencia (c/d)

0.000

0.001

0.002

0.003

0.004

A
m

p
li
tu

d
 (

m
a
g

)

DATOS - f1

0 20 40 60 80
Frecuencia (c/d)

0.000

0.001

0.002

0.003

0.004

0.005

0.006

A
m

p
li
tu

d
 (

m
a
g

)

DATOS

Figura 2.19: WW Vul. f1= 4.30 
/d.WW Vul fue observada 
uatro no
hes 
on el teles
opio T150 y los �ltros BVI deJohnson-Cousins en Mayo y Agosto de 2007, Agosto de 2009 y Abril de 2010 durante2.73, 6.61, 1.15 y 1.73 horas respe
tivamente. Los 
uatro paneles superiores de la�gura 2.19 muestran las 
urvas de luz de di
has no
hes de observa
ión en el �ltro V.Los dos paneles inferiores muestran los periodogramas obtenidos 
on los datos de las
uatro no
hes 
onjuntamente para ese mismo �ltro, antes y después de restar el pi
osigni�
ativo en
ontrado (líneas a trazos: nivel de ruido medio R, 3R y 4R).Bernabei et al. (2004) 
lasi�
an esta estrella 
omo una estrella joven 
on varia-
iones de tipo UX Ori que pulsa en las bajas fre
uen
ias (∼5 
/d). Sin embargo estapulsa
ión fue determinada mediante una úni
a no
he de observa
ión. En nuestro 
aso,obtenemos un pi
o en la banda V por en
ima del nivel 4R en 4.30 
/d. Este pi
o no91



2. ESTUDIO DE VARIABILIDAD Y ANÁLISIS PULSACIONAL DEESTRELLAS HERBIG AE/BE DE CAMPOse observa en las bandas B e I en las que el pi
o se en
uentra desplazado a 2.18 
/dy 2.15 
/d respe
tivamente, ambos también por en
ima del nivel de signi�
an
ia 4R.Analizando más detalladamente las 
urvas de luz, esta varia
ión en bajas fre
uen-
ias pro
ede fundamentalmente de la no
he del 21 de Agosto de 2007 (panel superiordere
ho) en donde se produjeron grandes 
ambios de transparen
ia de la atmósfera.Este mismo efe
to se observa también en la 
urva de luz de C1 y de C2. Además, sianalizamos el espe
tro de fre
uen
ias de Fourier de WW Vul sin la 
ontribu
ión de lano
he del 21/Agos/07, este pi
o en 4.30 
/d no es dete
tado y tampo
o ningún pi
osigni�
ativo por en
ima del nivel 4R.Por lo tanto, 
on los datos de que disponemos no podemos 
on�rmar la varia
ióna bajas fre
uen
ias presentada por Bernabei et al. (2004), por lo que sería interesantereobservar esta estrella en una serie de buenas no
hes fotométri
as 
onse
utivas.2.5.s PDS 581
PDS581-C1
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Figura 2.20: PDS 581. f1= 6.83 
/d.PDS 581 fue observada tres no
hes 
on el T150 y los �ltros BVI en Agosto y Sep-tiembre de 2007 y en Abril de 2010 durante 4.55, 5.34 y 2.05 horas, respe
tivamente.En los paneles superiores de la �gura 2.20 se muestran las 
urvas de luz en el �ltro Vpara el 
aso de los datos obtenidos en 2007. En los paneles inferiores se muestran losperiodogramas 
orrespondientes al análisis realizado sobre este 
onjunto de datos del2007 en este mismo �ltro V, antes y después de restar el pi
o signi�
ativo en
ontrado.El 
aso de PDS 581 es un 
aso espe
ial dentro de este estudio de estrellas PMS92



2.5 Curvas de luz y espe
tros de FourierHerbig Ae/Be. Cuando se 
onfe

ionó la lista de estrellas PMS de 
ampo en el año2007 para la realiza
ión de esta tesis do
toral, PDS 581 estaba 
lasi�
ada 
omo unaestrella PMS Herbig Ae/Be. Sin embargo estudios re
ientes han desvelado que no setrata de una estrella PMS sino de una estrella post-AGB (Vieira et al., 2011).En 
uanto al análisis del espe
tro de fre
uen
ias realizado, se observa un pi
opor en
ima de 4R en 6.83 
/d. Este pi
o se debe de nuevo a una mala 
orre
ión dela extin
ión de la no
he de observa
ión del 24 de Agosto de 2007 en la que, 
omoya hemos visto 
on estrellas anteriores observadas durante este mismo mes de 2007,la atmósfera presentaba grandes varia
iones de transparen
ia. Estas varia
iones sonmuy 
laras tanto en las propias 
urvas de luz de PDS 581 
omo en las de las estrellasC1 y C2. Es más, si realizamos el análisis de fre
uen
ias de Fourier de la 
urva de luz
orrespondiente a la no
he del día 2 de Septiembre de 2007 úni
amente, no se observaningún pi
o signi�
ativo y tampo
o ninguna varia
ión apre
iable en la 
urva de luzdiferen
ial. Por tanto, podemos asumir que esta estrella no es pulsante.
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2. ESTUDIO DE VARIABILIDAD Y ANÁLISIS PULSACIONAL DEESTRELLAS HERBIG AE/BE DE CAMPO2.5.t V1685 Cyg
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Figura 2.21: V1685 Cyg. f1= 7.10 
/d.V1685 Cyg fue observada tres no
hes 
on el T150 y los �ltros BVI, una de ellas enAgosto de 2007 durante 4.83 horas y las otras dos en Agosto de 2009 
on un tiempototal de 5.24 horas. En los tres paneles superiores de la �gura 2.21 se muestran las
urvas de luz de V1685 Cyg en el �ltro V para las tres no
hes de observa
ión. Losdos paneles inferiores muestran los periodogramas en el �ltro V, antes y después derestar el pi
o signi�
ativo, tomando en 
onjunto los datos obtenidos esas tres no
hes.V1685 Cyg presenta un pi
o en signi�
ativo en 7.10 
/d en las tres bandas BVIde Johnson-Cousins. Las rela
iones de amplitudes entre los pi
os dete
tados en lasdiferentes bandas 
umplen la rela
ión ∆B= 5.7 mmag > ∆V= 4.0 mmag > ∆I= 2.0mmag, lo que estaría de a
uerdo 
on una pulsa
ión tipo β Cephei, teniendo en 
uentaademás su tipo espe
tral B3 (Manoj et al., 2006; Hernández et al., 2004).Por tanto, V1685 Cyg apare
e 
omo una muy buena 
andidata a estrella PMS de
ampo 
on pulsa
ión tipo β Cephei.De nuevo, sería muy interesante reobservar esta estrella en una 
ampaña de variasno
hes 
onse
utivas tanto para 
on�rmar la pulsa
ión en
ontrada 
omo para deter-minar 
on mayor pre
isión la fre
uen
ia de pulsa
ión.
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2.5 Curvas de luz y espe
tros de Fourier2.5.u BH Cep
BHCep-C1
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Figura 2.22: BH Cep. f1= 5.57 
/d.BH Cep fue observada tres no
hes 
on el teles
opio T150 y los �ltros BVI deJohnson-Cousins en Agosto y Noviembre de 2007 y en Agosto de 2009 durante 4.99,3.77 y 2.57 horas respe
tivamente. Los paneles superiores de la �gura 2.22 muestranlas 
urvas de luz en el �ltro V para esas no
hes. Los dos paneles inferiores muestranlos periodogramas obtenidos en el �ltro V, antes y después de restar el pi
o signi�
a-tivo en
ontrado, tomando en 
onjunto los datos de las tres no
hes de observa
ión.Como se observa en la �gura, BH Cep muestra un pi
o signi�
ativo 
entrado en5.57 
/d en la banda V de Johnson, sin embargo este pi
o no es debido a una pulsa
iónintrínsi
a de BH Cep. Este, pro
ede fundamentalmente de la 
urva de luz obtenidael 18/Ago/07 (DJH 2454331, panel superior izquierdo). Como ya se ha 
omentadoanteriormente, la atmósfera en el mes de Agosto del año 2007 sufría de importantesvaria
iones de transparen
ia a lo largo de la no
he, provo
ando una mala 
orre

iónde la extin
ión. Las mismas varia
iones son visibles, aunque en menor medida, en la
urva de luz diferen
ial entre las estrellas C2 y C1. Por tanto, el pi
o en
ontrado de5.57 
/d no 
onsideramos que se trate de una os
ila
ión propia de BH Cep.La no
he del 16/Nov/2007 (DJH 2454421, panel superior 
entral), sí observamosuna tenden
ia des
endente en luminosidad de ∼ 0.m01 en V. Sin embargo, esa no
hehubo una gran 
antidad de 
irros, por lo que no queda 
ompletamente 
laro si esapequeña varia
ión se debe a una varia
ión propia de la luminosidad de la estrella o alefe
to transitorio de di
hos 
irros en su luminosidad.Por lo tanto, 
on los datos obtenidos, no podemos estable
er si BH Cep presentaalgún tipo de varia
ión intrínse
a dentro de los límites de dete

ión que poseemos.Mendigutía et al. (2011), por otra parte, apuntan en su artí
ulo la rápida varia
ión95



2. ESTUDIO DE VARIABILIDAD Y ANÁLISIS PULSACIONAL DEESTRELLAS HERBIG AE/BE DE CAMPOen luminosidad que experimenta BH Cep, pasando de una luminosidad IIB a IIIBen menos de una hora. Esta varia
ión, de tipo UX Ori, es produ
ida por el mate-rial 
ir
unestelar que rodea la estrella y también es observada en nuestros datos (lavaria
ión en luminosidad entre Agosto y Noviembre de 2007 es de 0.m3 en V ), perono está produ
ida por una pulsa
ión intrínse
a de la estrella.
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2.5 Curvas de luz y espe
tros de Fourier2.5.v V1080 Tau
V1080Tau-C1
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Figura 2.23: V1080 Tau. f1= 2.86 
/d.V1080 Tau fue observada solamente una no
he en Noviembre de 2007 durante 5.17horas 
on el teles
opio T150 y los �ltros BVI de Johnson-Cousins. En los panelessuperiores de la �gura 2.23 se observan las 
urvas de luz en el �ltro V de V1080 Tauy de C2 = HD 283807. En los paneles inferiores se muestran los periodogramas enel mismo �ltro, antes y después de quitar el pi
o signi�
ativo en
ontrado (líneas atrazos: niveles de ruido medio R, 3R y 4R).V1080 Tau en realidad es un sistema binario 
er
ano (Martin, 1993). �imon et al.(2000) 
on datos fotométri
os re
ogidos durante 9 años estable
en un periodo devaria
ión de la 
urva de luz de V1080 Tau de 8.8451741 días 
on una amplitud totalde 0.m14. Teniendo en 
uenta lo expuesto por Martin (1993), estos autores mode-laron su 
urva de luz mediante varia
iones elipsoidales de la órbita, en
ontrando queel periodo real de la órbita es de 17.69348 días, dando lugar a una 
urva de luz dedoble periodi
idad que puede ser atribuida a los efe
tos de proximidad en una binariasemi-separada de tipo Algol. La ausen
ia de e
lipses y la relativamente gran amplitudde la varia
ión sugerirían un ángulo de in
lina
ión de entre 55 y 69 grados.Al realizar el análisis del espe
tro de Fourier de V1080 Tau en las bandas BVI deJohnson apare
e un pi
o por en
ima del nivel 4R 
entrado en 2.86 
/d. De nuevo,
omo en anteriores 
asos, el valor de esta fre
uen
ia no puede tomarse 
omo real yaque la fre
uen
ia mínima que podemos muestrear 
on las ∼ 5 horas de observa
iónque disponemos es de 4.8 
/d. Sin embargo, sí podemos asegurar una tenden
iades
endente en luminosidad en las tres bandas BVI de Johnson-Cousins de ∼ 0.m05.97



2. ESTUDIO DE VARIABILIDAD Y ANÁLISIS PULSACIONAL DEESTRELLAS HERBIG AE/BE DE CAMPOEn todo 
aso, las amplitudes de varia
ión observadas en las diferentes bandas no
on
uerdan 
on lo que sería de esperar en una varia
ión por pulsa
ión, pero sí 
on lasque se esperarían de una varia
ión produ
ida por binariedad, 
omo es el 
aso.
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2.5 Curvas de luz y espe
tros de Fourier2.5.w CO Ori
COOri-C1
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Figura 2.24: CO Ori. f1= 5.34 
/d.CO Ori fue observada dos no
hes 
on el T150 y los �ltros BVI en Noviembrede 2007 y 2008 durante 5.01 y 3.14 horas respe
tivamente. Los paneles superioresde la �gura 2.24 muestran las 
urvas de luz de CO Ori en el �ltro V para esas dosno
hes. Los paneles inferiores muestran los periodogramas en el mismo �ltro V, antesy después de restar el pi
o signi�
ativo en
ontrado, tomando el 
onjunto de datos deambas no
hes a la vez.CO Ori presenta un pi
o en 5.34 
/d entre los niveles 3R y 4R por lo que, siguiendoel pro
edimiento realizado hasta ahora, se realizó el análisis de fre
uen
ias utilizandoTRIPP. En este 
aso, el pi
o 
entrado en 5.34 
/d apare
ía 
on una probabilidad
>99% de tratarse de un pi
o real. Sin embargo al realizar el mismo análisis de fre-
uen
ias sobre las 
urvas de luz obtenidas en las bandas BI, este pi
o no apare
een esa misma posi
ión por lo que no podemos 
onsiderarlo 
omo produ
ido por unapulsa
ión intrínse
a de la estrella. De todas formas, lo que sí podemos asegurar 
onnuestras observa
iones es que no se dete
ta ninguna pulsa
ión de 
orto periodo tipo δS
uti, estando de a
uerdo 
on la 
lasi�
a
ión espe
tral tardía G5Ve de esta estrella.
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2. ESTUDIO DE VARIABILIDAD Y ANÁLISIS PULSACIONAL DEESTRELLAS HERBIG AE/BE DE CAMPO2.5.x V1650 Ori
V1650Ori-C1
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Figura 2.25: V1650 Ori. f1= 3.04 
/d.V1650 Ori fue observada durante una úni
a no
he 
on el teles
opio T90 y los�ltros uvby de Strömgren en Noviembre de 2007 durante 5.13 horas. En los panelessuperiores de la �gura 2.25 se muestran las 
urvas de luz en el �ltro v tanto de V1650Ori 
omo de las estrellas C2 = HD 37090 y C3 = HD 37173. Los dos paneles inferioresmuestran los periodogramas en el mismo �ltro v, antes y después de restar el pi
osigni�
ativo en
ontrado.Como en otros 
asos ya des
ritos, el valor f1 = 3.04 
/d no puede ser 
onsiderado
omo real ya que la fre
uen
ia mínima muestreable (teniendo en 
uenta que solamentedisponemos de una no
he de observa
ión de 5.13 horas) es de 4.7 
/d, aunque es evi-dente, 
omo se observa en la 
urva de luz de V1650 Ori, el aumento de su luminosidada lo largo de la no
he.Este aumento en la luminosidad se presenta en todas las bandas observadas uvbysiguiendo una rela
ión de amplitudes ∆u= 0.23 mag > ∆v= 0.17 mag > ∆b= 0.15mag > ∆y= 0.13 mag. Esta rela
ión de amplitudes es la 
orrespondiente a una pul-sa
ión de tipo SPB o β Cephei, sin embargo V1650 Ori está 
lasi�
ada espe
tralmente
omo una estrella F6 (Rojas et al., 2008), por lo que es demasiado fría para que lavaria
ión observada se deba a este tipo de pulsa
ión. Tampo
o puede deberse a unabinariedad dada la gran diferen
ia en la varia
ión de luminosidad en las diferentesbandas.La expli
a
ión más plausible a esta varia
ión en luminosidad 
on esta rela
ión de100



2.5 Curvas de luz y espe
tros de Fourieramplitudes es que se deba al efe
to de una man
ha 
aliente en la super�
ie de V1650Ori. Wood et al. (1996) estudiaron la variabilidad fotopolarimétri
a de un modelo dedis
o de a
re
ión magnéti
o para el 
aso de estrellas T-Tauri de prese
uen
ia prin-
ipal. Según sus modelos dinámi
os, material pro
edente de un dis
o Keplerianotrun
ado magnéti
amente es a
retado a lo largo de las líneas de 
ampo magnéti
assobre la super�
ie estelar a altas latitudes, dando lugar a man
has 
alientes en lafotosfera estelar. El efe
to 
ombinado de la existen
ia de man
has 
alientes sobre lasuper�
ie estelar junto 
on la rota
ión de la estrella produ
irían este tipo de varia-
iones debido tanto a la 
ontribu
ión de la radia
ión emitida por la misma man
haal 
onjunto de la radia
ión emitida por la estrella, 
omo al he
ho de que la rota
iónprodu
e también 
ambios en la ilumina
ión del dis
o 
ir
unestelar y por tanto de laradia
ión dispersada y reemitida por este. Debido a que el 
ontraste entre la man
ha
aliente y la estrella es mayor a longitudes de onda más 
ortas (bandas u y v) es ahídonde esta varia
ión es más pronun
iada. Esto estaría de a
uerdo 
on las varia
ionesen luminosidad observadas por nosotros.
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2. ESTUDIO DE VARIABILIDAD Y ANÁLISIS PULSACIONAL DEESTRELLAS HERBIG AE/BE DE CAMPO2.5.y HD 36910
HD36910-C1
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Figura 2.26: HD 36910. f1= 2.81 
/d.HD 36910 fue observada una sola no
he 
on el T90 y los �ltros uvby de Strömgrenen O
tubre de 2007 durante 3.63 horas. Los paneles superiores de la �gura 2.26 mues-tran la 
urva de luz en el �ltro v tanto de HD 36910 
omo de C2 = HD 35035. Lospaneles inferiores muestran los periodogramas en ese mismo �ltro, antes y después derestar el pi
o signi�
ativo en
ontrado.Como en el 
aso anterior el valor de la fre
uen
ia f1= 2.81 
/d no puede ser tomado
omo real, al en
ontrarse por debajo de la fre
uen
ia mínima muestreable (6.61 
/d)
on las 3.63 horas de observa
ión de que disponemos. De todas formas, es 
laramentevisible la varia
ión des
endente que se produ
e durante este tiempo tanto en la bandav que se muestra en la �gura, 
omo en el resto de bandas de Strömgren. La varia
ióndes
endente en luminosidad en 
ada una de las bandas (∆u= 0.15 mag > ∆v= 0.11mag > ∆b= 0.09 mag > ∆y= 0.08 mag) y las rela
iones entre sus amplitudes (∆v
∆y= 1.38, ∆b

∆y = 1.13, ∆y
∆u = 0.53) podrían sugerir que di
ha varia
ión se trata de unapulsa
ión en estrellas B (SPB o β Cephei).Sin embargo, esta estrella se en
uentra 
lasi�
ada espe
tralmente 
omo F2, por loque esta posibilidad no puede ser 
ierta. Lo más probable, es que se deba al material
ir
unestelar que la rodea (Chapillon et al., 2008). Con los datos que disponemos,úni
amente podemos de
ir que no existe ninguna pulsa
ión de 
orto periodo tipo δS
uti. 102



2.5 Curvas de luz y espe
tros de Fourier2.5.z HD 261387
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Figura 2.27: HD 261387. f1= 34.67 
/d.HD 261387 fue observada 
on ambos teles
opios T90 y T150 y 
on los �ltros uvbyde Strömgren y BVI de Johnson-Cousins respe
tivamente. En el primer 
aso, la ob-serva
ión se realizó una úni
a no
he en Di
iembre de 2007 durante 6.87 horas. Enel segundo 
aso se observó dos no
hes en Enero de 2008 
on un tiempo total de 6.14horas, otra no
he en Noviembre de 2008 durante 2.98 horas y �nalmente una últimano
he en Abril de 2010 durante 2.40 horas. En los 
uatro paneles superiores de la�gura 2.27 se muestran las 
urvas de luz obtenidas 
on el T150 y el �ltro V. Enlos dos paneles inferiores se muestran los periodogramas en ese mismo �ltro, antes ydespués de restar el pi
o signi�
ativo en
ontrado, para el 
onjunto de datos de las
uatro no
hes.El análisis de fre
uen
ias muestra un pi
o situado en f1= 34.67 
/d, por en
ima103



2. ESTUDIO DE VARIABILIDAD Y ANÁLISIS PULSACIONAL DEESTRELLAS HERBIG AE/BE DE CAMPOdel nivel de signi�
an
ia de 4R para la banda V 
on amplitud ∆V = 2.7 mmag. Estemismo pi
o se observa en la banda B 
on una amplitud mayor que 4R, ∆B = 3.5mmag, 
umpliéndose que ∆B
∆V = 1.29. Esto indi
aría que estamos tratando 
on unapulsa
ión tipo δ S
uti, teniendo en 
uenta el valor f1= 34.67 
/d y el tipo espe
tralA2V de esta estrella. Además, para el 
aso de la banda I también dete
tamos lamisma fre
uen
ia, aunque en esta banda el ruido aumenta notablemente y el pi
o noapare
e 
omo signi�
ativo (< 3R).Estos resultados 
on�rman plenamente los obtenidos meses anteriores por nues-tro propio grupo (Di
/2006 - Ene/2007) desde el mismo observatorio para la mismaestrella HD 261387 y publi
ados por Zwintz et al. (2009a), junto 
on observa
ionestomadas por el teles
opio espa
ial MOST (Walker et al., 2003).
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2.6 Resultados2.6 ResultadosSe ha llevado a 
abo una búsqueda observa
ional de estrellas pulsantes tipo δ S
utientre una muestra de 59 estrellas de 
ampo observables desde el Hemisferio Nortey previamente 
lasi�
adas 
omo estrellas PMS o estrellas Herbig Ae/Be. De entreestas 59 estrellas de la muestra, se ha en
ontrado que 26 de ellas presentan pi
ossigni�
ativos en sus 
orrespondientes espe
tros de fre
uen
ias que indi
an algún tipode variabilidad.A 
ontinua
ión, se ha realizado un estudio de di
ha variabilidad en las diferentesbandas observadas (uvby del sistema fotométri
o de Strömgren-Crawford y/o BVI deJohnson-Cousins según el 
aso), así 
omo una búsqueda individual en la literaturade 
ada una de estas estrellas, 
on el objetivo de determinar la naturaleza exa
ta dedi
ha variabilidad y estable
er si se debe a una pulsa
ión intrínse
a o a un efe
toexterno, 
omo puede ser el 
aso de las varia
iones en luminosidad produ
idas por elmaterial 
ir
unestelar, muy 
omunes en este tipo de estrellas Herbig Ae/Be.De esta forma en
ontramos que 7 de estas estrellas presentan una pulsa
ión detipo δ S
uti y 3 de ellas una posible pulsa
ión tipo β Cephei (en el 
aso de estastres últimas, sería interesante reobservar di
has estrellas en una o más 
ampañas deobserva
ión de varias no
hes 
onse
utivas para 
on�rmar este tipo de pulsa
ión). Enla tabla 2.8 se resumen los resultados obtenidos en este estudio observa
ional. Lasbarras de error para las amplitudes se indi
an entre paréntesis.Además, en la tabla 2.9 se muestran las estrellas de 
ompara
ión, que no siendoPMS, presentan una variabilidad de tipo δ S
uti o γ Doradus. En estos 
asos, losvalores tanto de las fre
uen
ias 
omo de las amplitudes, son los obtenidos en el �ltrov de Strömgren. Al igual que anteriormente, las barras de error para las amplitudesse indi
an entre paréntesis.Por último, se ha en
ontrado, a falta de 
on�rma
ión 
on nuevas observa
ionesfotométri
as, dos estrellas 
on posibles pulsa
iones tipo δ S
uti (HD 290500 y BF Ori)y una estrella (HD 31648) 
on una posible varia
ión de largo periodo.
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2.ESTUDIODEVARIABILIDADYANÁLISISPULSACIONALDE
ESTRELLASHERBIGAE/BEDECAMPO

Tabla 2.8: Estrellas PMS Herbig Ae/Be que presentan pulsa
iones de 
orto periodo.Objeto Nombre Tipo Fre
uen
ia ∆B ∆V ∆I ∆u ∆v ∆b ∆y Pulsa
iónEspe
tral (
/d) (mmag)3 PDS004 A1 53.27 10.7 (7) 8.5 (7) 6.2 (7) - - - - δ S
uti9 HD35187 A2e 63.87 - - - 3.6 (7) 3.3 (4) 3.1 (4) 2.5 (4) δ S
uti14 V1409Ori AIab 45.35 - - - 7.6 (11) 7.8 (7) 6.4 (5) 5.4 (7) δ S
uti15 HD36112 A3e 28.36 - - - 3.0 (6) 3.7 (3) 3.5 (3) 2.8 (3) δ S
uti26 V350Ori A0 57.08 4.5 (5) 3.3 (4) 3.0 (4) - - - - δ S
uti63 HD261387 A2V 34.67 3.5 (3) 2.7 (3) 2.3 (3) - - - - δ S
uti42 VVSer A2e 9.65 5.8 (5) 2.8 (4) 2.6 (6) - - - - δ S
uti44 HD174571 B1.5V 4.51 - - - 5.5 (8) 4.7 (4) 4.6 (4) 3.5 (4) β Cephei50 V1685Cyg B3 7.10 5.7 (6) 4.0 (3) 2.0 (4) - - - - β Cephei35 HD50083 B2III 6.45 - - - 3.4 (5) 2.7 (3) 2.7 (3) 2.7 (4) β CepheiTabla 2.9: Estrellas de 
ompara
ión 
on variabilidad tipo δ S
uti o γ Doradus dete
tada.Nombre Tipo Fre
uen
ia Amplitud Pulsa
iónEspe
tral (
/d) (mmag)HD202901 F0 19.00 4.1 (8) δ S
utiHD203573 F0 16.20 23.2 (7) δ S
uti, Multiperiódi
a14.41 19.8 (7)HD35909 A4 25.61 4.0 (8) δ S
utiHD37594 A8 2.80 14.3 (9) γ DorHD52343 F0 0.35 224.0 (28) γ Dor
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Capı́tulo 3Determina
ión de parámetros físi
osmediante fotometríaEn este 
apítulo, se va a des
ribir el 
ál
ulo de los parámetros fotométri
os obtenidosa partir de las observa
iones para 
ada una de las estrellas PMS Herbig Ae/Be dela muestra. Para ello, se 
omenzará des
ribiendo el sistema fotométri
o uvbyβ deStrömgren-Crawford. A 
ontinua
ión se expli
ará detalladamente el método em-pleado para desenroje
er los distintos índi
es de 
olor. Finalmente, se des
ribiránlas 
alibra
iones realizadas para poder obtener los parámetros físi
os fundamentalesde estas estrellas (Tef , log g, Mv y [Fe/H℄), situándolas en el diagrama HR.3.1 El sistema fotométri
o uvbyβ de Strömgren-CrawfordEl sistema fotométri
o de Strömgren-Crawford está formado por 
uatro �ltros debanda intermedia uvby y dos �ltros, n (narrow, estre
ho) y w (wide, an
ho), 
entradosen la línea Hβ. Sus 
ara
terísti
as espe
trales se muestran en la tabla 3.1. Estesistema se diferen
ia bási
amente del sistema UBV en dos puntos. El primero esque, 
omo ya hemos di
ho, se trata de un sistema de banda intermedia en lugar deun sistema de banda an
ha, es de
ir, los �ltros tienen una an
hura entre 200-300Åen lugar de los 800-1000Å que tienen los �ltros del sistema UBV. El segundo es quelas diferentes bandas del sistema de Strömgren-Crawford están de�nidas úni
amentepor los propios �ltros, en lugar de en
ontrarse de�nidas por una 
ombina
ión de los�ltros, la transmisión atmosféri
a y la respuesta del fotomultipli
ador.Tabla 3.1: Cara
terísti
as espe
trales de las diferentes bandas del sistema Strömgren-Crawford. Filtro λcentral (Å) FWHM (Å)u 3505 330v 4110 170b 4685 183y 5488 235Hβn 4862 30Hβw 4875 150107



3. DETERMINACIÓN DE PARÁMETROS FÍSICOS MEDIANTEFOTOMETRÍA

Figura 3.1: Transmisión de las bandas uvby-Hβ del sistema Strömgren-Crawford enfun
ión de la longitud de onda. Como 
ompara
ión se in
luye el �ujo de un modeloestelar 
on Tef= 6000K, log g= 4.0 y [Fe/H℄= 0.0 (Önehag et al., 2009).Si nos �jamos en las 
ara
terísti
as prin
ipales que presentan las distribu
ionesespe
trales de las estrellas, estas serían:
• Color. Los diferentes 
olores de las estrellas se deben prin
ipalmente a diferen-
ias en la temperatura. De este modo se pueden de�nir distintos índi
es de 
olordependiendo de la longitud de onda que interese (p.ej. b - y ó u - b).
• La dis
ontinuidad de Balmer.
• Efe
to de blanketing debido a la presen
ia de elementos pesados en las atmós-feras estelares. Las líneas de absor
ión produ
idas por la presen
ia de elementosmetáli
os en las super�
ies estelares se vuelven más intensas a partir de las es-trellas de tipo espe
tral más tardío que A0. De esta forma, un �ltro situado enuna región del espe
tro donde estas líneas sean abundantes transmitirá menos�ujo espe
tral que en el 
aso de que estas no estuvieran.
• Líneas individuales de absor
ión fuertes (p.ej. Hβ, Hα, banda de CN....)Teniendo todo esto en 
uenta, el sistema fotométri
o de Strömgren-Crawford fuediseñado para poder medir estas 
ara
terísti
as de forma que los diferentes paráme-tros impli
ados estuviesen bien separados (�gura 3.1).Así, la banda u se en
uentra lo
alizada por 
ompleto por debajo de la dis
on-tinuidad de Balmer y por en
ima de la región donde se en
uentra el 
orte produ
idopor la absor
ión atmosféri
a. Debido a que la absor
ión atmosféri
a en esta regiónespe
tral es muy grande, la an
hura del �ltro u es mayor que la de los otros �ltros,108



3.1 El sistema fotométri
o uvbyβ de Strömgren-Crawfordde forma que se obtenga más intensidad en esta banda.La banda v se en
uentra lo
alizada por en
ima de la dis
ontinuidad de Balmer,en la región espe
tral donde el efe
to de blanketing es importante.Las bandas b e y se sitúan más allá del punto en el que este efe
to de blanketing
omienza a ser importante (alrededor de los 4500Å). De esta forma, el índi
e de 
olor(b - y) se en
uentra prá
ti
amente libre de este efe
to.Las bandas Hβn y Hβw permiten medir las intensidades de �ujo pro
edentes dela línea Hβ a través de los �ltros estre
ho (n) y an
ho (w), respe
tivamente.Strömgren de�nió dos nuevos índi
es, o diferen
ias de 
olor, denominadas 
1 ym1. El primero de ellos, 
1, es una medida de la dis
ontinuidad de Balmer y se de�ne
omo 
1= (u - v) - (v - b). El término (v - b) de�ne el gradiente de 
olor, mientrasque 
1 mide 
uánto se desvía el valor de u respe
to de di
ho gradiente. Como el efe
tode blanketing en la banda u es aproximadamente el doble que el que se produ
e enla banda v, el índi
e 
1 así de�nido, está libre de efe
tos de 
olor y blanketing por loque es una buena medida de la dis
ontinuidad de Balmer.De la misma manera, el índi
e m1 fue de�nido 
omo una medida para medir elefe
to de blanketing ya men
ionado. Así, m1 = (v - b) - (b - y), donde (b - y) de�neel gradiente de 
olor y m1 es una medida de 
ómo el valor de v se desvía de di
hogradiente.Los parámetros del sistema Strömgren-Crawford son por tanto:
• La magnitud V, medida 
on el �ltro y. La banda y se en
uentra 
entrada en5488Å, la misma longitud de onda 
entral que la banda V del sistema UBV deJohnson. A pesar de sus diferentes an
huras, las magnitudes obtenidas 
on el�ltro y de an
hura intermedia son muy similares a las obtenidas 
on el �ltroV de banda an
ha. De esta forma, no es ne
esario de�nir un nuevo sistema demagnitudes, sino que son transformadas dire
tamente al sistema V.
• El índi
e de 
olor (b - y), 
omo medida del 
olor y por tanto utilizado paradeterminar la temperatura y el enroje
imiento interestelar. Este índi
e se en-
uentra libre de los efe
tos de blanketing, al 
ontrario de lo que o
urre 
on elíndi
e (B - V ) del sistema UBV.
• El índi
e m1, 
omo medida del efe
to de blanketing y utilizado en parti
ularpara determinar las diferen
ias de abundan
ias entre estrellas. En la prá
ti
a seutiliza el índi
e δm1 
alibrado a [Fe/H℄, entendiendo δm1 
omo δm1 = mZAMS−

m1, dondem1 es el valor intrínse
o desenroje
ido de la estrella ymZAMS, el valorde di
ho índi
e para el 
aso de una estrella de la ZAMS a la misma temperaturaque la estrella en 
uestión. Cuanto mayor es δm1, más de�
iente en metales esla estrella, si se trata de una estrella de tipo espe
tral A-F.
• El índi
e 
1, 
omo medida de la dis
ontinuidad de Balmer. En este 
aso esimportante ha
er notar, que este índi
e es un indi
ador de la temperaturapara estrellas más 
alientes que aquellas en donde la dis
ontinuidad está en109



3. DETERMINACIÓN DE PARÁMETROS FÍSICOS MEDIANTEFOTOMETRÍAsu máximo (alrededor de un tipo espe
tral A0), y 
omo un indi
ador de la mag-nitud absoluta (o gravedad super�
ial) para aquellas estrellas más frías que estemáximo. Para estas últimas estrellas, tanto las 
alibra
iones de luminosidad
omo de gravedad super�
ial están en fun
ión del parámetro δc1, de�nido 
omo
δc1 = c1 − cZAMS, donde c1 es el valor intrínse
o desenroje
ido de la estrellay cZAMS, el valor de di
ho índi
e para una estrella situada en la ZAMS 
on lamisma temperatura efe
tiva que la estrella en 
uestión. Cuanto mayor es δc1,más luminosa es la estrella, en el 
aso de una estrella de tipo espe
tral A-F.

• El índi
e β, 
omo medida de la intensidad de la línea Hβ. Este índi
e es unindi
ador de la temperatura (
olor intrínse
o) para estrellas frías (tipos espe
-trales A-G) y un indi
ador de luminosidad (gravedad super�
ial) para estrellas
alientes (tipo espe
tral O-B). Además, no se en
uentra afe
tado de enroje
i-miento por tratarse de una medida en dos bandas 
entradas prá
ti
amente enla misma longitud de onda.El sistema fotométri
o Strömgren-Crawford, mediante la de�ni
ión de estos pa-rámetros, nos permite por tanto determinar las 
ara
terísti
as fundamentales de unaestrella (Te, log g, [Fe/H℄, Mv, Mbol y la distan
ia de esta). Con una 
ombina
ión deestos parámetros y la utiliza
ión de modelos evolutivos podemos estimar también suedad, la masa y el radio.Por otra parte, podemos estimar también el enroje
imiento interestelar, ya quepodemos obtener buenas medidas del 
olor intrínse
o de la estrella (a través del índi
e
β, no afe
tado por enroje
imiento) junto 
on las medidas del 
olor (b - y) (que si seen
uentran afe
tadas por ese efe
to).Finalmente, el sistema fotométri
o de Strömgren-Crawford permite transforma-
iones al sistema estándar mu
ho más fá
iles y pre
isas que en el 
aso del sistemaUBV, debido a que las an
huras de banda de los �ltros son mu
ho más estre
has. Así,no son ne
esarios términos de segundo orden en el 
olor para la extin
ión, simpli�-
ando enormemente las e
ua
iones de transforma
ión.De esta forma, el sistema fotométri
o de Strömgren-Crawford o uvbyβ se presenta
omo un ex
elente sistema para el estudio de las 
ara
terísti
as de las estrellas así
omo de la absor
ión que produ
e la materia interestelar situada entre el observadory el objeto en estudio.3.2 Obten
ión de los índi
es fotométri
os uvbyβComo ya se indi
ó en el Capítulo 2, se

ión 2.2, todas las estrellas PMS Herbig Ae/Bede la muestra fueron observadas, independientemente de su magnitud visual aparente,
on el fotómetro Strömgren a
oplado al fo
o Este del teles
opio T90 del OSN, 
onel objetivo de obtener los índi
es ubvyβ ne
esarios para realizar las 
orrespondientes
alibra
iones y 
al
ular sus parámetros físi
os fundamentales. En la se

ión 2.3.a deese mismo 
apítulo, se des
riben también las e
ua
iones de transforma
ión del sistemainstrumental al sistema estándar (e
ua
iones 2.7 - 2.13).De esta forma, se obtuvieron los valores de los índi
es fotométri
os en diferen
iasen el sistema estándar, ∆V , ∆(b − y), ∆m1, ∆c1, ∆β, para los 
onjuntos de datos110



3.2 Obten
ión de los índi
es fotométri
os uvbyβX-C1, C2-C1, C3-C1, de 
ada estrella problema. A partir ellos y tomando 
omo re-feren
ia los valores estándar pro
edentes del 
atálogo de Hau
k & Mermilliod (1998)para las estrellas de 
ompara
ión 
alibradas, se 
al
ularon los índi
es fotométri
osV,(b-y), m1, c1 y β de las estrellas problema. Al mismo tiempo, se redeterminaronlos índi
es fotométri
os de las estrellas de 
ompara
ión. En algunos 
asos, los índi
esfotométri
os de las estrellas problema ya se en
ontraban 
alibrados en la literatura,permitiéndonos 
ono
er la bondad (�abilidad) de los resultados obtenidos. En todoslos 
asos se en
ontró un buen a
uerdo, dentro de las barras de error, 
on los valorespreviamente publi
ados en la literatura para estas estrellas.En las tablas 3.2 a 3.4 se muestran estos índi
es fotométri
os tanto para las estre-llas en estudio 
omo para las 
orrespondientes estrellas de 
ompara
ión utilizadas en
ada 
aso. Las 
olumnas 3 y 8, n y nβ, muestran el número de medidas realizadas parala obten
ión de los índi
es V, (b - y), m1, c1 y β, respe
tivamente. Entre paréntesisse indi
a el error 
orrespondiente a la última 
ifra signi�
ativa del valor mostrado.
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3. DETERMINACIÓN DE PARÁMETROS FÍSICOS MEDIANTEFOTOMETRÍA Tabla 3.2: Índi
es fotométri
os IObjeto Nombre n V (b - y) m1 
1 nβ β(mag) (mag) (mag) (mag) (mag)1 VXCas 4 11.262 (3) 0.206 (6) 0.068 (10) 1.130 (12) 3 2.913 (8)2 V594Cas 3 10.983 (3) 0.464 (6) -0.057 (8) 0.258 (9) 3 2.469 (10)C1=HD4349 4 8.560 (1) 0.258 (1) 0.034 (4) 1.262 (9) 4 2.818 (7)C2=HD4684 4 8.840 (1) 0.155 (1) 0.211 (4) 0.776 (9) 3 2.827 (4)3 PDS004 4 10.930 (9) 0.241 (2) 0.144 (5) 0.948 (10) 4 2.839 (15)C1=HD22317 5 6.658 (2) 0.147 (1) 0.203 (2) 0.806 (3) 5 2.791 (2)C2=HD23244 4 8.210 (2) 0.047 (1) 0.078 (2) 0.600 (3) 4 2.774 (3)4 XYPer 64 9.486 (7) 0.340 (6) 0.122 (10) 1.238 (8) 4 2.850 (9)C1=HD23000 65 7.980 (4) 0.224 (4) 0.166 (5) 0.583 (5) 4 2.707 (4)C2=HD22733 31 7.850 (4) 0.111 (4) 0.206 (5) 0.955 (5) 4 2.847 (5)C3=HD23108 33 8.254 (3) 0.206 (4) 0.159 (7) 0.785 (6) 4 2.740 (5)5 ABAur 37 6.740 (3) 0.108 (3) 0.120 (4) 1.003 (8) 5 2.811 (7)6 HD31648 39 7.384 (4) 0.117 (3) 0.178 (5) 0.944 (10) 5 2.825 (9)C1=HD32428 44 6.423 (3) 0.173 (5) 0.217 (5) 0.810 (11) 5 2.780 (6)C2=HD30379 23 6.898 (3) 0.284 (5) 0.158 (5) 0.547 (11) 4 2.674 (5)C3=HD30411 21 8.181 (4) 0.275 (3) 0.144 (5) 0.488 (9) 4 2.668 (8)9 HD35187 143 7.889 (4) 0.171 (3) 0.157 (5) 0.830 (9) 4 2.786 (8)15 HD36112 71 8.466 (5) 0.180 (4) 0.181 (5) 0.880 (10) 4 2.816 (11)C1=HD36546 72 6.791 (2) 0.028 (3) 0.163 (4) 1.013 (8) 4 2.916 (6)C2=HD35035 37 7.735 (2) 0.169 (3) 0.230 (4) 0.859 (8) 4 2.843 (9)10 HD287823 32 9.867 (4) 0.092 (7) 0.171 (9) 0.899 (12) 4 2.875 (8)12 HD290409 33 10.069 (3) 0.055 (7) 0.166 (10) 1.015 (11) 4 2.919 (10)20 HD290770 31 9.196 (5) 0.028 (6) 0.116 (9) 0.869 (12) 4 2.741 (9)23 V1247Ori 30 10.176 (7) 0.193 (6) 0.213 (8) 0.831 (14) 4 2.712 (15)C1=HD37015 66 8.216 (4) -0.015 (5) 0.128 (8) 0.900 (10) 4 2.851 (6)C2=HD36605 34 8.021 (4) 0.085 (5) 0.085 (8) 0.849 (10) 4 2.770 (7)C3=HD37172 31 8.353 (4) 0.056 (4) 0.166 (6) 0.954 (10) 4 2.874 (9)13 HD290500 3 11.052 (6) 0.227 (6) 0.121 (5) 0.750 (12) 3 2.838 (14)19 V380Ori 3 10.463 (4) 0.365 (3) 0.030 (5) 0.282 (8) 3 2.359 (12)26 V350Ori 3 10.879 (5) 0.149 (6) 0.247 (7) 1.169 (10) 3 2.900 (13)C1=HD37594 4 5.990 (1) 0.181 (1) 0.169 (2) 0.687 (1) 4 2.743 (5)C2=HD37805 3 7.513 (1) 0.172 (1) 0.186 (2) 0.730 (1) 3 2.772 (4)14 V1409Ori 69 10.201 (5) 0.118 (5) 0.192 (7) 0.870 (10) 4 2.736 (8)16 V1410Ori 63 9.502 (3) 0.099 (7) 0.193 (7) 0.986 (9) 4 2.849 (7)17 HD36408 75 5.379 (5) 0.046 (3) 0.075 (5) 0.762 (10) 4 2.704 (3)18 V1271Ori 73 9.793 (5) 0.056 (7) 0.135 (5) 0.839 (7) 4 2.749 (10)C1=HD36337 35 6.471 (4) 0.014 (6) 0.076 (7) 0.509 (14) 4 2.681 (4)C2=HD36323 33 8.494 (4) 0.163 (4) 0.189 (6) 1.014 (9) 4 2.823 (7)21 BFOri 60 11.072 (18) 0.267 (13) 0.157 (19) 1.221 (51) 4 2.892 (41)22 HD37357 58 8.858 (7) 0.069 (4) 0.169 (5) 0.975 (12) 4 2.868 (8)24 V1788Ori 57 9.815 (6) 0.102 (7) 0.164 (11) 1.009 (15) 4 2.884 (13)59 V1650Ori 57 10.726 (9) 0.436 (5) 0.162 (9) 0.434 (15) 4 2.638 (11)C1=HD37594 58 5.986 (4) 0.187 (3) 0.163 (4) 0.666 (9) 4 2.741 (4)C2=HD37090 49 7.818 (4) 0.263 (3) 0.169 (4) 0.513 (10) 4 2.688 (9)C3=HD37173 48 7.849 (4) 0.002 (4) 0.085 (5) 0.406 (7) 4 2.709 (1)27 HD37806 67 7.650 (9) 0.059 (4) 0.086 (5) 0.838 (8) 4 2.713 (4)28 HD38120 66 8.810 (6) 0.044 (5) 0.119 (9) 0.949 (11) 4 2.692 (8)C1=HD37805 35 7.589 (10) 0.168 (4) 0.188 (5) 0.753 (10) 4 2.770 (4)C2=HD37594 65 6.069 (10) 0.187 (4) 0.160 (5) 0.679 (10) 5 2.739 (1)C3=HD37789 36 8.634 (5) 0.049 (4) 0.201 (6) 1.034 (7) 3 2.898 (8)112



3.2 Obten
ión de los índi
es fotométri
os uvbyβTabla 3.3: Índi
es fotométri
os IIObjeto Nombre n V (b - y) m1 
1 nβ β(mag) (mag) (mag) (mag) (mag)30 HD249879 5 10.253 (2) 0.041 (5) 0.122 (7) 0.876 (8) 4 2.775 (9)32 HD250550 34 9.175 (2) 0.082 (3) 0.085 (4) 0.624 (5) 4 2.654 (7)C1=HD40368 9 8.651 (2) 0.197 (2) 0.180 (3) 0.716 (4) 4 2.741 (6)C2=HD40681 21 7.227 (2) 0.009 (2) 0.151 (3) 0.926 (4) 5 2.848 (4)C3=HD40682 9 8.699 (3) 0.205 (3) 0.210 (4) 0.731 (8) 4 2.755 (5)31 V791Mon 58 10.429 (4) 0.242 (4) 0.013 (6) 0.320 (8) 4 2.462 (8)33 AELep 5 10.006 (3) 0.103 (4) 0.118 (6) 0.925 (10) 4 2.842 (7)C1=HD40604 40 8.191 (3) 0.167 (2) 0.186 (3) 0.764 (6) 5 2.776 (4)C2=HD40968 16 8.346 (3) 0.163 (2) 0.175 (3) 0.995 (6) 4 2.794 (5)34 PDS126 3 12.089 (9) 0.321 (6) 0.126 (6) 0.954 (11) 3 2.899 (8)C1=HD43250 4 8.810 (3) 0.163 (1) 0.197 (3) 0.742 (7) 4 2.774 (6)C2=HD43215 3 8.638 (3) 0.211 (1) 0.151 (3) 0.725 (7) 3 2.750 (2)35 HD50083 61 6.958 (3) 0.104 (3) -0.002 (5) -0.039 (6) 4 2.440 (3)C1=HD50277 23 5.775 (3) 0.149 (3) 0.188 (4) 0.872 (7) 4 2.777 (5)C2=HD50228 63 7.488 (3) 0.038 (3) 0.055 (4) 0.519 (7) 5 2.667 (4)36 HD52721 42 6.369 (30) 0.098 (5) 0.029 (5) 0.001 (7) 4 2.562 (7)39 HD53367 54 7.258 (6) 0.369 (7) -0.072 (7) -0.049 (7) 4 2.543 (6)37 HTCma 3 11.819 (14) 0.327 (4) 0.022 (15) 1.033 (8) 3 2.796 (11)38 HUCma 3 12.161 (9) 0.255 (7) -0.010 (13) 0.647 (12) 3 2.514 (10)40 PDS 241 3 12.176 (21) 0.443 (16) -0.032 (23) -0.048 (36) 3 1.657 (17)62 HD53240 40 6.120 (5) -0.008 (6) 0.087 (7) 0.844 (8) 4 2.671 (3)C1=HD52589 26 7.754 (7) -0.049 (6) 0.153 (8) 0.550 (12) 5 2.752 (6)C2=HD53009 21 9.365 (7) 0.159 (6) 0.191 (8) 0.730 (12) 4 2.795 (12)C3=HD52343 19 8.358 (8) 0.200 (4) 0.177 (4) 0.648 (13) 4 2.732 (8)41 HD141569 93 7.122 (4) 0.083 (3) 0.123 (4) 1.005 (7) 4 2.853 (4)C1=HD144271 48 6.884 (4) 0.128 (4) 0.122 (5) 1.186 (8) 4 2.874 (3)C2=HD143615 46 6.885 (4) 0.260 (4) 0.155 (5) 0.494 (8) 4 2.675 (4)C3=HD141378 94 5.542 (4) 0.055 (3) 0.210 (5) 0.980 (7) 5 2.892 (5)42 VVSer 4 12.342 (14) 0.618 (10) 0.015 (15) 0.720 (65) 4 2.603 (58)C1=HD171933 5 9.572 (6) 0.255 (3) 0.181 (4) 0.706 (10) 5 2.759 (33)C2=HD171389 3 8.804 (6) 0.287 (3) 0.222 (4) 0.780 (10) 3 2.807 (13)43 V431S
t 55 12.769 (40) 0.805 (32) -0.194 (48) 0.006 (66) 7 2.401 (55)C1=HD171149 64 6.065 (4) 0.044 (3) 0.109 (4) 1.028 (7) 7 2.847 (5)C2=HD171836 29 7.829 (4) 0.227 (3) 0.152 (4) 0.703 (7) 5 2.738 (5)C3=HD169801 29 8.626 (5) 0.261 (5) 0.147 (7) 0.704 (10) 5 2.708 (3)44 HD174571 31 9.109 (6) 0.498 (5) -0.153 (9) 0.328 (12) 4 2.558 (14)45 HD179218 32 7.084 (2) 0.079 (3) 0.117 (5) 1.141 (9) 4 2.847 (4)C1=HD177372 68 7.354 (4) 0.198 (5) 0.177 (8) 0.890 (12) 7 2.777 (6)C2=HD178716 34 8.893 (4) 0.252 (5) 0.149 (8) 0.534 (12) 4 2.711 (10)C3=HD176544 34 8.883 (4) 0.144 (6) 0.200 (10) 0.900 (11) 4 2.856 (9)46 WWVul 3 10.947 (8) 0.264 (8) 0.171 (13) 1.002 (12) 3 2.819 (9)47 PXVul 4 12.214 (11) 0.423 (12) 0.025 (67) 0.347 (99) 4 2.635 (59)48 PDS581 5 12.037 (190) 0.511 (53) 0.109 (55) 0.079 (32) 5 2.120 (26)C1=HD185174 5 7.849 (4) 0.056 (2) 0.152 (3) 1.215 (13) 5 2.867 (5)C2=HD184998 4 8.411 (4) 0.177 (2) 0.198 (3) 0.700 (13) 4 2.779 (5)49 HD190073 45 7.619 (3) 0.090 (5) 0.097 (7) 1.059 (8) 5 2.680 (5)C1=HD189712 46 7.677 (2) 0.305 (3) 0.126 (5) 0.483 (5) 6 2.648 (4)C2=HD188107 24 6.176 (2) 0.056 (3) 0.081 (5) 1.064 (5) 4 2.782 (7)C3=HD189478 23 8.214 (3) 0.256 (4) 0.157 (6) 0.582 (8) 4 2.708 (4)113



3. DETERMINACIÓN DE PARÁMETROS FÍSICOS MEDIANTEFOTOMETRÍA Tabla 3.4: Índi
es fotométri
os IIIObjeto Nombre n V (b - y) m1 
1 nβ β(mag) (mag) (mag) (mag) (mag)50 V1685Cyg 3 11.506 (8) 0.597 (11) -0.119 (13) -0.219 (15) 3 2.384 (8)C1=HD194008 4 9.095 (2) 0.044 (2) 0.187 (3) 1.122 (7) 4 2.949 (8)C2=HD229211 3 9.071 (2) 0.092 (2) 0.171 (3) 1.137 (7) 3 2.923 (9)51 HD200775 46 7.415 (3) 0.319 (13) -0.008 (5) 0.102 (6) 4 2.499 (7)52 HD203024 47 8.652 (3) 0.121 (4) 0.138 (7) 0.906 (8) 4 2.820 (13)C1=HD202986 51 8.062 (6) 0.276 (4) 0.155 (5) 0.450 (11) 5 2.672 (11)C2=HD202901 47 8.350 (6) 0.179 (4) 0.205 (5) 0.799 (11) 6 2.773 (5)C3=HD203573 27 7.795 (19) 0.159 (4) 0.188 (5) 0.927 (11) 4 2.784 (4)53 BD+65.1637 66 10.151 (11) 0.356 (8) -0.047 (12) 0.210 (12) 4 2.528 (11)C1=HD206953 17 8.265 (11) 0.261 (5) 0.169 (8) 0.701 (9) 3 2.696 (7)C2=HD207416 38 8.303 (11) 0.109 (5) 0.188 (8) 1.022 (9) 4 2.835 (7)C3=HD205916 17 8.944 (8) 0.204 (5) 0.169 (7) 0.772 (7) 3 2.730 (8)54 V1578Cyg 71 10.124 (12) 0.296 (9) 0.071 (7) 0.977 (11) 6 2.687 (9)C1=HD206955 42 8.687 (9) 0.169 (4) 0.198 (5) 0.833 (9) 4 2.781 (5)C2=HD208362 20 7.434 (9) 0.244 (4) 0.132 (5) 0.528 (9) 4 2.679 (8)C3=HD207608 19 8.190 (7) 0.314 (6) 0.155 (9) 0.513 (7) 4 2.652 (2)55 BHCep 4 11.217 (9) 0.406 (7) 0.141 (10) 0.518 (13) 4 2.695 (13)C1=HD210477 5 8.167 (8) 0.329 (1) 0.142 (7) 0.489 (8) 5 2.647 (7)C2=HD210640 4 7.695 (8) 0.293 (1) 0.117 (7) 0.411 (8) 4 2.627 (7)56 SVCep 72 11.083 (8) 0.257 (10) 0.089 (10) 0.940 (11) 8 2.885 (12)C1=HD212150 75 6.572 (3) 0.034 (2) 0.104 (2) 1.071 (7) 6 2.775 (1)C2=HD212937 36 6.655 (3) -0.010 (2) 0.116 (3) 1.019 (7) 4 2.808 (5)C3=HD212438 38 8.414 (3) 0.079 (4) 0.195 (7) 1.072 (7) 4 2.871 (5)57 V1080Tau 4 11.186 (6) 0.828 (7) -0.087 (8) 0.546 (10) 4 2.567 (15)C1=HD29419 5 7.504 (5) 0.329 (6) 0.245 (8) 0.316 (8) 5 2.612 (3)C2=HD283807 4 10.114 (5) 0.410 (6) 0.124 (8) 0.312 (8) 4 2.579 (15)58 COOri 3 11.452 (12) 0.540 (4) 0.287 (8) 0.085 (17) 3 2.596 (8)C1=HD35909 4 6.390 (8) 0.064 (3) 0.211 (3) 0.946 (9) 4 2.844 (3)C2=HD36337 4 6.497 (8) 0.033 (3) 0.056 (3) 0.578 (9) 3 2.688 (8)60 RYOri 3 12.416 (11) 0.549 (6) 0.338 (9) 0.117 (30) 3 2.658 (23)C1=HD37015 4 8.322 (4) -0.023 (1) 0.140 (5) 0.856 (2) 4 2.851 (11)C2=HD36605 3 7.979 (4) 0.080 (1) 0.082 (5) 0.837 (2) 3 2.757 (7)61 HD36910 58 10.334 (42) 0.429 (6) 0.214 (7) 0.781 (15) 4 2.778 (14)C1=HD36546 58 6.738 (1) 0.026 (3) 0.168 (5) 1.009 (8) 4 2.916 (6)C2=HD35035 28 7.682 (1) 0.167 (3) 0.236 (5) 0.856 (8) 4 2.843 (9)C3=HD35574 28 8.496 (2) 0.189 (4) 0.184 (6) 0.831 (8) - -63 HD261387 110 10.534 (7) 0.093 (5) 0.181 (6) 0.971 (8) 5 2.874 (10)C1=HD47706 42 7.858 (2) 0.062 (4) 0.149 (5) 1.203 (9) 5 2.855 (10)C2=HD261355 113 8.398 (2) 0.237 (4) 0.148 (5) 0.529 (9) 5 2.690 (2)C3=HD47554 40 8.031 (2) 0.234 (3) 0.169 (5) 0.581 (10) 5 2.705 (8)
114



3.3 Desenroje
imiento de los índi
es fotométri
os3.3 Desenroje
imiento de los índi
es fotométri
osUna vez obtenidos los índi
es fotométri
os uvbyβ de todas las estrellas de la mues-tra y de sus respe
tivas estrellas de 
ompara
ión y 
hequeo, se pro
edió a 
al
ularel ex
eso de 
olor E(b - y) de 
ada una de ellas, 
on el �n de obtener los índi
es de
olor desenroje
idos (b - y)0, m0 y c0. Re
ordemos que el índi
e β no se en
uentraafe
tado por la extin
ión atmosféri
a ni por el enroje
imiento interestelar, por lo queno es ne
esario desenroje
er este índi
e.Antes de pro
eder al desenroje
imiento, es ne
esario diferen
iar espe
tralmente lasestrellas a partir de estos índi
es, de a
uerdo 
on la 
lasi�
a
ión dada por Strömgren(1966). Según esta 
lasi�
a
ión, las estrellas se agrupan en tres 
onjuntos diferentes:
• Grupo temprano formado por estrellas tipo B. Una estrella pertene
e aeste grupo si 
umple que:

[m1] ≤ 0.17 (3.1)en donde [m1℄ = m1 + 0.32 (b-y), según la de�ni
ión de Philip & Egret (1980).
• Grupo tardío formado por estrellas de tipo A tardías y estrellas F.Una estrella pertene
erá a uno de estos dos tipos si [m1] ≥ 0.22 y:Tipo A:

2.72 ≤ β < 2.89 (3.2)Tipo F:
2.59 < β < 2.72 (3.3)

• Grupo intermedio 
onstituido por estrellas A tempranas de tipo es-pe
tral A0-A3. Una estrella pertene
erá a este grupo si:
2.89 < β < 2.92 (3.4)
[m1] ≥ 0.18 (3.5)ó, si pertene
iendo al grupo de estrellas A (e
ua
ión 3.2), tras desenroje
er susíndi
es mediante las e
ua
iones 
orrespondientes para el 
aso del grupo AF (queveremos a 
ontinua
ión) se 
umple que:

(b− y)0 ≤ 0.08 (3.6)Una vez que las estrellas han sido 
lasi�
adas dentro de alguno de estos grupos,los índi
es fotométri
os son desenroje
idos de a
uerdo a las e
ua
iones de�nidas porCrawford (1975) donde (b - y), c1 y m1 son los índi
es observados:
E(b− y) = (b− y)− (b− y)0 (3.7)

c0 = c1 − 0.20E(b − y) (3.8)
m0 = m1 + 0.32E(b − y) (3.9)115



3. DETERMINACIÓN DE PARÁMETROS FÍSICOS MEDIANTEFOTOMETRÍA
El valor de (b− y)0 se 
al
ula dependiendo del tipo espe
tral del objeto:
• Estrellas tipo B:Para las estrellas pertene
ientes a este grupo se utiliza la e
ua
ión de Crawford(1975)

(b− y)0 = 0.097c0 − 0.116 (3.10)
• Estrellas tipo A-F:Para una estrella tipo A tardío (β ≥ 2.72):

(b− y)0 = 2.943 − β − 0.09δc1 − 0.2δm1 si (δm1 < 0) (3.11)
(b− y)0 = 2.943 − β − 0.09δc1 si (δm1 ≥ 0) (3.12)Para una estrella tipo F (β < 2.72):

(b− y)0 = 0.222 + 1.11∆β + 2.7(∆β)2 − 0.05δc1 − (0.1 + 3.6∆β)δm1 (3.13)donde
δm1 = mzams −m0 (3.14)
δc1 = c0 − czams (3.15)
∆β = 2.720 − β (3.16)Como se 
omentó en la se

ión 3.1, mzams y 
zams, son los índi
es m1 y 
1
orrespondientes a una estrella de la ZAMS, a la misma temperatura efe
tiva(o índi
e β) que la estrella 
onsiderada (Philip & Egret, 1980).

• Estrellas A intermedias (A0-A3):En este 
aso, las estrellas son desenroje
idas siguiendo la fórmula de Claria(1974):
E(b− y) = 0.692(b − y)− 1.073m1 − 0.065c1 + 0.523β − 1.265 (3.17)En todos los 
asos, al ser des
ono
idos ini
ialmente los valores desenroje
idos dela estrella, se introdu
en en las e
ua
iones los índi
es m1 y c1 observados, obteniendoun valor de partida (b − y)0 y por tanto, de E(b - y), c0 y m0. Este pro
eso se iterahasta que el 
ambio produ
ido en (b− y)0 sea ≤ 10−5.Un 
aso espe
ial en el pro
eso de obten
ión de los índi
es fotométri
os uvbyβ es elde las estrellas B en emisión. La existen
ia de material 
ir
unestelar alrededor de lasestrellas PMS Herbig Ae/Be produ
e anomalías en los índi
es uvby fotométri
os de-bido a la propia emisión en el 
ontinuo de este material. De este modo, en los índi
es116



3.3 Desenroje
imiento de los índi
es fotométri
osfotométri
os observados, además de la 
ontribu
ión de la propia emisión fotosféri
ay de la 
ontribu
ión de la extin
ión interestelar, existe una 
ontribu
ión adi
ional alvalor de estos índi
es produ
ida por la emisión de la envoltura 
ir
unestelar. Unarela
ión similar o
urre en el 
aso de que la estrella en estudio presente emisión en lalínea Hβ, afe
tando por tanto también al índi
e β observado.Diversos autores (Kaiser, 1989; Da
hs et al., 1988, 1986) han mostrado que laemisión en el 
ontinuo del material 
ir
unestelar está íntimamente rela
ionada 
on laan
hura equivalente de las líneas de Balmer. De esta forma, midiendo la fuerza de laslíneas de emisión de Balmer en estas estrellas, la 
ontribu
ión por parte de la fotos-fera de la estrella a los índi
es fotométri
os puede ser desa
oplada de la 
ontribu
iónpor parte de la envoltura 
ir
unestelar, para posteriormente poder apli
ar la habitual
alibra
ión uvbyβ.Para el 
aso de las estrellas Be de nuestra muestra, hemos adoptado el método de-sarrollado por Fabregat & Torrejon (1998) para determinar los parámetros intrínse
osde estas estrellas a través de los índi
es uvbyβ. Para ello, estos autores llevaron a 
aboun programa observa
ional simultáneo de fotometría uvbyβ y de espe
tros
opía de laslíneas de Balmer para estrellas Be en 
úmulos abiertos. El he
ho de que realizasen esteestudio sobre estrellas pertene
ientes a 
úmulos, permite que sus 
olores intrínse
osasí 
omo sus distan
ias pueden ser obtenidas dire
tamente de los propios parámetrosdel 
úmulo y, de esta manera, las anomalías produ
idas en los índi
es fotométri
ospor la emisión en el 
ontinuo pro
edente de la envoltura 
ir
unestelar pueden sermedidas de una forma dire
ta. El pro
edimiento de 
alibra
ión propuesto permitela determina
ión del enroje
imiento interestelar E(b-y) 
on una pre
isión del ordende 0.m033 y una medida de la magnitud absoluta 
on una pre
isión del orden de 0.m7.La idea bási
a de este método 
onsiste en utilizar el índi
e β 
omo un indi
adoradi
ional para 
ara
terizar la emisión 
ir
unestelar y, a partir de ahí, utilizar el métodode Crawford (1975) para medir el enroje
imiento interestelar. El pro
edimiento queproponen Fabregat & Torrejon (1998) es un pro
edimiento iterativo para determinarambos efe
tos, y que 
onsiste en los siguientes pasos:
• Realizamos una primera aproxima
ión de ∆β = β - 2.63, siendo β el índi
eobservado. Este valor es sustituido en las e
ua
iones:

Ecs(b− y) = −0.339∆β (3.18)
Ecs(c1) = 0.661∆β (3.19)
Ecs(m1) = 0.125∆β (3.20)siendo Ecs(b-y), Ecs(
1) y Ecs(m1), los 
orrespondientes ex
esos produ
idos porla envoltura 
ir
unestelar sobre esos índi
es. Con estos valores, obtenemos losíndi
es (b - y), 
1 y m1 
orregidos del ex
eso de emisión 
ir
unestelar:

(b− y) = (b− y)obs − Ecs(b− y) (3.21)
c1 = c1,obs −Ecs(c1) (3.22)

m1 = m1,obs − Ecs(m1) (3.23)117



3. DETERMINACIÓN DE PARÁMETROS FÍSICOS MEDIANTEFOTOMETRÍATabla 3.5: Desenroje
imiento para las estrellas Be de la muestraObjeto Nombre V Tipo (b-y) m1 
1 β (b-y)0 m0 
0 β∗(mag) Espe
tral (mag) (mag) (mag) (mag) (mag) (mag) (mag) (mag)2 V594Cas 10.98 Be 0.464 -0.057 0.258 2.469 -0.123 0.126 -0.073 2.60031 V791Mon 10.27 Be 0.242 0.013 0.320 2.462 -0.115 0.122 0.009 2.62035 HD50083 6.52 B2Ve 0.104 -0.002 -0.039 2.440 -0.144 0.073 -0.293 2.53036 HD52721 6.40 B2Ve? 0.098 0.029 0.001 2.562 -0.127 0.099 -0.113 2.58938 HUCma 12.16 B9e 0.255 -0.010 0.647 2.514 -0.081 0.092 0.359 2.70039 HD53367 7.26 B0IV:e 0.369 -0.072 -0.049 2.543 -0.137 0.088 -0.222 2.55043 V431S
t 12.77 Bpe 0.805 -0.194 0.006 2.401 -0.156 0.108 -0.411 2.48044 HD174571 9.11 B3V:pe 0.498 -0.153 0.328 2.558 -0.107 0.038 0.093 2.64048 PDS581 12.04 B0.sIV 0.511 0.109 0.079 2.120 -0.175 0.316 -0.614 2.37050 V1685Cyg 11.51 B2e 0.597 -0.119 -0.219 2.384 -0.171 0.122 -0.565 2.40051 HD200775 7.41 B2Ve 0.319 -0.008 0.102 2.499 -0.130 0.132 -0.143 2.58053 BD+65.1637 10.03 B2nne 0.356 -0.047 0.210 2.528 -0.118 0.102 -0.022 2.610
• Con los valores de (b - y), 
1 y m1 
al
ulamos el valor del enroje
imiento inter-estelar y los valores de los índi
es desenroje
idos (b - y)0, 
0 y m0, mediante elmétodo de Crawford (1975) anteriormente expuesto para estrellas tipo B.
• Utilizando el valor de 
0 se estima el valor del parámetro β∗ dado por la e
ua
ión:

β∗ = 2.620 + 0.2517c0 − 0.1400c20 + 0.1704c30 (3.24)
• Con el valor obtenido de β∗ se realiza una nueva determina
ión de ∆β en donde

∆β = β - β∗. El pro
eso se repite hasta que 
onverge (∆β ≤ 10−3).En la tabla 3.5 se muestran las estrellas 
lasi�
adas 
omo estrellas Be de nuestramuestra de estrellas Herbig Ae/Be, junto 
on los valores de (b - y), m1, 
1, y β obser-vados y los 
orrespondientes valores desenroje
idos (b - y)0, m0, 
0 y β∗ mediante elpro
edimiento des
rito. Las barras de error de los índi
es fotométri
os desenroje
idosson del orden de 0.m04.
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3.3 Desenroje
imiento de los índi
es fotométri
osFinalmente, en las tablas 3.6 y 3.7 se muestran, para 
ada estrella, el grupo es-pe
tral al que pertene
e, de a
uerdo 
on los 
riterios anteriormente expuestos, y losíndi
es 
orregidos de extin
ión interestelar (b − y)0, m0, c0 utilizando las rutinasespe
í�
as de desenroje
imiento para 
ada grupo espe
tral en el que la estrella se en-
uentra englobada. Los índi
es δm1 y δ
1 están 
al
ulados respe
to a las líneas ZAMSde referen
ia publi
adas por Philip & Egret (1980). Las barras de error típi
as son delorden de 0.m01 para E(b-y), (b-y)0, m0, 
0 y δm1 y de 0.m02 para δc1, ex
epto en los
asos en los que se ha utilizado el método anterior de desenroje
imiento de estrellasB en emisión en donde estas barras de error son del orden de 0.m04.Atendiendo a los índi
es fotométri
os desenroje
idos, varias de las estrellas de lamuestra, presentan 
iertas pe
uliaridades en los valores de estos índi
es debido a lapresen
ia de material 
ir
unestelar en sus alrededores (ver Notas en tablas 3.6 y 3.7).En realidad, este he
ho afe
ta a todas las estrellas de la muestra, sin embargo, el gradoen el que se en
uentran afe
tados los índi
es fotométri
os no es el mismo en todoslos 
asos, dependiendo de varios fa
tores 
omo son: la posible emisión en la línea deHβ por parte de gas 
aliente en los dis
os de a
re
ión (afe
tando al índi
e β, y portanto, a la 
lasi�
a
ión espe
tral previa ne
esaria para apli
ar las rutinas espe
i�
as dedesenroje
imiento y a la propia 
alibra
ión de estos índi
es), la 
antidad de materialexistente (en parti
ular de polvo, dando lugar a valores mayores del índi
e (b-y)), laorienta
ión del dis
o respe
to a la línea de observa
ión de la estrella y sus posiblesinhomogenidades y, por último, las tasas de a
re
ión (en 
iertos 
asos estas estrellasmás jóvenes poseen altas tasas de a
re
ión, dando lugar a ex
esos de luminosidad enla región del ultravioleta que afe
tan al valor del índi
e fotométri
o c1 aso
iado a esabanda).
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3. DETERMINACIÓN DE PARÁMETROS FÍSICOS MEDIANTEFOTOMETRÍA Tabla 3.6: Indi
es fotométri
os desenroje
idos IObjeto Nombre Grupo E(b-y) (b-y)0 m0 
0 δm1 δ
1 β NotaEspe
tral (mag) (mag) (mag) (mag) (mag) (mag) (mag)1 VXCas B 0.217 -0.011 0.137 1.087 0.045 ... 2.9132 V594Cas B 0.587 -0.123 0.126 -0.073 -0.047 ... 2.6003 PDS004 A-F 0.144 0.097 0.191 0.919 0.017 0.073 2.8394 XYPer A0-A3 0.275 0.065 0.210 1.183 -0.002 0.315 2.850 15 ABAur A0-A3 0.051 0.057 0.136 0.993 0.069 0.191 2.8116 HD31648 A-F 0.010 0.107 0.181 0.942 0.026 0.118 2.8259 HD35187 A-F 0.021 0.150 0.164 0.826 0.035 0.074 2.78610 HD287823 A0-A3 0.036 0.056 0.182 0.892 0.025 -0.028 2.87512 HD290409 A0-A3 0.048 0.007 0.182 1.006 0.015 0.026 2.91913 HD290500 A-F 0.111 0.116 0.157 0.728 0.051 -0.118 2.838 214 V1409Ori A-F 0.000 0.118 0.192 0.870 0.010 0.240 2.736 315 HD36112 A-F 0.058 0.122 0.200 0.868 0.006 0.057 2.81616 V1410Ori A-F 0.016 0.083 0.198 0.983 0.010 0.117 2.84917 HD36408 B 0.090 -0.044 0.104 0.744 0.012 ... 2.70418 V1271Ori A0-A3 0.007 0.049 0.137 0.838 0.047 0.159 2.74919 V380Ori G ... ... ... ... ... ... 2.359 420 HD290770 B 0.061 -0.033 0.135 0.857 -0.005 ... 2.74121 BFOri A0-A3 0.232 0.035 0.231 1.175 -0.026 0.233 2.89222 HD37357 A0-A3 0.022 0.047 0.176 0.971 0.031 0.065 2.86823 V1247Ori A-F 0.000 0.193 0.213 0.831 -0.029 0.273 2.712 624 V1788Ori A0-A3 0.043 0.059 0.178 1.000 0.029 0.068 2.88425 RRTau ... ... ... ... ... ... ... ... 526 V350Ori A0-A3 0.108 0.041 0.282 1.147 -0.079 0.196 2.900 727 HD37806 B 0.096 -0.037 0.117 0.819 0.003 ... 2.71328 HD38120 B 0.069 -0.025 0.141 0.935 -0.030 ... 2.69230 HD249879 B 0.073 -0.032 0.146 0.861 -0.004 ... 2.77531 V791Mon B 0.357 -0.115 0.122 0.009 -0.034 ... 2.62032 HD250550 B 0.140 -0.058 0.130 0.596 -0.035 ... 2.65433 AELep A-F 0.008 0.095 0.121 0.923 0.087 0.070 2.84234 PDS126 A0-A3 0.271 0.050 0.213 0.900 -0.009 -0.050 2.89935 HD50083 B 0.248 -0.144 0.073 -0.293 ... ... 2.530 436 HD52721 B 0.225 -0.127 0.099 -0.113 0.058 ... 2.589
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3.3 Desenroje
imiento de los índi
es fotométri
osTabla 3.7: Indi
es fotométri
os desenroje
idos IIObjeto Nombre Grupo E(b-y) (b-y)0 m0 
0 δm1 δ
1 β NotaEspe
tral (mag) (mag) (mag) (mag) (mag) (mag) (mag)37 HTCma B 0.350 -0.023 0.134 0.963 0.010 ... 2.79638 HUCma B 0.306 -0.081 0.092 0.359 0.022 ... 2.70039 HD53367 B 0.506 -0.137 0.088 -0.222 ... ... 2.550 440 PDS241 B 0.575 -0.132 0.152 -0.163 ... ... 1.657 441 HD141569 A0-A3 0.052 0.031 0.140 0.995 0.068 0.122 2.85342 VVSer B 0.677 -0.059 0.232 0.585 -0.155 ... 2.60343 V431S
t B 0.961 -0.156 0.108 -0.411 ... ... 2.480 444 HD174571 B 0.605 -0.107 0.038 0.093 0.049 ... 2.64045 HD179218 A0-A3 0.047 0.032 0.132 1.132 0.076 0.269 2.84746 WWVul A-F 0.151 0.113 0.219 0.972 -0.013 0.155 2.81947 PXVul A-F 0.133 0.290 0.068 0.320 0.119 -0.039 2.635 248 PDS581 B 0.686 -0.175 0.316 -0.614 ... ... 2.370 449 HD190073 A0-A3 0.015 0.075 0.102 1.056 0.068 0.590 2.680 150 V1685Cyg B 0.768 -0.171 0.122 -0.565 ... ... 2.400 351 HD200775 B 0.449 -0.130 0.132 -0.143 ... ... 2.580 352 HD203024 A-F 0.006 0.115 0.140 0.905 0.067 0.086 2.82053 BD+65.1637 B 0.474 -0.118 0.102 -0.022 -0.020 ... 2.61054 V1578Cyg B 0.324 -0.028 0.175 0.912 -0.066 ... 2.68755 BHCep A-F 0.150 0.256 0.189 0.488 -0.017 -0.025 2.69556 SVCep A0-A3 0.196 0.061 0.139 0.909 0.067 -0.025 2.88557 V1080Tau G ... ... ... ... ... ... 2.567 458 COOri G ... ... ... ... ... ... 2.596 459 V1650Ori A-F 0.103 0.333 0.195 0.413 -0.010 0.048 2.63860 RYOri A-F 0.162 0.387 0.390 0.085 -0.215 -0.325 2.65861 HD36910 A-F 0.244 0.185 0.292 0.732 -0.097 -0.004 2.778 762 HD53240 B 0.027 -0.035 0.096 0.839 0.006 ... 2.67163 HD261387 A0-A3 0.027 0.066 0.190 0.966 0.017 0.047 2.874
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3. DETERMINACIÓN DE PARÁMETROS FÍSICOS MEDIANTEFOTOMETRÍA
• Notas:1: Alta Luminosidad, 
0 > 1.19 ó δ
1 ≥ 0.282: Estrella subluminosa de baja metali
idad3: Estrella Ap 
on E(b-y) ≤ -0.04. El valor obtenido es E(b-y) = -0.065 y el adoptadoes E(b-y) = 0.0004: Fuera de Calibra
ión. El valor de β se en
uentra fuera de las 
alibra
iones dePhilip & Egret (1980)5: No se obtuvieron medidas de Hβ de RR Tau por lo que la estrella no ha sido
alibrada fotométri
amente.6: El valor obtenido para el enroje
imiento es E(b-y) = -0.028 y el adoptado es E(b-y)= 0.0007: Estrella A metáli
a, m0 > 0.223.4 Magnitudes Absolutas y Metali
idadesLas Magnitudes absolutas de las estrellas pueden ser obtenidas mediante fotometríautilizando las siguientes rela
iones:Estrellas B:La magnitud absoluta Mv será aquella MvZAMS 
orrespondiente al valor de β dadopor las 
alibra
iones realizadas para este tipo de estrellas (Crawford, 1978, tabla V).Sin embargo, 
omo se índi
a en ese mismo artí
ulo, en el 
aso de que el valor 
0 de laestrella se en
uentre entre los valores 0.20 y 0.90, el valor Mv(β) obtenido medianteesta 
alibra
ión debe ser 
orregido mediante:

Mv = Mv(β)− 10∆β (3.25)siendo ∆β = βZAMS - βobs y βZAMS el índi
e β de una estrella de la ZAMS 
onel mismo valor de 
0 que la estrella 
onsiderada.Estrellas A0-A3:Para estrellas de tipo A intermedias la magnitud absoluta es 
al
ulada mediantela fórmula dada por Strömgren (1966):
Mv = 1.5 + 6a− 17r (3.26)en donde

a = 2([m1]− 0.179) + 0.8r (3.27)
r = 0.35[c1]− (β − 2.565) (3.28)
on [m1] = m1 + 0.32(b − y) y [c1] = c1 − 0.20(b − y)Estrellas A-F: 122



3.5 Determina
ión de los parámetros físi
os fundamentales a través de lafotometría uvbyβ. Calibra
ionesPara este tipo de estrellas la magnitud absoluta Mv viene dada por la rela
ión:
Mv = MvZAMS − fδc1 (3.29)siendo

f = 9 + 20∆β (3.30)para las estrellas F 
on ∆β = 2.720 - βobs, (Crawford, 1975) y f = 9 para las estrellasA (Crawford, 1979).En 
uanto al 
ál
ulo de las metali
idades, la abundan
ia metáli
a para las estrellasA-F ha sido obtenida a partir del parámetro δm1. Para las estrellas de tipo espe
tralB y A intermedio (A0-A2), el parámetro δm1 deja de ser un buen indi
ador de lametali
idad estelar, por lo que no existen 
alibra
iones de este índi
e a [Fe/H℄.Tipo Espe
tral A:Se ha 
onsiderado la 
alibra
ión de Smalley (1993) para la obten
ión de [Fe/H℄ deestrellas de tipo espe
tral A3-F0 según la rela
ión:
[Fe/H] = −10.56δm1 + 0.081 (3.31)

2.72 < β < 2.88 (3.32)Tipo espe
tral F:En este 
aso se ha utilizado la 
alibra
ión de Nissen (1988) mediante la rela
ión:
[Fe/H] = −(10.5 + 50(β − 2.626))δm1 + 0.12 (3.33)

2.59 < β < 2.72 (3.34)3.5 Determina
ión de los parámetros físi
os fundamen-tales a través de la fotometría uvbyβ. Calibra
ionesDesde la dé
ada de los 70, han sido publi
adas diferentes 
alibra
iones para las tem-peraturas efe
tivas y las gravedades super�
iales estelares basadas en fotometría uvbyβ(Napiwotzki et al., 1993; Moon & Dworetsky, 1985; Balona, 1984; Philip & Relyea,1979; S
hmidt, 1979; Relyea & Kuru
z, 1978).Estas diferentes 
alibra
iones han demostrado que, para la apli
a
ión del sistemafotométri
o uvbyβ en la determina
ión de los parámetros físi
os fundamentales deestrellas 
on tipo espe
tral B, A y F, es ne
esario dividir los rangos de temperaturasen tres regiones diferentes: 123



3. DETERMINACIÓN DE PARÁMETROS FÍSICOS MEDIANTEFOTOMETRÍA
• Estrellas Calientes (Tef ≥ 11000K). Para estrellas 
on tipos espe
tralesmás tempranos que A0, Fernie (1965), Crawford (1978) y Balona & Shobbrook(1984), mostraron que el índi
e β podía ser 
onsiderado 
omo un buen indi
adorde la luminosidad y por tanto de la gravedad super�
ial log g, mientras que elíndi
e 
0 era un buen indi
ador de la temperatura (Davis & Shobbrook, 1977).
• Estrellas Frías (Tef ≤ 8500K). Para estrellas 
on tipo espe
tral posterior aA0 los papeles de los índi
es β y 
0 se inter
ambian, siendo el primero un buenindi
ador de la temperatura y el segundo de la luminosidad al indi
ar la fuerzade la dis
ontinuidad de Balmer, un parámetro de la gravedad super�
ial log gde la estrella.
• Estrellas intermedias (8500K ≤ Tef ≤ 11000K). En esta región (tiposespe
trales A0-A3) surge una ambigüedad en los índi
es, pero puede solu
ionarsede�niendo dos nuevos parámetros de a
uerdo 
on Strömgren (1966):

a0 = 1.36(b − y)0 + 0.36m0 + 0.18c0 − 0.2448 = (b− y)0 + 0.18(u − b)0 − 1.36(3.35)
r∗ = 0.35c1 − 0.07(b − y)− (β − 2.565) (3.36)r∗ está de�nido en realidad según Moon & Dworetsky (1984), al darse 
uentade un 
ambio de signo entre la fórmula y los valores mostrados en los grá�
osen Strömgren (1966). De esta manera, el parámetro a0 es un indi
ador de latemperatura y r∗ de la gravedad super�
ial para estrellas intermedias.Napiwotzki et al. (1993), siguiendo las re
omenda
iones aportadas por Balona(1984), Moon & Dworetsky (1985) y Lester et al. (1986), en
ontraron para una ampliamuestra de estrellas:

• In
onsisten
ias entre las diferentes 
alibra
iones.
• Dis
repan
ias entre los valores de Tef y log g obtenidos mediante fotometría yespe
tros
opía.De esta forma, estos autores sele

ionaron un 
onjunto de estrellas 
on unas tem-peraturas bien 
ono
idas en la literatura y unas gravedades super�
iales obtenidasmediante el ajuste de sus per�les de las líneas de Balmer 
on per�les teóri
os, 
on lainten
ión de 
omprobar la 
alidad de las 
alibra
iones fotométri
as llevadas a 
abopor Balona (1984), Moon & Dworetsky (1985) y Lester et al. (1986).Como 
on
lusión, Napiwotzki et al. (1993) re
omendaban la utiliza
ión de la 
ali-bra
ión fotométri
a realizada por Moon & Dworetsky (1985), aunque realizando unapequeña 
orre

ión en la determina
ión de las gravedades super�
iales. Esta 
orre
-
ión viene justi�
ada por el he
ho de existir desvia
iones signi�
ativas en la deter-mina
ión de estas a través de las 
alibra
iones fotométri
as y las obtenidas medianteespe
tros
opía. La 
orre

ión propuesta sobre la 
alibra
ión de Moon & Dworetsky(1985) para el 
aso de la obten
ión de las gravedades super�
iales sería:

log g = log gMD − 2.9406 + 0.7224 ∗ log Tef (3.37)124



3.5 Determina
ión de los parámetros físi
os fundamentales a través de lafotometría uvbyβ. Calibra
ionessiendo log gMD el valor de la gravedad super�
ial dado por las 
alibra
iones deMoon & Dworetsky (1985). Esta 
orre

ión es válida úni
amente para el 
aso de Tef

≥ 9000K. De esta forma, los errores sistemáti
os en la determina
ión de log g quedanpor debajo de 0.05 dex y la pre
isión en su determina
ión varía desde ≈ 0.25 dexpara estrellas B a ≈ 0.10 dex para estrellas tipo A-F. Por otra parte, los errores en ladetermina
ión de las temperaturas varían entre ±275K para el 
aso de estrellas 
onTef ≤ 11000K hasta ±800K para Tef ≥ 20000K. Estas mismas in
ertidumbres soniguales para el 
aso de las 
alibra
iones de [u - b℄ y [
1℄.De más re
iente publi
a
ión, es la última versión de los grids NEMO-2004 (Nend-wi
h et al., 2004; Heiter et al., 2002). Estos grids utilizan diferentes versiones mo-di�
adas del 
ódigo ATLAS9 de Kuru
z (1993, CD-ROM 13, SAO). Estas versionesdi�eren bási
amente entre sí y respe
to a los grids más antiguos, en la físi
a usadapara el tratamiento de la 
onve

ión (tratamiento del transporte de energía en lazona de 
onve

ión de la estrella), además de utilizar una mejor resolu
ión verti
al dela atmósfera estelar, ofre
iéndo unos grids 
on pasos más �nos en el plano (Tef , log g).Existen tres versiones diferentes de 
onjuntos de grids en NEMO-2004:a) MLT (Mixing Length Theory). Se apli
a la teoría de longitud de mez
la enlos modelos para el tratamiento del transporte de energía en la zona de 
onve

iónde la estrella. Utilizan para ello un valor del parámetro de longitud de mez
la α = 0.5.b) CM. Modi�
a
ión del 
ódigo ATLAS9 de Kuru
z para in
luir los modelos de
onve

ión turbulenta de Canuto & Mazzitelli (1991).
) CGM. Modi�
a
ión del 
ódigo ATLAS9 de Kuru
z in
luyendo los modelos de
onve

ión de Canuto et al. (1996).El número de 
apas en las que se divide la atmósfera estelar en 
ada 
aso es di-ferente, así la versión MLT divide la atmósfera úni
amente en 72 
apas, CM en 288
apas y CGM permite elegir entre 72 o 288 
apas.En 
uanto a las velo
idades de mi
roturbulen
ia y metali
idades se tienen las op-
iones de 0, 1, 2, 4 y 8 km/s y [Fe/H℄= 0.0, ±0.1, ±0.2, ±0.3, ±0.5, ±1.0, -1.5 y -2.0,respe
tivamente.Para la determina
ión de los parámetros físi
os fundamentales de la muestra deestrellas PMS Herbig Ae/Be se hizo uso de los grids de Moon & Dworetsky (1985)
on la 
orre

ión de log g sugerida por Napiwotzki et al. (1993) y los grids de NEMO-2004 (�gura 3.2), restringiendo la apli
a
ión de 
ada uno de ellos a los rangos detemperaturas y gravedades que se des
riben a 
ontinua
ión:
• Estrellas frías (5500K ≤ Tef ≤ 8500K , Grupo espe
tral A-F). Para lasestrellas situadas dentro de este rango de temperaturas se utilizaron los gridsde NEMO-2004 CGM (NEMO04 CGM), 
on una metali
idad [Fe/H℄ = 0.0,vmic= 2 km/s y una división de 288 
apas. En estos 
asos los índi
es utilizadosfueron (b − y)0 
omo indi
ador de la temperatura y c0 
omo indi
ador de laluminosidad o gravedad super�
ial.125



3. DETERMINACIÓN DE PARÁMETROS FÍSICOS MEDIANTEFOTOMETRÍA

Figura 3.2: Grids utilizados para la determina
ión de los parámetros físi
os de lasestrellas PMS Herbig Ae/Be. Panel superior izquierdo: NEMO04 CGM, Panel superiordere
ho: MD85 
on los parámetros a0 y r∗, Panel inferior izquierdo: N93 para el rango11000K ≤ Tef ≤ 20000K, Panel inferior dere
ho: N93 para el rango 20000K ≤ Tef ≤35000K
• Estrellas intermedias (8500K ≤ Tef ≤ 11000K, Grupo espe
tral A0-A3). En este rango se utilizó los grids de Moon & Dworetsky (1985) (MD85)
on la 
orre

ión en log g de Napiwotzki et al. (1993). Los parámetros utiliza-dos fueron a0 (temperatura efe
tiva) y r∗ (gravedad super�
ial) tal y 
omo sede�nieron anteriormente.
• Estrellas 
alientes (11000K ≤ Tef ≤ 35000K, Grupo espe
tral B). Paraeste 
aso se hizo uso de los grids de Napiwotzki et al. (1993) (N93) ampliadoshasta 30000K. Los índi
es utilizados fueron 
0 
omo indi
ador de la temperaturaefe
tiva y β 
omo indi
ador de la gravedad super�
ial.En las tablas 3.8 y 3.9 se muestran los resultados obtenidos 
on estas 
alibra-
iones indi
ando: identi�
a
ión del objeto, nombre, magnitud absoluta, temperaturaefe
tiva, gravedad super�
ial, metali
idad, tipo espe
tral y la 
alibra
ión utilizada en
ada 
aso. Las barras de error en la determina
ión de log g son de ≈ 0.25 dex paraestrellas 
on Tef > 20000K, ≈ 0.15 dex para estrellas 
on 11000 ≤ Tef ≤ 20000K yde ≈ 0.10 dex para estrellas 
on Tef ≤ 11000K. En 
uanto a los errores relativos en ladetermina
ión de las temperaturas efe
tivas, estos son de un 4% para Tef > 20000K,de un 3% para 11000 ≤ Tef ≤ 20000K y de un 2.5% para Tef ≤ 11000K.126



3.5 Determina
ión de los parámetros físi
os fundamentales a través de lafotometría uvbyβ. Calibra
ionesTabla 3.8: Parámetros físi
os IObjeto Nombre Mv Tef Log g [Fe/H℄ Tipo Calibra
ión(mag) (K) Espe
tral1 VXCas 1.53 9850 4.07 - A0-A3 32 V594Cas -4.12 30540 4.05 - B 23 PDS004 1.85 8030 4.18 -0.10 A 14 XYPer - - - - - -5 ABAur 0.02 8780 3.64 -0.65 A0-A3 36 HD31648 1.52 7870 4.02 -0.19 A 19 HD35187 2.10 7490 4.07 -0.29 A 110 HD287823 1.78 8740 4.35 -0.18 A0-A3 312 HD290409 1.70 9440 4.27 - A0-A3 313 HD290500 3.57 7700 >4.50 -0.46 A 114 V1409Ori 0.79 7820 4.19 -0.02 A 115 HD36112 2.10 7770 4.16 0.02 A 116 V1410Ori 1.40 8140 4.06 -0.02 A 117 HD36408 -1.61 11940 3.22 - B 218 V1271Ori -0.10 9310 3.56 - A0-A3 319 V380Ori - - - - - -20 HD290770 -1.06 11320 3.41 - B 221 BFOri 0.11 8600 3.67 0.35 A0-A3 122 HD37357 1.24 8790 4.09 -0.25 A0-A3 323 V1247Ori 0.69 7060 3.64 0.55 F 124 V1788Ori 1.38 8470 4.16 -0.22 A0-A3 125 RRTau - - - - - -26 V350Ori 2.11 8500 3.74 0.91 A0-A3 127 HD37806 -1.60 11500 3.18 - B 228 HD38120 -0.85 10700 2.66 - B 330 HD249879 -0.33 11340 3.68 - B 231 V791Mon -3.17 25620 4.07 - B 232 HD250550 -2.99 12800 2.81 - B 233 AELep 1.85 8050 4.18 -0.84 A 134 PDS126 2.54 8650 4.50 0.18 A0-A3 135 HD50083 - - - - - -36 HD52721 -4.65 33760 4.21 - B 2Calibra
ión:1: NEMO-2004 CGM (Nendwi
h et al., 2004; Heiter et al., 2002). Parámetros (b - y)0 y 
0 
omoindi
adores de temperatura y luminosidad, respe
tivamente.2: Napiwotzki et al. (1993). Parámetros 
0 y β 
omo indi
adores de temperatura y luminosidad,respe
tivamente.3: Moon & Dworetsky (1985). Parámetros a0 y r∗ 
on 
orre

ión en logg de Napiwotzki et al. (1993).
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3. DETERMINACIÓN DE PARÁMETROS FÍSICOS MEDIANTEFOTOMETRÍA Tabla 3.9: Parámetros físi
os IIObjeto Nombre Mv Tef Log g [Fe/H℄ Tipo Calibra
ión(mag) (K) Espe
tral37 HTCma 0.63 10560 3.61 - B 338 HUCma -1.27 16040 4.15 - B 239 HD53367 - - - - - -40 PDS241 - - - - - -41 HD141569 0.44 9220 3.93 -0.64 A0-A3 342 VVSer -5.52 12150 2.06 - B 243 V431S
t - - - - - -44 HD174571 -2.36 22660 4.13 - B 245 HD179218 -0.30 8930 3.55 -0.72 A0-A3 346 WWVul 1.21 7770 3.87 0.22 A 147 PXVul 4.54 6120 >4.50 -1.18 F 148 PDS581 - - - - - -49 HD190073 - - - - - -50 V1685Cyg - - - - - -51 HD200775 - - - - - -52 HD203024 1.82 7820 4.09 -0.63 A 153 BD+65.1637 -3.62 27160 3.99 - B 254 V1578Cyg -0.97 10830 2.66 - B 255 BHCep 3.57 6750 4.50 0.36 F 156 SVCep 1.52 8830 4.39 -0.63 A0-A3 357 V1080Tau - - - - - -58 COOri - - - - - -59 V1650Ori 3.57 6170 4.25 0.23 F 160 RYOri 7.09 5810 >4.50 2.72 F 161 HD36910 2.82 7230 4.11 1.10 F 162 HD53240 -3.10 11100 2.57 - B 263 HD261387 1.58 8400 4.23 -0.10 A0-A3 1Calibra
ión:1: NEMO-2004 CGM (Nendwi
h et al., 2004; Heiter et al., 2002). Parámetros (b - y)0 y 
0
omoindi
adores de temperatura y logg, respe
tivamente.2: Napiwotzki et al. (1993). Parámetros 
0 y β 
omo indi
adores de temperatura y logg, respe
tiva-mente.3: Moon & Dworetsky (1985). Parámetros a0 y r∗ 
on 
orre

ión en logg de Napiwotzki et al. (1993).
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3.6 Diagrama 
olor-magnitud.

Figura 3.3: Diagrama 
olor-magnitud de las estrellas PMS Herbig Ae/Be de la muestra.Estrellas sólidas rojas: estrellas pulsantes δ S
uti, estrella sólida naranja: V350 Ori (pul-sante δ S
uti, metáli
a), 
uadrado sólido azul: HD174571 (posible pulsante β Cephei),estrella bordes rojos: VV Ser (pulsante δ S
uti, ver texto), estrellas bordes azules: es-trellas sublumíni
as (HD290500 y PX Vul), estrella bordes naranjas: HD 36910 (estrellametáli
a). Esquina superior dere
ha: barras de error.3.6 Diagrama 
olor-magnitud.En la �gura 3.3 se muestra la lo
aliza
ión en un diagrama 
olor-magnitud de las es-trellas PMS Herbig Ae/Be de la muestra, junto 
on los límites observa
ionales de laregión de inestabilidad de las δ S
uti (líneas solidas) tomadas de Rodríguez & Breger(2001) y de las γ Doradus (líneas a trazos) de Handler & Shobbrook (2002). Loserrores típi
os en la determina
ión de Mv y (b - y)0 se indi
an en la parte superiordere
ha de la �gura y 
orresponden a ∆Mv = 0.m3 y ∆(b− y)0 = 0.m01.De las 7 estrellas pulsantes tipo δ S
uti dete
tadas, 6 de ellas (PDS 004, HD35187, V1409 Ori, HD 36112, HD 261387 y V350 Ori) se en
uentran situadas dentrode la banda de inestabilidad 
orrespondiente a este tipo de pulsa
ión. V350 Ori seen
uentra situada en la Se
uen
ia Prin
ipal, muy 
er
a del borde azul de esta banda,sin embargo, se en
uentra 
lasi�
ada 
omo una estrella tipo Am (ver tabla 3.6).Rodríguez & Breger (2001) demostraron que las magnitudes absolutas 
al
uladas me-diante 
alibra
iones fotométri
as, presentan importantes errores sistemáti
os para el
aso de este tipo de estrellas metáli
as, subestimando en todos los 
asos la luminosi-129



3. DETERMINACIÓN DE PARÁMETROS FÍSICOS MEDIANTEFOTOMETRÍAdad de estas respe
to a la obtenida mediante el uso de las distan
ias determinadas porHIPPARCOS (
on un error estimado entre 0.m4 y 3.m0). Teniendo esto en 
uenta,la posi
ión de V350 Ori debería en
ontrarse por en
ima de la Se
uen
ia Prin
ipal yligeramente a la izquierda del borde azul observa
ional de la banda de inestabilidad.En el 
aso de la estrella VV Ser, atendiendo a nuestros datos fotométri
os y 
ali-bra
iones utilizadas, apare
e 
omo una estrella tipo B Supergigante. Esta posi
iónerrónea en el diagrama HR se debe fundamentalmente a un valor anómalo del índi
e
β, debido a que, 
omo muestra Chavarria-K. et al. (1988), el per�l de la línea Hβ seen
uentra en emisión (debido al material 
ir
unestelar) y 
on 
ará
ter variable. Sinembargo, 
omo veremos más adelante en el Capítulo 6, ha
iendo uso de la distan-
ia y la fotometría UVBRc de Johnson-Cousins publi
ada en la literatura, VV Ser sesitúa dentro de la banda de inestabilidad, 
on�rmando la pulsa
ión δ S
uti dete
tada.En 
uanto a las estrellas 
on una posible pulsa
ión tipo β Cephei, tanto V1685Cyg 
omo HD 50083 no han podido ubi
arse en el diagrama 
olor-magnitud al en
on-trarse fuera de los límites de 
alibra
ión del índi
e β de Philip & Egret (1980), aunqueatendiendo al valor de estos, se en
ontrarían situadas en la región de las estrellas B0-B2. En el 
aso de HD 174571 esto si ha sido posible, situándose esta en la Se
uen
iaPrin
ipal de las estrellas B tempranas. De esta forma, estas tres estrellas quedaríansituadas en la región donde se produ
en las pulsa
iones tipo β Cephei, respaldando laposibilidad de que las pulsa
iones de este tipo dete
tadas en estas estrellas sean reales.Por último, 
omentar los 
asos espe
iales de las estrellas que, a pesar de no habersedete
tado ningún tipo de pulsa
ión, han sido observadas fotométri
amente. Así, lasestrellas HD 53367, PDS 241, V431 S
t, HD 200775, PDS581, V1080 Tau y CO Ori,no han podido ser 
alibradas (ni por tanto situadas en el diagrama HR) al en
on-trarse sus índi
es β fuera de las 
alibra
iones de Philip & Egret (1980). En el 
aso delas 
in
o primeras, por tratarse de estrellas tipo B muy tempranas (PDS 241 ademásposee un valor de β 
ompletamente anómalo de 1.657 debido seguramente a una fuerteemisión en la línea Hβ), y en el 
aso de las dos últimas por ser estrellas tardías tipoG. V380 Ori, 
lasi�
ada en la literatura 
omo una estrella A1e, presenta un índi
e βde 2.359 
laramente anómalo para este tipo espe
tral (de nuevo debido a emisión enesta línea), quedando también fuera de las 
alibra
iones.XY Per y HD 190073 apare
en 
lasi�
adas 
omo estrellas de alta luminosidad,por lo que han sido re
hazadas de las 
alibra
iones, ya que los índi
es fotométri
os
orregidos de extin
ión no son 
orre
tos, al no existir fórmulas ade
uadas para el de-senroje
imiento de este tipo de estrellas 
omo se indi
a en Philip & Egret (1980).HD 290500 y PX Vul apare
en 
omo sublumíni
as, probablemente debido a una
orre

ión de enroje
imiento en los índi
es fotométri
os insu�
iente por la existen
iade gran 
antidad de polvo en el dis
o de material 
ir
unestelar que rodea a estasestrellas. Por último, HD 36910 apare
e 
lasi�
ada 
omo una estrella tipo Am situadaen la Se
uen
ia Prin
ipal, 
er
a del borde rojo de la banda de inestabilidad de laspulsa
iones δ S
uti y dentro de las de tipo γ Doradus. Como ya se 
omentó para el
aso de V350 Ori, la luminosidad 
al
ulada mediante 
alibra
iones fotométri
as paraeste tipo de estrellas metáli
as se en
uentra subestimada, por lo que su posi
ión en eldiagrama HR, debe de en
ontrarse en realidad desplazada ha
ia arriba, por en
imade la Se
uen
ia Prin
ipal. 130



Capı́tulo 4Determina
ión de parámetros físi
osmediante espe
tros
opíaEn este 
apítulo se va a des
ribir la determina
ión de los parámetros físi
os fun-damentales (temperatura efe
tiva, luminosidad y abundan
ias) de 
uatro estrellasHerbig Ae/Be de la muestra observadas en espe
tros
opía. Comenzaremos ha
iendouna breve des
rip
ión de las observa
iones realizadas para, a 
ontinua
ión, detallarel método y los 
riterios seguidos en la obten
ión de estos parámetros, así 
omo dela velo
idad de rota
ión proye
tada vsini de estas estrellas, dato fundamental en estetipo de estudio. Por último, 
ompararemos los resultados obtenidos en espe
tros
opía
on los obtenidos mediante la fotometría y des
ritos en el 
apítulo anterior.4.1 Observa
ionesLos espe
tros de alta resolu
ión se obtuvieron durante tres no
hes de observa
ión
onse
utivas en O
tubre de 2008 
on el espe
trógrafo e
helle FOCES situado en elteles
opio de 2.2 metros del Observatorio de Calar Alto (Almería, España). Esteespe
trógrafo, 
ubre la región espe
tral del visible situada entre 3800-7500 Å en 70órdenes espe
trales 
on una resolu
ión estándar de R = 40600, siendo esta la reso-lu
ión adoptada para nuestras observa
iones. Los tiempos de exposi
ión utilizados,variaron dependiendo de la magnitud de la estrella. Así, para el 
aso de estrellas
on magnitud V < 9.m0 los tiempos de integra
ión fueron entre 15-20 minutos. Enel 
aso de las estrellas 
on magnitud V > 9.m0, los tiempos de integra
ión fueronde una hora. Estos tiempos de exposi
ión se 
al
ularon 
on el objetivo de al
anzaruna rela
ión S/R similar para todas las estrellas y 
omprendida en el rango S/R =100-150. La extra

ión de los espe
tros fue realizada mediante el paquete de soft-ware IRAF utilizando los espe
tros de 
alibra
ión de Torio-Argón (ThAr) tomados
ada no
he. Desafortunadamente, úni
amente fue posible obtener los espe
tros de
uatro estrellas de la muestra debido al mal tiempo atmosféri
o presente durante lastres no
hes de observa
ión. Además, este he
ho también tuvo 
omo 
onse
uen
ia ladegrada
ión en la 
alidad esperada de los espe
tros, espe
ialmente en el 
aso de losvalores de S/R esperados. En la tabla 4.1 se des
ribe la informa
ión bási
a de lasobserva
iones realizadas para la obten
ión de estos espe
tros.
131



4. DETERMINACIÓN DE PARÁMETROS FÍSICOS MEDIANTEESPECTROSCOPÍATabla 4.1: Observa
iones espe
tros
ópi
as realizadas para la obten
ión de los paráme-tros físi
os fundamentales de las estrellas de la muestra. La rela
ión señal-ruido ha sido
al
ulada en el rango 
omprendido entre los 5750-5760 Å.Objeto Nombre V (mag) Fe
ha Hora ini
io (UT) texp (s) Masa Aire S/R Notas47 PX Vul 11.67 4/10/2008 19:23 3600 1.04 72 155 BH Cep 10.80 5/10/2008 19:33 3600 1.22 91 257 V1080 Tau 10.50 5/10/2008 00:39 3600 1.36 86 33 PDS 004 10.74 6/10/2008 23:44 3600 1.27 82 4
• Notas:1: De a
uerdo 
on nuestras observa
iones, PX Vul no pare
e presentar ningúntipo de varia
ión signi�
ativa en su 
urva de luz. En 
uanto a la determina
ión desus parámetros físi
os mediante fotometría, esta estrella apare
e 
omo subluminosa.2: BH Cep presenta varia
iones de tipo UX Ori debido al material 
ir
unestelarque la rodea (Mendigutía et al., 2011). Su 
lasi�
a
ión espe
tral mediante fotometríaes la 
orrespondiente a una estrella F3V.3: En este 
aso, V1080 Tau forma parte de un sistema binario 
er
ano (Martin,1993). Esta estrella no ha podido ser 
alibrada fotométri
amente al en
ontrarse suíndi
e β fuera de las 
alibra
iones de Philip & Egret (1980).4: PDS 004 es una de las nuevas pulsantes δ S
uti des
ubiertas en este trabajode investiga
ión. Su 
lasi�
a
ión espe
tral mediante fotometría es la 
orrespondientea una estrella A5 situada por en
ima de la Se
uen
ia Prin
ipal y dentro de la bandade inestabilidad para este tipo de pulsa
iones.4.2 Determina
ión de los parámetros atmosféri
os este-laresLos espe
tros de alta resolu
ión obtenidos fueron utilizados para determinar la tempe-ratura efe
tiva (Tef ), la gravedad super�
ial (log g), la velo
idad de mi
roturbulen
ia(ξt), la velo
idad de rota
ión proye
tada (vsini) y la metali
idad (Fe/H) de las 
uatroestrellas de la muestra observadas. Para ello, fueron utilizadas las líneas de absor
ióndel Hierro situadas en el rango de longitud de onda situado aproximadamente entre los4000 Å y 6500 Å, evitando aquellas zonas afe
tadas por la presen
ia de líneas telúri-
as. El número total de líneas de Fe utilizadas para este �n varía de una estrella a otradependiendo de varios fa
tores 
omo la S/R de 
ada espe
tro individual y del gradode mez
la (blending) entre diferentes líneas debido a la alta velo
idad de rota
iónde este tipo de estrellas. Esta alta velo
idad de rota
ión produ
e un notable ensan-
hamiento de las líneas (ensan
hamiento rota
ional), siendo una fuente importantede error en la determina
ión y ajuste del 
ontinuo y de blending de líneas adya
entes(Erspamer & North, 2003). Este efe
to además, es bastante notable en las líneasde Balmer que, en el 
aso de las estrellas en estudio, dominan en gran parte el es-pe
tro, 
on sus alas extendiéndose y o
upando en mu
hos 
asos todo un orden E
helle.132



4.2 Determina
ión de los parámetros atmosféri
os estelaresTabla 4.2: Velo
idades de rota
ión obtenidasNombre Línea λ (Å) vsini (km/s)PXVul Ti II 4395.0 75Fe I 4404.0 74Fe II 4549.5 72BHCep Sr II 4077.8 102Fe I 4187.2 93Fe I 4299.5 83V1080 Tau Fe I 4957.5 47Fe I 5229.9 35Fe I 5273.2 36Fe I 5281.8 30PDS004 Sr II 4077.8 80Fe II 4178.8 90Ti II 4290.1 80Ti II 4395.0 704.2.a Determina
ión de vsiniAntes de pro
eder a la normaliza
ión del 
ontinuo de los espe
tros, se midió la velo
i-dad de rota
ión proye
tada vsini. Para ello, se utilizó el método de la transformada deFourier (Gray, 1992) sobre una sele

ión de líneas. Estas líneas fueron sele

ionadasa partir del 
onjunto de líneas propuesto por Bohm & Catala (1993) para la determi-na
ión de vsini de la estrella Herbig Ae AB Aurigae, basándose en dos fa
tores: a) elorigen de la línea es puramente fotosféri
o, es de
ir, el per�l de la línea no presentaninguna asimetría o rellenado de la misma que indiquen que se en
uentra afe
tada porotros agentes que no sea la rota
ión, b) la línea apare
e aislada y no presenta ningúntipo de mez
la signi�
ativa 
on las líneas adya
entes. En nuestro 
aso, partiendode este 
onjunto de líneas, se 
omprobó 
uidadosamente 
ada una de las mismas en
ada uno de los espe
tros de las estrellas observadas, ha
iendo uso de aquellas quese en
ontrasen presentes en el espe
tro y que 
umpliesen los dos 
riterios anteriores.Consideramos que una línea se en
ontraba aislada o que no presentaba una mez
lasigni�
ativa 
on las líneas adya
entes 
uando la intensidad de la línea era, al menos,un 75% mayor que las intensidades de las líneas adya
entes y que la suma de lasintensidades de las líneas adya
entes no era superior a un 25% de la intensidad dela propia línea. La tabla 4.2 muestra las líneas sele

ionadas en 
ada 
aso para lamedida de vsini de 
ada estrella de la muestra.4.2.b Parámetros físi
os fundamentales a partir de las abundan
iasde FeI y FeIIPara la determina
ión de los parámetros físi
os se ha utilizado el paquete de softwareVersatile Wavelength Analysis (VWA) (Bruntt et al., 2010a,b; Bruntt, 2009; Brunttet al., 2008, 2004). VWA se 
ompone de un 
onjunto de programas semiautomáti-
os que permiten realizar diferentes tareas, 
omo son la normaliza
ión del espe
troy el ajuste del 
ontinuo, la sele

ión de líneas de absor
ión estelares aisladas parala determina
ión de las abundan
ias o el ajuste iterativo de los parámetros físi
os133



4. DETERMINACIÓN DE PARÁMETROS FÍSICOS MEDIANTEESPECTROSCOPÍAatmosféri
os de la estrella.El primer paso para realizar el análisis de abundan
ias y la determina
ión de Tefy log g de la estrella fue estable
er el 
ontinuo de los espe
tros de las estrellas y nor-malizarlo. Para ello, se utilizó el programa RAINBOW in
luido dentro del paquete desoftware VWA. Este programa utiliza una interfaz grá�
a (GUI) en la que el usuarioidenti�
a manualmente los puntos del 
ontinuo del espe
tro, 
omparando este 
on unespe
tro sintéti
o generado previamente a partir de unos parámetros ini
iales de Tef ,log g y [Fe/H℄ de la estrella (Bruntt et al., 2010b). En nuestro 
aso, los parámetrosini
iales pro
edían de los obtenidos para 
ada estrella 
on fotometría. Para estable
erqué puntos 
orrespondían al 
ontinuo del espe
tro en 
ada 
aso, se sele

ionaron deforma visual las zonas del espe
tro sintéti
o que tenían un per�l lo más horizontalposible y se en
ontraban más 
er
anas al valor de normaliza
ión. Una vez sele
-
ionados los puntos del 
ontinuo, el espe
tro observado de 
ada estrella fue ajustadoal 
orrespondiente espe
tro sintéti
o generado 
on los parámetros obtenidos 
on fo-tometría mediante una fun
ión de splines. En este punto, se examinó 
uidadosamentedi
ho ajuste en bus
a de grandes varia
iones o saltos que mostrasen en qué medida elespe
tro observado estaba siendo forzado a ajustarse al espe
tro sintéti
o, eligiéndoseúni
amente 
omo puntos para estable
er el 
ontinuo aquellos que propor
ionasen unajuste más suave.Tras estable
er el 
ontinuo y normalizarlo, se pro
edió a realizar el análisis deabundandias de las estrellas de la muestra observadas siguiendo el método des
ritoen detalle por Bruntt et al. (2010b). Se realizó una sele

ión 
uidadosa de las líneasde FeI y FeII que apare
ían 
on menor grado de mez
la en los espe
tros, siguiendoel 
riterio anteriormente 
omentado para la determina
ión de vsini, es de
ir, aque-llas líneas 
uya intesidad era, al menos, un 75% mayor que las intensidades de laslíneas adya
entes y que la suma de las intensidades de estas no superasen un 25%la intensidad de la propia línea. Estas líneas fueron ajustadas iterativamente 
onespe
tros sintéti
os generados mediante los modelos modi�
ados de atmósferas este-lares ATLAS9 (Heiter et al., 2002) y los datos de líneas atómi
as de la base de datosVALD (Vienna Atomi
 Line Database), in
luidos ambos en VWA. El ajuste realizadosobre 
ada línea fue 
uidadosamente inspe

ionado, re
hazando aquellos ajustes máspobres. De esta manera, el número de líneas de FeI y FeII utilizadas para la determi-na
ión de los parámetros físi
os fundamentales es distinto para 
ada estrella, aunqueos
ila entre 17-54 líneas de FeI y 6-12 de FeII. Como en el 
aso del ajuste del 
ontinuo,los valores ini
iales de los parámetros de los modelos de atmósferas utilizados para elajuste de las líneas pro
eden de los resultados obtenidos en este mismo estudio 
onfotometría.La determina
ión de Tef y ξt se realizó mediante su
esivas itera
iones en el ajustede las líneas 
on diferentes espe
tros sintéti
os de forma que se minimizasen las 
o-rrela
iones existentes entre las abundan
ias obtenidas mediante las líneas de FeI ysus respe
tivos poten
iales de ex
ita
ión (Tef ) y an
huras equivalentes (ξt). La de-termina
ión de log g se realizó variando este parámetro durante el ajuste iterativode los modelos de forma que las abundan
ias obtenidas mediante las líneas FeI yFeII fuesen iguales. Las �guras 4.1 y 4.2 muestran las abundan
ias de FeI y FeII enfun
ión de la an
hura equivalente y del poten
ial de ex
ita
ión de 
ada línea de lasestrellas observadas. En la tabla 4.3 se presentan los resultados de la determina
iónde los parámetros físi
os fundamentales obtenidos. Los errores en la determina
ión134



4.2 Determina
ión de los parámetros atmosféri
os estelaresde Tef y log g se obtuvieron modi�
ando un parámetro 
ada vez hasta que se pro-du
ía una diferen
ia de 1σ en las abundan
ias obtenidas a partir del FeI y del FeIIo en la pendiente de las abundan
ias respe
to de los poten
iales de ex
ita
ión o lasan
huras equivalentes. El error en [Fe/H℄ se obtuvo sumando 
uadráti
amente σTef
,

σlogg y σrms. En los 
asos en que los valores de [Fe/H℄ obtenidos 
on FeI y FeII no seaniguales, se ha optado por 
onsiderar la 
orrespondiente a [FeII/H℄ al no en
ontrarse in-�uidas por efe
tos derivados del equilibrio térmi
o no lineal (NLTE ) (Rentzs
h-Holm,1996).
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4. DETERMINACIÓN DE PARÁMETROS FÍSICOS MEDIANTEESPECTROSCOPÍA

Figura 4.1: Abundan
ias medias de FeI (
ír
ulos simples) y FeII (
ír
ulos rojos) re-spe
to a la an
hura equivalente (paneles izquierdos) y el poten
ial de ex
ita
ión (panelesdere
hos) de las estrellas PDS 004 y BH Cep. La línea azul sólida es el ajuste lineal delos resultados de las abundan
ias obtenidas mediante las líneas de FeI. Las líneas azulesdis
ontinuas mar
an los niveles del 95% de 
on�anza del ajuste. La línea gris sólida esla 
orrespondiente a la metali
idad solar.
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4.2 Determina
ión de los parámetros atmosféri
os estelares

Figura 4.2: Igual que �gura 4.1, para las estrellas PX Vul y V1080 Tau (HD 283817).
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4. DETERMINACIÓN DE PARÁMETROS FÍSICOS MEDIANTEESPECTROSCOPÍATabla 4.3: Parámetros físi
os fundamentales y velo
idades de rota
ión proye
tadas delas estrellas Herbig Ae/Be: PX Vul, BH Cep, V1080 Tau y PDS 004Nombre Tef (K) Log g [Fe/H℄ vsini (km/s)PX Vul 6900 ± 400 4.08 ± 0.30 -0.52 ± 0.30 74 ± 1BH Cep 8000 ± 300 4.35 ± 0.30 0.87 ± 0.29 93 ± 8V1080 Tau 9000 ± 400 4.40 ± 0.40 0.79 ± 0.58 37 ± 6PDS 004 8000 ± 250 4.25 ± 0.20 -0.65 ± 0.22 80 ± 74.3 Compara
ión entre los resultados obtenidos mediantefotometría y espe
tros
opíaEn la �gura 4.3 se muestra la 
ompara
ión entre los resultados obtenidos para laTef , log g y [Fe/H℄ de las estrellas PX Vul, BH Cep y PDS 004 mediante la fo-tometría y la espe
tros
opía. Esta 
ompara
ión no ha sido realizada para el 
aso deV1080 Tau al no haber sido 
alibrada fotométri
amente por las razones expuestasanteriormente (ver Nota 3 de la tabla 4.1). El es
aso número de estrellas observadas
on ambos métodos (solo tres estrellas) no permite obtener ningún tipo de 
on
lusióna
er
a de los posibles errores sistemáti
os introdu
idos por la utiliza
ión de uno u otrométodo. Para el tratamiento riguroso de estos efe
tos sería ne
esario 
ontar 
on ungran número de estrellas observadas y analizadas mediante ambos métodos. Debidoal tiempo que 
onlleva un estudio en profundidad de estas 
ara
terísti
as, no ha sidoposible durante el trans
urso de esta tesis obtener todos los datos espe
tros
ópi
osne
esarios de las estrellas de la muestra. Queda así 
omo trabajo futuro, obtener estosdatos espe
tros
ópi
os y realizar esta 
ompara
ión 
on la inten
ión de determinar laexisten
ia de posibles 
orrela
iones entre los resultados obtenidos en la determina
iónde los parámetros físi
os mediante un método y otro en estrellas de este tipo.Sin embargo, sí es interesante en este punto ha
er una serie de 
omentarios a
er
ade las barras de error que se indi
an en la �gura 4.3. Las barras de error fotométri
asson los errores formales, teniendo en 
uenta que tenemos una pre
isión de 0.m01 enla determina
ión del enroje
imiento y de los índi
es fotométri
os ya desenroje
idos.Sin embargo, tanto el valor del desenroje
imiento 
omo el de los índi
es desenroje
i-dos pro
eden de unas 
alibra
iones (des
ritas en el 
apítulo anterior) realizadas sobreuna muestra de estrellas que no ne
esariamente tienen 
ará
ter PMS o son HerbigAe/Be. Como ya se ha 
omentado a lo largo de esta tesis, estas estrellas poseen, enmayor o menor medida, material 
ir
unestelar, produ
iendo in
ertidumbres en estosvalores y que dependen en 
ada 
aso de la 
antidad del material existente. Es más,estas in
ertidumbres dependen del tiempo y de la orienta
ión 
on la que se observala estrella. En general, en las estrellas PMS, el material 
ir
unestelar se en
uentrasituado en su mayoría en un dis
o alrededor de la estrella. Este dis
o, además deposeer una velo
idad de rota
ión, es en la mayoría de los 
asos inhomogéneo, de ahíque el enroje
imiento dependa del tiempo (y por tanto del momento en que se ob-serva la estrella), así 
omo del ángulo de observa
ión respe
to a este dis
o. Además deesto, algunas de estas estrellas siguen a
retando material de este dis
o produ
iendo en
iertos momentos un aumento en su a
tividad, 
on ex
esos puntuales en la región delultravioleta y, por 
onsiguiente, unos valores erróneos en los índi
es fotométri
os aso-
iados a esta banda. Por último, en algunos 
asos el Hidrógeno existente en los dis
os138



4.3 Compara
ión entre los resultados obtenidos mediante fotometría yespe
tros
opíade a
re
ión está lo su�
ientemente 
aliente 
omo para que la línea Hβ se en
uentreen emisión. Esto produ
e un rellenado de esta línea de absor
ión estelar, dando lugara que, aunque el índi
e fotométri
o β se halle libre de los problemas en 
uanto a lasin
ertidumbres en el desenroje
imiento (re
ordemos que se haya libre de este efe
to),su valor nos indique una temperatura efe
tiva o una luminosidad (según el 
aso en elque nos en
ontremos, ver 
apítulo anterior) diferentes a las que en realidad posee laestrella. Por lo tanto, las in
ertidumbres en los parámetros fundamentales obtenidosmediante fotometría de las estrellas PMS son, en realidad, mayores que los represen-tados por di
has barras de error y, desgra
iadamente, di�
ilmente 
uanti�
ables si noes a través de un estudio detallado del material 
ir
unestelar que rodea 
ada una delas estrellas en parti
ular.Aún así, la fotometría Strömgren-Crawford se presenta 
omo una muy buenaprimera aproxima
ión en la determina
ión de los parámetros físi
os fundamentales deeste tipo de estrellas, permitiéndonos obtener unos resultados bastante �ables a
er
ade estos parámetros mediante la utiliza
ión de teles
opios relativamente pequeños(ex
eptuando algunos 
asos en donde sí es 
ompletamente ne
esario un estudio es-pe
tros
ópi
o para su determina
ión). Es más, 
omo se ha expuesto en este mismo
apítulo, los parámetros físi
os obtenidos mediante fotometría son un buen punto departida para realizar un estudio más re�nado de los mismos mediante espe
tros dealta resolu
ión, fa
ilitando enormemente este pro
eso.
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4. DETERMINACIÓN DE PARÁMETROS FÍSICOS MEDIANTEESPECTROSCOPÍA
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Figura 4.3: Compara
ión de los resultados obtenidos en la determina
ión de los pará-metros físi
os de las estrellas PX Vul (
ruz), BH Cep (diamante) y PDS 004 (Cuadrado)mediante fotometría y espe
tros
opía. 140



Capı́tulo 5HD 34282: Estudio pulsa
ional ydetermina
ión de sus parámetros físi
osfundamentales5.1 Introdu

iónDurante el 
urso de una búsqueda sistemáti
a de pulsa
iones de 
orto período enestrellas Herbig Ae/Be llevada a 
abo en Enero-Febrero de 2004, se en
ontró que laestrella HD 34282 presentaba pulsa
iones tipo δ S
uti 
on al menos dos fre
uen
iasdistintas (ν1= 79.5 
/d y ν2= 71.3 
/d), siendo el periodo de la fre
uen
ia prin
ipal detan solo 18 minutos, el más 
orto 
ono
ido hasta la fe
ha para este tipo de variables(Amado et al., 2004). Estos autores realizaron un modelado preliminar que in
luíapredi

iones de inestabilidad y efe
tos rota
ionales, en
ontrando que tanto los mode-los de Se
uen
ia Prin
ipal 
omo los de Prese
uen
ia Prin
ipal, prede
ían la apari
iónde modos situados dentro del rango de 56 a 82 
/d 
orrespondientes a os
ila
iones deorden radial 
omprendidas entre n=6 y n=8. Sin embargo, la identi�
a
ión modalno resultó dis
riminante debido a las grandes barras de error que propor
ionaban losdatos, por lo que todos los posibles modos, tanto radiales 
omo no radiales hasta l=3resultaban 
ompatibles 
on las observa
iones.5.2 Observa
ionesCon el �n de realizar un estudio más detallado del 
omportamiento pulsa
ional deHD 34282, se llevó a 
abo una 
ampaña 
oordinada de fotometría entre los mesesde Noviembre de 2004 y Enero de 2005 en tres observatorios diferentes: el Obser-vatorio de Sierra Nevada (OSN), España, usando el teles
opio T90 y el fotómetromulti
anal Strömgren; el 75
m-Automati
 Photoele
tri
 Teles
ope (APT), operadopor la Universidad de Viena en el Observatorio de Fairborn (Estados Unidos) y 
om-puesto por un fotómetro mono
anal; y el Sobaeksan Opti
al Astronomy Observatory(SOAO), Corea del Sur, utilizando un teles
opio de 61 
m 
on 
ámara CCD a
oplada.Tres años más tarde, durante los meses de Noviembre, Di
iembre y Enero de 2007-2008, se llevó a 
abo otra 
ampaña 
oordinada. En este 
aso, úni
amente parti
iparonlos observatorios OSN y APT. Esta 
ampaña fue simultánea a las observa
iones rea-141



5. HD 34282: ESTUDIO PULSACIONAL Y DETERMINACIÓN DESUS PARÁMETROS FÍSICOS FUNDAMENTALESTabla 5.1: Observatorios parti
ipantes e instrumenta
ión. Dete
tores: PMT = foto-multipli
ador de 
anal úni
o; Sim = espe
trofotómetro simultáneo.Año Observatorio Periodo Teles
opio Dete
tor Bandas No
hes Horas Puntos2004 OSN Ene.-Feb. 90 
m Sim uvby 4 14.7 2882004/05 OSN Nov.-Ene. 90 
m Sim uvby 16 73.8 15802004 APT Nov. 75 
m PMT vy 10 64.6 11642004 SOAO Nov. 61 
m CCD V,I 5 28.6 5622007/08 OSN Nov.-Ene. 90 
m Sim uvby 10 21.5 6772007 APT Di
. 75 
m PMT vy 7 41.4 518Tabla 5.2: HD34282 y estrellas de 
ompara
ión. Referen
ias: 1) Amado et al. (2004),2) Hau
k & Mermilliod (1998)Objeto V Tipo Espe
tral b-y m1 
1 β Ref.(mag) (mag) (mag) (mag)HD34282 9.87 A0 0.126 0.174 1.001 2.918 1C1=HD 33948 6.4 B5V -0.058 0.110 0.406 2.720 2C2=HD 34086 7.4 F0 0.216 0.149 0.648 2.720 2C3=SAO 131876 8.22 A0 - - - 2.913 2lizadas por el teles
opio espa
ial MOST (Mi
rovariability and Os
illations of STars;Walker et al., 2003) y a una no
he de observa
ión 
on el espe
trógrafo de alta reso-lu
ión UVES (Ultraviolet and Visual E
helle Spe
trograph) situado en el VLT (VeryLarge Teles
ope), Chile.En total, se obtuvieron 245 horas de datos útiles en 52 no
hes situadas en unintervalo temporal de 1486 días. Los detalles a
er
a de los observatorios y la ins-trumenta
ión utilizada se resumen en la tabla 5.1. Como se puede observar, seutilizaron diferentes dete
tores y �ltros. La mayoría de los datos fueron obtenidosrealizando observa
iones simultáneas en las 
uatro bandas uvby de Strömgren 
on elfotómetro multi
anal situado en el teles
opio T90 del OSN (ver Capítulo 2, se

ión2.1.a y 2.1.b). Este tipo de fotómetros, no solamente permiten realizar observa
iones
on una mayor velo
idad respe
to a los fotómetros mono
anales, sino que permitenobtener una mayor pre
isión en las mismas. Como apuntan Grønbe
h et al. (1976),Olsen (1983) y S
huster & Nissen (1988), los índi
es de 
olor obtenidos mediante ob-serva
iones simultáneas realizadas 
on un fotómetro multi
anal están prá
ti
amenteexentas de efe
tos atmosféri
os 
omo son las turbulen
ias y los pequeños 
ambios en latransparen
ia, así 
omo el he
ho de evitar problemas de interpola
ión. Es más, parala determina
ión de las diferen
ias temporales y las rela
iones entre las amplitudes,el he
ho de que las observa
iones sean simultáneas en todas las bandas supone unaventaja muy importante en este tipo de estudios. Aparte de los datos obtenidos desdeel OSN, también se realizaron observa
iones en las bandas vy de Strömgren 
on elfotómetro de mono
anal del APT y en los �ltros VI de Johnson-Cousins 
on la CCDa
oplada al teles
opio de 61 
m de SOAO.En 
uanto a la sele

ión de las estrellas de 
ompara
ión y 
hequeo (tabla 5.2),se utilizaron los 
riterios tradi
ionales de proximidad y similitud en brillo y tipos es-142



5.2 Observa
iones

Figura 5.1: Panel izquierdo: Periodogramas de C2=HD 34086 (arriba) y C3=SAO131876 (abajo) en la banda v de Strömgren. Panel dere
ho: Lo
aliza
ión de HD 34282(
ir
ulo sólido) y C2=HD 34086 (estrella) en el diagrama H-R. Los límites de la regiónde inestabilidad de las δ S
uti (líneas solidas) están tomadas de Rodríguez & Breger(2001) así 
omo la posi
ión de las estrellas δ S
uti y γ Doradus (
ir
ulos hue
os) que semuestran. Los límites de la región de inestabilidad de las γ Doradus (líneas a trazos)están tomadas de Handler & Shobbrook (2002).pe
trales. Ini
ialmente, se sele

ionaron úni
amente las estrellas C1= HD 33948 yC2= HD 34086. Sin embargo, después de algunas no
hes, los 
ambios de luminosi-dad en C2 fueron evidentes, mostrando periodi
idades de unas 12 horas, más largasde las esperadas para un pulsador tipo δ S
uti. De esta forma, se sele

ionó unater
era estrella de 
hequeo C3= SAO 131786, que fue inmediatamente in
luida enla se
uen
ia observa
ional 
on la inten
ión de 
omprobar di
has varia
iones. Final-mente, estas fueron 
on�rmadas 
omo se apre
ia en la �gura 5.1 (panel izquierdo),donde se muestran los periodogramas de ambas estrellas 
orrespondientes al �ltro vde Strömgren. Los resultados obtenidos en los análisis de fre
uen
ias en las 
uatrobandas uvby de Strömgren, revelan que C2 es una nueva pulsante multiperiódi
a detipo γ Doradus 
on al menos tres modos de pulsa
ión ex
itados, 
orrespondientes alos pi
os f1= 2.15, f2= 2.03 y f3= 1.07 
/d. Es más, la naturaleza γ Doradus deC2 también es 
on�rmada por los índi
es fotométri
os que la situan, utilizando las
alibra
iones disponibles en la literatura para el 
aso de fotometría uvbyβ (Rodríguez& Breger, 2001), en la región del diagrama H-R 
orrespondiente a una pulsa
ión tipo
γ Doradus (�gura 5.1, panel dere
ho). Además, los índi
es fotométri
os indi
an unaligera de�
ien
ia en metales ([Fe/H℄ = -0.21±0.10), 
ara
terísti
a de este tipo de va-riables (Fig.3 de Handler, 1999).Los tiempos de integra
ión de HD 34282 en las observa
iones realizadas en el OSNfueron típi
amente de 60 segundos, de a
uerdo 
on la instrumenta
ión utilizada y lamagnitud de la estrella (V= 9.m87). En el 
aso de las estrellas de 
ompara
ión y
hequeo, C1, C2 y C3, los tiempos de integra
ión fueron típi
amente de 30 segundos.Esto nos propor
ionó para el 
aso de la estrella más débil, HD 34282, un error internomejor que 0.m007 para la banda u o de 0.m002 para el 
aso de la banda b de Strömgren.En general, la se
uen
ia de observa
ión fue Cielo-C1-C2-Var-C1-Var-C1-Var parael 
aso de la 
ampaña de 2004/05 en el OSN. Sin embargo, en la 
ampaña del 2007/08en el mismo observatorio, el número de toma de puntos para el 
aso de HD 34282 se143



5. HD 34282: ESTUDIO PULSACIONAL Y DETERMINACIÓN DESUS PARÁMETROS FÍSICOS FUNDAMENTALES
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Figura 5.2: Varia
iones irregulares de HD 34282 debido a su 
ará
ter PMS.aumentó al doble debido al periodo extremadamente 
orto que presenta su pulsa
ión,mejorando así el muestreo. Las 
orre

iones de extin
ión se basaron en los 
oe�
ientesde 
ada no
he 
al
ulados a partir de C1. Las diferen
ias de magnitud se obtuvieronrespe
to de C1 mediante interpola
ión lineal.Las diferen
ias en magnitudes instrumentales fueron transformadas al sistemauvby estándar siguiendo el pro
edimiento des
rito por Rodriguez et al. (1997). Deeste modo, las diferen
ias en magnitud resultantes para la banda y de Strömgren sepueden 
onsiderar idénti
as a las diferen
ias de magnitud en el sistema fotométri
o Vde Johnson-Cousins. Como 
onse
uen
ia, las diferentes series temporales obtenidasen las bandas V e y pueden alinearse dire
tamente 
on el �n de obtener una serietemporal más larga y homogénea, siendo prá
ti
amente despre
iables las diferen
iasdebidas a la utiliza
ión de distintos sistemas fotométri
os. Esto también es 
ierto,para el 
aso de los datos obtenidos en la banda v de Strömgren en el OSN y en elAPT.Por último, en la �gura 5.2 se muestran las varia
iones irregulares de HD 34282144



5.3 Análisis de fre
uen
ias

Figura 5.3: Ventanas espe
trales de HD 34282 
orrespondientes al 
onjunto de datosen el �ltro y=V pro
edente del OSN (panel superior) y al 
onjunto de datos 
ompleto(OSN+APT+SOAO), obtenidos en 2004.debido a su 
ará
ter PMS. La razón de esta variabilidad fotométri
a, 
on es
alas tem-porales de semanas, se debe fundamentalmente a 
ambios graduales en la extin
ión
ir
unestelar. Sin embargo, en el 
aso de las varia
iones de baja amplitud (< 0.m5)y es
alas temporales entre horas y días, la razón prin
ipal se debe a la a
tividad 
ro-mosféri
a o fotosféri
a de la propia estrella (Herbst, 1994; Catala et al., 1993; Davieset al., 1990).Antes de realizar el análisis de fre
uen
ias, esta variabilidad fue eliminada de losdatos ajustando un polinomio de Legendre de orden bajo. Los residuos de este ajustefueron utilizados para el estudio del 
omportamiento pulsa
ional de HD 34282 que sedetalla a 
ontinua
ión.5.3 Análisis de fre
uen
iasComo se ha 
omentado en la se

ión anterior, tras eliminar las varia
iones irregu-lares de larga es
ala temporal de la estrella (debido a su 
ará
ter PMS), se llevó a
abo el análisis de fre
uen
ias sobre los residuos 
on el �n de estudiar el 
ompor-tamiento pulsa
ional de HD 34282. Este estudio fue realizado utilizando el paquetede software PERIOD04 (Lenz & Breger, 2005). Como ya se ha des
rito en el Capí-tulo 2, PERIOD04 realiza un análisis de Fourier junto 
on algoritmos de ajuste demínimos 
uadrados, 
on el objetivo de extraer la mejor solu
ión de fre
uen
ias queajuste las 
urvas de luz observadas. Cuando un pi
o apare
e 
omo signi�
ativo enlos periodogramas, este y todos los pi
os previamente dete
tados son optimizados si-multáneamente y extraidos de los datos junto 
on las 
orrespondientes amplitudes yfases que minimizen los residuos. De esta forma, el método no depende de su
esivospreblanqueados (prewhithening) de los datos.El análisis de los datos �nalizó 
uando ninguno de los nuevos pi
os que apare
íanen los periodogramas era 
onsiderado 
omo formalmente signi�
ativo. Siguiendo a145



5. HD 34282: ESTUDIO PULSACIONAL Y DETERMINACIÓN DESUS PARÁMETROS FÍSICOS FUNDAMENTALESBreger et al. (1999), un pi
o es 
onsiderado 
omo signi�
ativo 
uando el 
on
iente dela amplitud señal a ruido (S/R) es mayor que 4.0 para fre
uen
ias independientes omayor que 3.5 para el 
aso de armóni
os o 
ombina
iones de fre
uen
ias. Una vezque todos los pi
os signi�
ativos han sido extraidos de los periodogramas, el nivelde ruido fue 
al
ulado sobre los residuos. Esto se realizó mediante el promediado delas amplitudes de los residuos en 
ajas de 5 
/d alrededor de 
ada fre
uen
ia dete
tada.Con el �n de realizar el análisis lo más 
onsistente posible, se 
onsideraron úni
a-mente las 
ontribu
iones más �ables a los datos pro
edentes de las distintas 
ampañasde observa
ión. De esta forma, los datos en la banda y de Strömgren re
ogidos en2004 desde el OSN y el APT, junto 
on aquellos datos re
ogidos en el �ltro V deJohnson desde el SOAO, 
onstituyen un 
onjunto 
ompleto de datos formado por3407 puntos obtenidos a lo largo de 170 horas de observa
ión en 32 no
hes repartidasa lo largo de un intervalo temporal de 353 días (desde Enero de 2004 a Enero de2005). Esto redu
e en gran medida la poten
ia de los alias diarios (1 
/d) del 89%(
uando solo se 
onsideran los datos pro
edentes del OSN en 2004) al 44% (
uandose 
onsidera el 
onjunto 
ompleto), permitiéndonos obtener una mejor identi�
a
iónde los pi
os verdaderos en los periodogramas 
omo puede apre
iarse en la �gura 5.3.Esto es espe
ialmente importante en este estudio, debido al 
omportamiento pul-sa
ional tan 
omplejo que presenta HD 34282 y a la existen
ia de pares de pi
osintrínse
os separados por múltiplos 
er
anos de 1 
/d. Aún así, 
ontábamos 
on laventaja de poder 
ontrastar nuestros resultados 
on los datos obtenidos por el satéliteespa
ial MOST. Estos datos fueron re
ogidos mediante observa
iones 
ontinuas a lolargo de un mes (4/Di
/2007 hasta 4/Ene/2008) y simultáneamente a nuestra 
am-paña desde tierra del año 2007, no existiendo en este 
aso la poten
ia de los alias de1 
/d. Sin embargo, en el 
aso de MOST, dado que el periodo orbital del satélite esde 101.413 min, es de
ir, fsat= 14.199 
/d, en los periodogramas apare
en pi
os depoten
ia 
orrespondientes tanto a di
ha fre
uen
ia fsat, 
omo a sus armóni
os o alias.Previamente a nuestro análisis de fre
uen
ias, 
ada 
ontribu
ión individual fueinvestigada en profundidad para evitar malas interpreta
iones en nuestros resultados�nales, produ
to de errores pro
edentes de algún sub
onjunto de datos en parti
u-lar. Esto fue realizado 
on el objetivo de obtener un 
onjunto de datos �nal, lo máshomogéneo posible. De esta manera, los puntos impre
isos fueron eliminados de las
urvas de luz junto 
on algunas po
as no
hes de muy baja 
alidad fotométri
a.En prin
ipio, úni
amente se 
onsideraron los datos del OSN obtenidos en 2004para realizar el análisis de fre
uen
ias. Como es normal, 
uando se utiliza la fo-tometría uvby para estudiar el 
ontenido pulsa
ional de estrellas de tipo A-F, losdatos obtenidos en las bandas vb son los primeros en analizarse, ya que tanto la am-plitud 
omo la intensidad en luminosidad en esas bandas son mayores y por tanto, lapre
isión es mejor y los resultados más �ables.De he
ho, los resultados obtenidos en estas dos bandas se en
uentran en muybuen a
uerdo, apare
iendo un primer 
onjunto de pi
os signi�
ativos (10 pi
os) muysimilares a los que se muestran en la tabla 5.3. Sin embargo, algunos pi
os apare
en
omo alias diarios y no 
omo pi
os verdaderos. Parti
ularmente interesante es el 
asode pi
o de baja amplitud f12 = 53.43 
/d que apare
e 
omo un pi
o signi�
ativo (S/N= 4.2) en el 
onjunto de datos del OSN de 2004 en la banda v debido al bajo nivel146



5.3 Análisis de fre
uen
ias

Figura 5.4: Espe
tro de amplitudes de HD 34282 
orrespondientes al año 2004 y bandav, en diferentes fases de nuestro análisis de fre
uen
ias.
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5. HD 34282: ESTUDIO PULSACIONAL Y DETERMINACIÓN DESUS PARÁMETROS FÍSICOS FUNDAMENTALESTabla 5.3: Resultados de los análisis de fre
uen
ias realizados sobre los 
onjuntosde datos obtenidos en la 
ampaña de observa
ión de 2004, �ltro v (OSN+APT) y �ltroy=V (OSN+APT+SOAO).MOST ha
e referen
ia a fre
uen
ias obtenidas por el satéliteespa
ial en 2007. S/R indi
a las rela
iones amplitud ruido. Las desvia
iones estándarde los residuos son de 7.0 mmag tanto en la banda v 
omo en la banda y. Notas: a)f4 no es dete
tada 
on los datos de MOST (ver texto), b) Pi
os dete
tados por MOSTpero no por los datos de tierra de 2004 (F10=57.058 
d−1 sí es dete
tada en 2007; vertabla 5.4), 
) F2-F5≃F6-F7≃0.06 
d−1, d) F1-F2≃F11-F10≃F15-F9≃F7-F13≃4.0 
d−1,e) F9-F11≃F10-F14≃3.64 
d−1

v y MOSTFre
uen
ia A S/R Fre
uen
ia A S/R Fre
uen
ia A S/R Notas(
d−1) (mmag) (
d−1) (mmag) (
d−1) (mmag)
±0.19 ±0.17f1=79.4196 6.23 22.3 f1=79.4197 5.38 24.0 F1=79.421 5.76 64.0 d1 1f2=75.4149 5.80 20.0 f2=75.4149 4.97 21.9 F2=75.415 3.29 36.6 
,d1 1f3=79.2527 3.69 11.4 f3=79.2526 3.33 14.9 F3=79.251 3.24 36.01 1f4=71.9680 2.82 9.4 f4=71.9678 2.13 9.7 - - - a1 2f5=71.5849 3.08 9.9 f5=71.5882 2.80 12.5 F6=71.592 1.45 16.1 
1 1f6=68.1489 2.86 9.3 f6=68.1489 2.29 10.0 F8=68.151 1.32 14.71 2f7=75.8646 2.33 8.0 f7=75.8578 1.74 7.8 F4=75.862 2.28 25.32 3f8=71.5305 2.20 7.1 f8=71.5306 1.93 8.6 F7=71.532 1.49 16.6 
,d2 2f9=75.3657 1.50 5.2 f9=75.3661 1.27 5.6 F5=75.357 2.14 23.8 
3 3f10=67.7851 1.30 4.4 f10=67.7851 0.81 3.6 F12=67.784 0.67 7.43 4f11=64.6764 1.20 4.5 f11=64.6770 1.12 4.6 F9=64.694 0.94 10.4 d,e3 3f12=53.4305 0.71 3.0 f12=53.4283 0.77 4.1 F14=53.430 0.46 5.1 e4 4 F10=57.058 0.83 9.2 b,d,eF11=61.054 0.66 7.3 b,d,eF13=67.537 0.56 6.2 b,dF15=68.669 0.38 4.2 b,dde ruido blan
o en la región en donde se en
uentra situada di
ha fre
uen
ia. Sin em-bargo, su signi�
an
ia pare
e algo impre
isa en la tabla 5.3 debido a la 
ontribu
iónligeramente más ruidosa de los datos pro
edentes del APT. Aún así, 
ono
íamos deantemano que di
ho pi
o era real e intrínse
o de la estrella gra
ias a los resultadosobtenidos por el 
onjunto de datos obtenido 
on MOST, aunque 
omo veremos másadelante, este pi
o vuelve a 
on�rmarse 
on nuestros datos re
ogidos en 2007.
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5.4 Resultados del 
omportamiento pulsa
ional de HD 34282

Figura 5.5: Panel superior: espe
tro de amplitudes en la banda v de los residuos
orrespondientes a los datos de 2007 tras restar el 
onjunto de 12 fre
uen
ias que semuestran en la tabla 5.4 . El pi
o f13= 57.0595 
/d es 
laramente visible. Panel inferior:residuos tras extraer f13.5.4 Resultados del 
omportamiento pulsa
ional de HD34282La tabla 5.3 muestra los resultados del análisis de fre
uen
ias 
uando este se apli
asobre el 
onjunto total de datos obtenidos en 2004 en las bandas v e y. Los resultadosobtenidos en 
ada banda están en muy buen a
uerdo entre sí, dete
tándose un 
on-junto de 12 pi
os signi�
ativos. Ninguno de ellos 
orresponde a una 
ombina
ión delos demás, aunque pare
e que existen algunos patrones para el 
aso de algunos paresde pi
os 
omo se indi
a en las notas de la tabla. Las barras de error de la tabla 5.3,son barras de error formales pro
edentes del ajuste múltiple no lineal de mínimos
uadrados de las fre
uen
ias a los datos. Estas barras de error son muy similares alas que se obtendrían analíti
amente mediante la apli
a
ión de las fórmulas de Mont-gomery & Odonoghue (1999).La última parte de la tabla muestra los resultados obtenidos por Casey et al.(2012, en prepara
ión) a partir del 
onjunto de datos obtenidos por MOST. Comose observa, todos los pi
os dete
tados son 
on�rmados por MOST. La úni
a ex
ep-
ión es el pi
o f4= 71.9680 
/d. Este pi
o no es dete
tado en el 
onjunto de datosde MOST debido muy probablemente a que se en
uentra muy 
er
a del alias de 1
/d del armóni
o 5 (70.995 
/d) de fsat. El tiempo total de observa
ión 
ontinua deMOST sobre HD 34282 es de tan solo 29.7 días, lo que equivale a una resolu
ión deRayleigh de fre
uen
ias de tan solo (1/∆T)= 0.034 
/d.Como se apre
ia en la tabla 5.3, 
uatro pi
os (F10, F11, F13 y F15), apare
en 
omopi
os signi�
ativos en el 
onjunto de datos de MOST, pero no así en nuestro 
onjuntode datos del 2004 desde tierra. Aun así, el pi
o F10= 57.058 
/d apare
e 
laramenteen nuestro 
onjunto de datos del 2007 
omo se apre
ia en la tabla 5.4. Es evidenteque este modo aumenta en gran medida su amplitud en 2007 respe
to al año 2004.149



5. HD 34282: ESTUDIO PULSACIONAL Y DETERMINACIÓN DESUS PARÁMETROS FÍSICOS FUNDAMENTALESLa �gura 5.4 muestra nuestra investiga
ión del 
ontenido de fre
uen
ias en dife-rentes etapas. Cuando los 12 pi
os son retirados de los periodogramas, quedan aúnunos po
os pi
os en los residuos situados sobre la región de las fre
uen
ias de interés(los mayores son f13= 62.64, f14= 58.58, f15= 40.36 y f16= 47.46 
/d, 
on amplitudesde 0.91, 0.87, 0.74 y 0.71 mmag, y valores de S/N de 3.6, 3.5, 3.4 y 3.4, respe
ti-vamente). Ninguno de ellos apare
e 
omo signi�
ativo ni apare
e en el análisis defre
uen
ias realizado sobre los datos de MOST. Sin embargo, hay que resaltar que f13y f16 pare
en estar presentes también en nuestro 
onjunto de datos de tierra de 2007.La �gura 5.6 muestra las 
urvas de luz de HD 34282 obtenidas en 2004 en la bandav junto 
on la solu
ión del ajuste de Fourier. Como puede apre
iarse, las 
urvas deluz sintéti
as ajustan muy satisfa
toriamente las observa
iones.La tabla 5.4 muestra los resultados del análisis de fre
uen
ias 
uando se apli
asobre los datos obtenidos en 2007 en las bandas vy. Como se puede observar, losresultados son 
ompletamente 
onsistentes 
on los obtenidos en 2004. Todas las fre-
uen
ias dete
tadas en 2004 se dete
tan en 2007. La fre
uen
ia f4= 71.97 
/d tambiénestá presente, pero 
on una amplitud menor que en 2004. Es más, algunos otros mo-dos ex
itados también 
ambian en amplitud entre 2004 y 2007. Los 
ambios másdesta
ados pueden resumirse en: a) los dos pi
os prin
ipales f1 y f2 inter
ambian su
omportamiento en amplitudes, es de
ir, la amplitud de f1 
re
e mientras que la def2 disminuye, b) las amplitudes de f5 y f6 
laramente disminuyen, mientras que 
) lasamplitudes de f7 y f9 se in
rementan 
onsiderablemente en 2007. Hay que señalar queesas dos fre
uen
ias 
orresponden a las fre
uen
ias F4 y F5 dete
tadas por MOST en2007.Por otra parte, 
uando la solu
ión de 12 fre
uen
ias de la tabla 5.4 es extraída delos periodogramas, un nuevo pi
o f13= 57.0595 
/d es 
laramente visible en el espe
trode amplitud de los residuos. Esto se muestra en el panel superior de la �gura 5.5.Este pi
o es también dete
tado en los datos de MOST 
omo F10= 57.058 
/d, 
omose 
omentó anteriormente. Para terminar, 
uando el 
onjunto de las 13 fre
uen
iases retirado de los periodogramas, no queda ningún pi
o signi�
ativo en la zona delas fre
uen
ias de interés. Es interesante desta
ar que de los dos pi
os que quedan,uno en 60.64 
/d (
on A= 0.94 mmag, S/N= 3.2) y el otro en 46.35 
/d (A= 0.74mmag, S/R= 3.2), el primero pare
e ser un alias del pi
o f13= 62.64 
/d presente en el
onjunto de datos de 2004 mientras que el segundo pare
e en
ontrarse rela
ionado 
onel pi
o f16= 47.46 
/d en
ontrado entre los residuos del 
onjunto de datos del mismoaño. En 
uanto al pi
o situado en 57.0595 
/d, 
uando investigamos en profundidadlos residuos de los datos de 2004, podemos dete
tarlo 
omo un pi
o aislado, pero 
onuna amplitud de tan solo 0.50 mmag. Esto, por tanto, 
on�rma el gran 
ambio enamplitud que experimenta este modo entre los años 2004 y 2007.
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5.4 Resultados del 
omportamiento pulsa
ional de HD 34282

Figura 5.6: Curvas de luz en la banda v obtenidas en 2004 y ajuste de Fourier utilizandola solu
ión de 12 fre
uen
ias de la tabla la tabla 5.3. Puntos rojos: Datos OSN; Cír
ulosazules: Datos APT.
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5. HD 34282: ESTUDIO PULSACIONAL Y DETERMINACIÓN DESUS PARÁMETROS FÍSICOS FUNDAMENTALESTabla 5.4: Resultados del análisis de fre
uen
ias realizado sobre los datos obtenidos enla 
ampaña de observa
ión de 2007 (OSN + APT). S/R indi
a las rela
iones de amplitudseñal/ruido. Las desvia
iones estándar de los residuos son de 4.5 mmag en la banda v y4.8 mmag en la banda y
v yFre
uen
ia A S/R Fre
uen
ia A S/R(
d−1) (mmag) (
d−1) (mmag)
±0.26 ±0.29f1=79.4223 7.64 33.1 f1=79.4225 6.42 25.13 4f2=75.4149 4.12 16.6 f2=75.4175 3.38 11.96 8f3=79.2510 3.67 16.1 f3=79.2519 3.49 13.96 7f4=71.9718 2.06 7.8 f4=71.9718 1.41 4.711 17f5=71.5883 2.57 9.3 f5=71.5910 2.48 8.59 11f6=68.1502 1.98 7.0 f6=68.1496 1.13 3.911 20f7=75.8636 3.18 12.8 f7=75.8647 2.76 9.77 9f8=71.5315 2.37 8.6 f8=71.5265 0.98 3.410 28f9=75.3545 2.59 10.3 f9=75.3583 1.88 6.510 15f10=67.7948 1.07 3.5 f10=67.7906 1.16 3.720 19f11=64.6731 1.39 4.1 f11=64.6752 1.19 3.815 19f12=53.4242 1.03 3.6 f12=53.4249 0.69 2.520 31f13=57.0595 1.57 5.8 f13=57.0642 1.31 4.713 175.5 Determina
ión de los parámetros físi
os 
on espe
-tros
opía de alta resolu
iónEn esta se

ión vamos a des
ribir la determina
ión de los parámetros físi
os (Tef ,log g y [Fe/H℄) de HD 34282 utilizando los datos de espe
tros
opía de alta resolu
iónobtenidos 
on el espe
trógrafo UVES del VLT la no
he del 28 de Di
iembre de 2007.Estas observa
iones se realizaron en el modo DICROIC1 de forma que se pudieseutilizar tanto la parte azul 
omo la parte roja del espe
tro. El rango azul del dete
tor
ubre la región situada entre los 3260-4450 Å, mientras que el rango rojo se en
uentraentre los 4760-6840 Å, 
on un pequeño hue
o en las longitudes de onda 
entrales deeste rango. Una rendija de an
hura 1.0�, propor
iona un poder de resolu
ión de R ∼40000. Cer
a de 7.5 horas de observa
ión 
ontinua permitieron obtener 165 espe
trosde alta resolu
ión de HD 34282 
on una S/R ∼ 120 para 
ada espe
tro individual.Para la redu

ión de los datos se utilizó el sofware propio de redu

ión de datos(pipeline) de UVES.Para la determina
ión de los parámetros físi
os y velo
idad de rota
ión proye
tadavsini de HD34282 se han seguido los mismos pro
edimientos y 
riterios des
ritos enel Capítulo 4. En la tabla 5.5 se muestran las líneas sele

ionadas en este 
aso parala determina
ión de vsini y el valor obtenido para 
ada una de ellas.Teniendo en 
uenta el rango espe
tral del que disponíamos en nuestras observa-152



5.5 Determina
ión de los parámetros físi
os 
on espe
tros
opía de altaresolu
iónTabla 5.5: Velo
idad de rota
ión de HD 34282.Línea λ (Å) vsini (km/s)FeII 5018.44 102.4MgI 5183.60 104.9FeII 5197.58 110.1FeI 5269.54 107.7FeII 5276.00 110.0FeII 5316.61 111.7
iones (5000-5600 Å) y el problema ya 
omentado del fuerte ensan
hamiento rota
ionalde la líneas, las líneas utilizadas para determinar los parámetros físi
os de HD 34282fueron también en este 
aso las líneas de FeI y FeII. De nuevo, el 
riterio de sele

iónde estas líneas fue el anteriormente utilizado en el Capítulo 4, es de
ir, líneas lo másaisladas posibles y 
on intensidades mayores que el 75% respe
to a las líneas ve
inas.Siguiendo este 
riterio, úni
amente fue posible sele

ionar 6 líneas de FeI y 7 de FeIIpara la determina
ión de los parámetros físi
os de HD34282.La �gura 5.7 muestra las abundan
ias de FeI y FeII en fun
ión de la an
huraequivalente y del poten
ial de ex
ita
ión de 
ada línea. Los dos paneles superioresmuestran los parámetros que: a) minimizan las 
orrela
iones de las an
huras equiva-lentes y los poten
iales de ex
ita
ión de las líneas de FeI respe
to de las abundan
iasmedias y b) obtienen las mismas abundan
ias medias a través de las líneas de FeI yFeII. Los paneles 
entrales muestran 
omo una disminu
ión de 0.4 dex en el valor delog g produ
e una dis
repan
ia signi�
ativa en las abundan
ias medias de FeI y FeII.En los paneles inferiores la Tef es in
rementada en 800K, dando lugar a una 
lara
orrela
ión de las an
huras equivalentes de las líneas de FeI 
on las abundan
ias y unadis
repan
ia en las abundan
ias medias 
al
uladas a partir del Fe neutro e ionizado.En todos estos 
asos, se adoptó un valor medio de la mi
roturbulen
ia vmic= 2 km/sya que el efe
to que este produ
e en el ensan
hamiento de las líneas es despre
iableen 
ompara
ión 
on el ensan
hamiento rota
ional.La tabla 5.6 muestra los parámetros físi
os fundamentales de HD 34282 obtenidosen este estudio. Los errores internos en la determina
ión de los parámetros fueron
al
ulados de la misma manera que la des
rita en el 
apítulo anterior. En la �gura 5.8se muestra una 
ompara
ión entre el espe
tro observado de HD 34282 y el espe
trosintéti
o generado 
on VWA 
on los parámetros físi
os que se indi
an en la Tabla1.10, para la región espe
tral situada entre los 5000-5040 Å. Los resultados obtenidosen la determina
ión de los parámetros físi
os se en
uentran en perfe
to a
uerdo 
onlos ya obtenidos por Merín et al. (2004), 
on�rmando sus resultados (ver tabla 5.6).HD 34282 apare
e así 
omo una estrella de tipo espe
tral A temprano, muy 
er
anaa la Se
uen
ia Prin
ipal y 
on metali
idad subsolar. Estos resultados son muy sa-tisfa
torios a pesar de las in
ertidumbres relativamente altas en la determina
ión delos parámetros físi
os. Sin embargo, teniendo en 
uenta los problemas ya 
omentadospara la determina
ión de los parámetros físi
os de este tipo de estrellas (determina
ióndel nivel de 
ontinuo y efe
tos de ensan
hamiento rota
ional) estas in
ertidumbres sonmuy similares a las in
ertidumbres típi
as obtenidas en otros estudios para este tipode estrellas. 153



5. HD 34282: ESTUDIO PULSACIONAL Y DETERMINACIÓN DESUS PARÁMETROS FÍSICOS FUNDAMENTALES

Figura 5.7: Abundan
ias medias de FeI (
ír
ulos hue
os) y FeII (
ír
ulos sólidos ro-jos) respe
to a la an
hura equivalente (paneles izquierdos) y el poten
ial de ex
ita
ión(paneles dere
hos) para diferentes 
onjuntos de parámetros. La línea horizontal es la
orrespondiente a la metali
idad solar.

Figura 5.8: Compara
ión entre el espe
tro observado (linea negra 
ontinua) de HD34282 y el espe
tro sintéti
o generado 
on VWA (línea a trazos azul) 
on los parámetrosfísi
os que se indi
an en la tabla 5.6 para la región espe
tral situada entre los 5000-5040Å.
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5.6 Con
lusionesTabla 5.6: Parámetros físi
os fundamentales de HD 34282HD34282 Merín et al. (2004)Tef 8625 ± 300 K 8625 ± 250 KLog g 4.4 ± 0.2 dex 4.20 ± 0.20 dexFe/H -0.76 ± 0.18 dex -0.80 ± 0.10 dexvsini 107.8 ± 3.55 km/s 110 ± 10 km/s5.6 Con
lusionesPor primera vez se ha llevado a 
abo, 
onjunta y simultáneamente, un estudio defotometría de alta pre
isión basada en datos espa
iales (MOST) y observa
iones fo-tométri
as y espe
tros
ópi
as desde tierra para el 
aso de una estrella PMS δ S
uti.Se ha realizado un detallado análisis de fre
uen
ias de los datos obtenidos desdediferentes observatorios situados en tierra en su
esivas 
ampañas de observa
ión du-rante los años 2004 y 2007. Los resultados de este análisis están en muy buen a
uerdo
on los obtenidos 
on los datos re
ogidos por el satélite MOST de forma simultáneaen el año 2007. La mayoría de las fre
uen
ias en
ontradas por MOST han sido 
on-�rmadas por las observa
iones realizadas desde tierra. Es más, un pi
o signi�
ativo
orrespondiente a la fre
uen
ia f4= 71.9680 
/d, ha sido dete
tado úni
amente enlos 
onjuntos de datos obtenidos desde tierra. Este pi
o probablemente no ha sidodete
tado en el 
onjunto de datos del satélite debido a que se en
uentra muy 
er
a deun armóni
o de su fre
uen
ia orbital (fsat= 14.199 
/d). Por otra parte, unos po
ospi
os sospe
hosos pare
en quedar aún entre los residuos del análisis de fre
uen
ias,por debajo del nivel formal de signi�
an
ia (S/R= 4.0) 
uya vera
idad ha sido dis
u-tida.Los resultados obtenidos 
on este estudio pulsa
ional de HD 34282 muestranalgunos resultados muy interesantes a
er
a del 
omportamiento pulsa
ional de lamisma. Así, se ha en
ontrado que varios de los modos ex
itados muestran varia
ionesde amplitud entre las 
ampañas de observa
ión realizadas los años 2004 y 2007. Enparti
ular, uno de los pi
os f13= 57.0595 
/d, apare
e en nuestras observa
iones deTierra de 2007, 
on�rmando los resultados de MOST de ese mismo año, pero noapare
e signi�
ativo en los datos de Tierra obtenidos en 2004. Además, en la lista defre
uen
ias dete
tadas (ver tabla 5.3) observamos patrones de 
ondu
ta en 
uanto alespa
iado entre pares de fre
uen
ias. El más signi�
ativo es aquel en que F1-F2 ≃F11-F10 ≃ F15-F9 ≃ F7-F13 ≃ 4.0 
/d.También se han determinado los parámetros físi
os fundamentales de HD 34282mediante espe
tros
opía de alta resolu
ión. Los resultados obtenidos se en
uentranen muy buen a
uerdo 
on los obtenidos anteriormente por Merín et al. (2004). HD34282 apare
e 
omo una estrella 
on un tipo espe
tral A temprano (Tef= 8625K ±300 K), y una gravedad super�
ial de log g= 4.4 ± 0.2 dex. Esto la sitúa dentro dela región de inestabilidad para las pulsa
iones tipo δ S
uti, muy 
er
a de la Se
uen
iaPrin
ipal y del borde azul, 
on�rmando que las pulsa
iones dete
tadas en el análisisde fre
uen
ias se deben a este tipo de pulsa
ión.155



5. HD 34282: ESTUDIO PULSACIONAL Y DETERMINACIÓN DESUS PARÁMETROS FÍSICOS FUNDAMENTALESEn 
uanto a la determina
ión de las abundan
ias, HD 34282 presenta una abun-dan
ia relativamente baja en metales de [Fe/H℄= -0.76 ± 0.18 dex.Para �nalizar, 
omentar que durante el estudio del 
omportamiento pulsa
ionalde HD 34282, la estrella de 
ompara
ión C2= HD 34086 fue des
ubierta 
omo unanueva pulsante multiperiodi
a de tipo γ Dor no 
ono
ida hasta la fe
ha, 
on al menostres modos de pulsa
ión ex
itados (f1= 2.15, f2= 2.03 y f3= 1.07 
/d).
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Capı́tulo 6Catálogo a
tualizado de estrellaspulsantes PMSEn este 
apítulo presentaremos una lista a
tualizada de todas las estrellas pulsantesPMS 
ono
idas hasta la fe
ha. De esta manera, trataremos de dar una visión lo mása
tualizada y amplia posible de las 
ara
terísti
as observa
ionales de este tipo de ob-jetos in
luyendo todas las estrellas PMS pulsantes 
ono
idas y publi
adas antes delini
io de este trabajo de investiga
ión en 2007, junto 
on los nuevos des
ubrimientosque se han ido realizando hasta Junio de 2012. Dentro de este 
onjunto de nuevosdes
ubrimientos de PMS pulsantes, se in
luyen los obtenidos en este mismo trabajode tesis. Para ello se ha realizado un exhaustivo trabajo de investiga
ión en la li-teratura y en los diferentes 
atálogos existentes 
on el objetivo de re
opilar toda lainforma
ión posible sobre fotometría (en los sistemas uvbyβ de Strömgren-Crawfordy UBVRc de Johnson-Cousins), los tipos espe
trales, las velo
idades rota
ionales, pa-ralajes (distan
ias) y pulsa
iones dete
tadas (tipo, fre
uen
ia y amplitud) para 
adauno de estos objetos.6.1 El CatálogoEn las tablas 6.1 y 6.2 se muestran las estrellas PMS pulsantes 
ono
idas hasta Juniode 2012 junto 
on sus parámetros más signi�
ativos y las referen
ias a los estudios de
ada estrella en parti
ular. Por 
laridad, el 
atálogo ha sido dividido en dos tablas,una 
onteniendo las estrellas pulsantes PMS de 
ampo (tabla 6.1) y otra 
on aquellasestrellas PMS pulsantes que formen parte de 
úmulos abiertos jóvenes (tabla 6.2).Las 
olumnas (1), (2) y (3) del 
atálogo 
orresponden a las diferentes identi�-
a
iones dadas para 
ada una de las estrellas. La primera 
olumna 
orresponde ala nomen
latura de estrellas variables de�nida en el Catálogo General de EstrellasVariables (GCVS, General Catalogue of Variable Stars, Kukarkin et al., 1971). Lasegunda 
olumna 
orresponde al nombre de la estrella en el 
aso de que no existael anterior, o que este sea utilizado habitualmente en la literatura para referirse adi
ha estrella en 
uestión. Esto o
urre espe
ialmente en el 
aso de las estrellas PMSpulsantes situadas en 
úmulos jóvenes 
uyo nombre viene aso
iado por lo general al
úmulo al que pertene
en o a 
asos en los que aún no ha sido in
luido el objeto enel GCVS. Por último, la ter
era 
olumna 
orresponde a la identi�
a
ión dada paradi
ha estrella en el 
atálogo de Henry Draper (HD).157



6. CATÁLOGO ACTUALIZADO DE ESTRELLAS PULSANTES PMSLas 
oordenadas e
uatoriales están expresadas respe
to al equino

io de 2000.0en orden 
re
iente a su as
ensión re
ta (
olumnas 4 y 5). Los valores de la magnitudvisual V (
olumna 6) provienen en su mayoría los artí
ulos espe
í�
os referen
iadosen la misma tabla, aunque en algunos 
asos este dato ha sido obtenido de la base dedatos SIMBAD (http://simbad.u-strasbg.fr/simbad/).Los valores de las paralajes así 
omo sus barras de error (
olumna 7, tabla 6.1),pro
eden del 
atálogo de Hippar
os (Perryman & ESA, 1997) y del 
atálogo ASCC2.5 (Khar
henko, 2001). En el 
aso de las estrellas pertene
ientes a 
úmulos jóvenesse ha optado por 
onsiderar la distan
ia al 
úmulo al que pertene
en (
olumna 7,tabla 6.2). Estas distan
ias junto 
on sus errores han sido obtenidos de la base dedatos WEBDA (http://www.univie.a
.at/webda/).Los tipos espe
trales (
olumna 8) son los indi
ados en los diferentes artí
ulos indi-viduales en donde di
ha estrella ha sido estudiada y referen
iados en la misma tabla.De la misma manera, los valores 
orrespondientes a la fotometría UBVRc de Johnson-Cousins y uvbyβ de Strömgren-Crawford (
olumnas 9-15, tabla 6.1; 
olumnas 9-14,tabla 6.2) se han tomado, en prin
ipio, de los artí
ulos individuales donde se hayaestudiado el 
ontenido pulsa
ional de di
ha estrella (referen
iados en la misma tabla).En los 
asos en donde esta informa
ión no está disponible, las fuentes fundamen-tales han sido el 
atálogo de Rodríguez et al. (2000) y Hau
k & Mermilliod (1998)para el 
aso de la fotometría Strömgren-Crawford y los 
atálogos de Vieira et al.(2003) y Mermilliod (1994) para el 
aso de la fotometría Johnson-Cousins. Para lasestrellas situadas en 
úmulos abiertos, solo se en
ontraba disponible en los 
atálogos
onsultados los valores 
orrespondientes a las bandas UBV de Johnson, por lo que,a diferen
ia del 
aso de las estrellas de 
ampo, no se ha in
luido en la tabla 6.2 la
olumna 
orrespondiente a los valores V-Rc. En 
uanto a las estrellas estudiadas eneste mismo trabajo de investiga
ión, los valores de la fotometría Strömgren-Crawford
orresponden a los obtenidos en nuestro trabajo.Los valores de vsini (
olumna 16, tabla 6.1; 
olumna 15, tabla 6.2) pro
eden delos artí
ulos individuales referen
iados en las tablas. Se han in
luido los errores enla determina
ión de vsini siempre que estos se en
ontrasen disponibles. En algunos
asos estos valores apare
ían sin sus 
orrespondientes barras de errores o simplementede manera aproximada, por lo que se han in
luido tal y 
omo apare
en en las fuentes.Los valores de vsini de V1366 Ori (HD 34282), V1185 Tau (PDS 004) y PX Vul sonlos obtenidos en nuestro trabajo de investiga
ión.Las 
olumnas 17 a 20 (tabla 6.1) y 16 a 19 (tabla 6.2) indi
an, respe
tivamente, eltipo de pulsa
ión de 
ada estrella, el número de fre
uen
ias en
ontradas, el valor de lafre
uen
ia prin
ipal, y la varia
ión visual pi
o a pi
o de di
ha fre
uen
ia prin
ipal enla 
urva de luz. La pulsa
ión de algunas de estas estrellas no ha sido aún 
ompleta-mente 
on�rmada por lo que son tratadas úni
amente 
omo sospe
hosas, y mar
adas
on una S en la 
olumna 
orrespondiente al número de fre
uen
ias en
ontradas.Las 
olumnas 21 (tabla 6.1) y 20 (tabla 6.2), indi
an si la estrella en 
uestiónse trata de una estrella tipo Herbig Ae/Be o una estrella pertene
iente a un 
úmulojóven (MC, miembro de 
úmulo). En algunos 
asos, la pertenen
ia de 
iertas estrellasa 
úmulos jóvenes no está del todo 
lara, indi
ándose en esta 
olumna mediante un158



6.1 El Catálogosigno de interroga
ión. Finalmente, las dos últimas 
olumnas in
luyen las notas, si lashubiera, y las referen
ias. Estas últimas, por 
laridad, se han subdividido indi
ando,
on letras mayús
ulas las referen
ias que 
ontienen el des
ubrimiento de la variabili-dad, 
on letras minús
ulas las referen
ias generales y pulsa
ionales de 
ada estrella y,
on un número, las referen
ias que in
luyen la fotometría UBVRc o uvbyβ y el valorde vsini.El número total de objetos PMS 
atalogados hasta la fe
ha es de 61, de los que27 son estrellas de 
ampo y 34 estrellas pertene
ientes a 
úmulos abiertos. De entrelas estrellas PMS de 
ampo, 23 presentan pulsa
iones tipo δ S
uti (3 de ellas aúnpor 
on�rmar: UX Ori, CQ Tau y BF Ori), 1 una pulsa
ión híbrida γ Doradus-δS
uti (CoRoT 102699796) y 3 una posible pulsa
ión β Cephei (HD 50083, HD 174571y V1685 Cyg, ver Capítulo 2 de esta tesis). En 
uanto a las estrellas situadas en
úmulos abiertos, 22 presentan pulsa
iones δ S
uti (3 de ellas por 
on�rmar: NGC6383 54, NGC 6530 28 e IC 4996 1085) y 12 pulsa
iones tipo SPB (Slowly pulsating B).Las estrellas de 
ampo UX Ori, CQ Tau y BF Ori, 
omo ya se ha 
omentado,presentan pulsa
iones δ S
uti aún por 
on�rmar. UX Ori y CQ Tau apare
en en el
atálogo realizado por Zwintz (2008) basándose en una serie de 
omuni
a
iones pri-vadas (ver Notas b y e de tabla 6.1). Hasta la fe
ha, di
has pulsa
iones no han sido
on�rmadas. La pulsa
ión δ S
uti de BF Ori fue dete
tada por primera vez por Ber-nabei et al. (2004) 
on una varia
ión de 4.7 
/d. En este trabajo de tesis, dete
tamosque esta misma estrella pulsa 
on una fre
uen
ia de 5.62 
/d, siendo un alias de 1
/d de la anterior (ver Capítulo 2, se

ion 2.5.i). Aún así, la 
ompara
ión realizadapor nosotros entre las amplitudes de las diferentes bandas uvby de Strömgren, no es-table
ían en prin
ipio ningún tipo de rela
ión entre las mismas que indi
ase que estapulsa
ión se deba a una pulsa
ión δ S
uti. Queda así por 
on�rmar que esta varia
iónse trate realmente de una pulsa
ión δ S
uti en BF Ori.Un 
aso espe
ial dentro de este grupo de estrellas PMS de 
ampo es CoRoT102699796. Ripepi et al. (2011) en base a las observa
iones realizadas por el satéliteespa
ial CoRoT dete
taron la presen
ia de 
in
o fre
uen
ias de os
ila
ión indepen-dientes en el rango 3.6-5 
/d en esta estrella. Estas fre
uen
ias de os
ila
ión fueroninterpretadas, en base a la teoría de pulsa
ión no radial y modelos de evolu
ión este-lar, 
omo 
orrespondientes a modos g de bajo o moderado orden radial. Teniendo en
uenta que la posi
ión en el diagrama HR de CoRoT 102699796 (
al
ulada por estosmismos autores) se en
uentra en el lugar donde las bandas de inestabilidad de laspulsantes δ S
uti y γ Doradus se interse
tan, esta estrella se presenta posiblemente
omo la primera estrella pulsante PMS γ Dor-δ S
t híbrida 
ono
ida hasta la fe
ha.Las pulsa
iones β Cephei de HD 500083, HD 174571 y V1685 Cyg en
ontradas eneste trabajo de investiga
ión deben de ser 
on�rmadas aún, 
omo ya se indi
ó en elCapítulo 2 de esta tesis. Es más, teniendo en 
uenta que úni
amente ha sido posiblesituar HD 174571 en el diagrama HR mediante fotometría Strömgren-Crawford (verCapítulo 3, se

ion 3.6), y esta se en
uentra muy próxima a la Se
uen
ia Prin
ipal,sería 
onveniente determinar sus parámetros físi
os fundamentales mediante espe
-tros
opía para 
on�rmar su naturaleza PMS. En el 
aso de que tanto las pulsa
iones
omo la naturaleza PMS de estas estrellas fuesen 
on�rmadas, estas estrellas seríanlas primeras de su 
lase dete
tadas hasta el momento.159



6. CATÁLOGO ACTUALIZADO DE ESTRELLAS PULSANTES PMSEn 
uanto a las estrellas PMS situadas en 
úmulos abiertos, las pulsa
iones de-te
tadas son en su mayoría de tipo δ S
uti o, en algunos 
asos, de tipo SPB. Hastael momento no se ha dete
tado ningún otro tipo de pulsa
ión (γ Doradus, β Cephei)en estas estrellas. En algunos 
asos, la pertenen
ia al 
úmulo en el que se en
uen-tran situadas está aún por 
on�rmar (ver 
olumna (20) de tabla 6.2). De la mismamanera, las pulsa
iones de las estrellas NGC 6383 54, NGC 6530 28 e IC 4996 1085quedan aún por 
on�rmar, apare
iendo úni
amente 
omo sospe
hosas (ver 
olumna(17), tabla 6.2).Hay que de
ir que, algunas de las estrellas 
lasi�
adas 
omo SPB por Zwintz et al.(2009a) (NGC 2264 +09 185, NGC 2264 7, NGC 2264 88, NGC 2264 109, NGC 2264158 y NGC 2264 212), presentan unas fre
uen
ias prin
ipales demasiado pequeñas (≤0.2 
/d) para una pulsa
ión de este tipo (situadas típi
amente entre 0.2 - 2 
/d). Porotra parte, NGC 2264 158 también 
lasi�
ada 
omo pulsante SPB por los mismosautores, presenta una fre
uen
ia (νprin= 6.5 
/d) demasiado grande para este tipode pulsa
ión. Teniendo esto en 
uenta, la 
lasi�
a
ión de estas estrellas 
omo pul-santes SPB debe tratarse 
on 
autela, siendo ne
esario realizar una revisión de esta
lasi�
a
ión 
on la inten
ión de des
artar otras posibles 
ausas que originen estasvaria
iones.Como se ha indi
ado anteriormente, las paralajes de las estellas PMS de 
amposon las 
orrespondientes a las obtenidas por HIPPARCOS. Úni
amente en el 
aso de5 de ellas (V350 Ori, CoRoT 102699796, VV Ser, PX Vul y V375 La
) estos valoresno han sido en
ontrados en la literatura. Como puede apre
iarse (ver 
olumna 7 detabla 6.1), los errores de las paralajes son muy grandes, 
on unos errores relativosen su mayoría por en
ima del 20%. Este he
ho, 
omo veremos más adelante (se

ión6.3.a), tiene un efe
to muy importante en los errores en la determina
ión de las mag-nitudes absolutas de estas estrellas mediante el uso de las distan
ias. En el 
aso de lasestrellas situadas en 
úmulos abiertos, todas ellas disponen de medidas de la distan
ia,al 
onsiderar en todos los 
asos la distan
ia del 
úmulo al que se en
uentran aso
iadas.En 
uanto a los valores de vsini, estos pro
eden en todos los 
asos de los artí
u-los individuales donde este valor ha sido medido para di
ha estrella, generalmentemediante su determina
ión 
on espe
tros
opía. En el 
aso de las estrellas PMS de
ampo, úni
amente 6 de ellas no disponen de este valor en la literatura (V1409 Ori,V350 Ori, V351 Ori, V1247 Ori, V1206 Ori, V1685 Cyg y V375 La
, ver 
olumna 16de tabla 6.1). Los valores de vsini de PDS 004 y PX Vul son los determinados en estetrabajo de tesis (ver tabla 4.3). Por el 
ontrario, la mayoría de las estrellas situadasen 
úmulos abiertos no disponen en la literatura de los valores de vsini, ya sea porqueno han sido determinados o porque no se hayan publi
ado aún, y solamente en el 
asode 6 de ellas (NGC 2244 CDZ 45, NGC 2244 CDZ 62, HD 261230, V588 Mon, HD261387 y V589 Mon) estos valores están disponibles.Por último, 
asi todas las estrellas PMS de 
ampo disponen de fotometría UBVRcex
eptuando V350 Ori. β Pi
 
uenta solamente 
on fotometría BVRc y CoRoT102699796 úni
amente 
on fotometría en las bandas BV. Del mismo modo, 
asi to-das ellas 
uentan 
on fotometría Strömgren-Crawford a ex
ep
ión de PDS 2, CoRoT102699796, V1026 S
o y V375 La
. En 
uanto a las estrellas situadas en 
úmulos, lamayoría dispone de fotometría en las bandas UBV, 
on la ex
ep
ión de NGC 2244CDZ 45, HD 261054, NGC 2264 +09 185, HD 261230, HD 47469, HD 261387, NGC160



6.1 El Catálogo6823 230 y NGC 6823 279, en donde solo se 
uenta 
on fotometría en las bandasBV. Por otra parte, al 
ontrario que las estrellas PMS de 
ampo, la mayoría de estasestrellas no disponen de fotometría Strömgren-Crawford, a ex
ep
ión de 11 de ellasque sí 
uentan 
on estos valores y 3 que 
uentan úni
amente 
on fotometría en lasbandas uvby de Strömgren.
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6.CATÁLOGOACTUALIZADODEESTRELLASPULSANTESPMS

Tabla 6.1: Catálogo a
tualizado de estrellas pulsantes PMS de 
ampo

Nombre1 Nombre2 HD α δ V Paralaje Tipo U-B B-V V-R b-y m1 c1 β vsini Pulsa
ión Num. νprin. ∆V Tipo Notas Ref.J(2000) J(2000) (mag) (msa) Espe
tral (mag) (mag) (mag) (mag) (mag) (mag) (km/s) fre
. (
/d) (mmag)(1) (2) (3) (4) (5) (6) (7) (8) (9) (10) (11) (12) (13) (14) (15) (16) (17) (18) (19) (20) (21) (22) (23)... PDS 2 ... 01:17:43.5 -52:33:30.8 10.73 9.68 (±29.60) F2 0.01 0.38 0.23 ... ... ... ... 175 δ S
uti 4 27.6 8 HAe ... C,l,v,34V1185 Tau PDS 4 ... 03:39:00.56 +29:41:45.70 10.74 81.10 (±51.10) A5e 0.23 0.37 0.21 0.241 0.144 0.948 2.839 80 (±7) δ S
uti 1 53.3 17 HAe 
 T,z,34,37IP Per ... 278937 03:40:47.0 +32:31:53.7 10.40 42.29 (±29.70) A7 V 0.15 0.340 0.33 0.239 0.144 0.834 2.763 70 (±20) δ S
uti 9 22.9 6 HAe ... N,q,v,20,28UX Ori ... 293782 05:04:30.0 -03:47:14.3 9.60 0.69 (±2.47) A3e 0.34 0.37 0.41 0.125 0.181 1.061 2.908 215 (±15) δ S
uti? S ... ... HAe e v,10,12,22V1366 Ori ... 34282 05:16:00.5 -09:48:35.4 9.84 6.10 (±2.30) A0e 0.170 0.170 0.10 0.126 0.174 1.001 2.918 107.8 (±3.55) δ S
uti 22 79.4 13 HAe ... A,
,v,z,1,34,37... PDS 178 35187 05:24:01.17 +24:57:37.58 7.78 6.65 (±2.45) A2e 0.08 0.25 0.16 0.171 0.157 0.830 2.786 105 (±9) δ S
uti 1 63.9 7 HAe 
 T,z,3,34,37V346 Ori ... 287841 05:24:42.8 +01:43:48.3 10.14 1.50 (±2.02) A5 III 0.110 0.330 0.16 0.169 0.180 0.811 2.773 ∼130 δ S
uti 13 35.1 4 HAe ... K,b,n,v,2,34... BD -081128 35929 05:27:42.8 -08:19:38.4 8.20 0.88 (±0.93) F0 III 0.14 0.42 0.37 0.267 0.168 0.767 2.693 70 (±5) δ S
uti 1 5.1 ... HAe ... K,k,v,10,21V1409 Ori PDS 184 244314 05:30:19.03 +11:20:19.90 10.20 6.00 (±28.50) AIab:e 0.12 0.20 0.14 0.118 0.192 0.870 2.736 ... δ S
uti 1 45.3 16 HAe 
 T,z,34,37... PDS 183 36112 05:30:27.53 +25:19:57.08 8.31 4.89 (±1.16) A3e/A5IVe 0.12 0.28 0.18 0.180 0.181 0.880 2.816 59 δ S
uti 2 28.4 7 HAe 
 T,z,34,37V350 Ori ... ... 05:40:11.77 -09:42:11.05 10.40 ... A0/A1 ... ... ... 0.149 0.247 1.169 2.900 ... δ S
uti 1 57.1 7 HAe 
 T,z,37V351 Ori PDS 201 38238 05:44:18.8 +00:08:40.4 8.92 3.51 (±1.59) A7 IIIe 0.230 0.350 0.210 0.236 0.170 1.003 2.805 ... δ S
uti 5 15.7 46 HAe ... K,p,v,10,34CQ Tau ... 36910 05:35:58.0 +24:44:54.0 10.27 10.05 (±2.01) F2 IVe 0.450 0.760 0.740 0.429 0.214 0.781 2.778 110 (±20) δ S
uti? 1? ... ... HAe b v,3,12,37BF Ori ... ... 05:37:13.3 -06:35:00.6 10.30 0.67 (±1.80) A5 II-IIIe 0.34 0.35 0.22 0.267 0.157 1.221 2.892 37 (±2) δ S
uti? 1? 5.6 20 HAe 
 B,a,v,z,22,35,37V1247 Ori PDS 192 290764 05:38:05.3 -01:15:21.7 9.82 32.40 (±25.10) A5 III 0.090 0.320 0.200 0.193 0.213 0.831 2.712 ... δ S
uti 1 10.3 32 HAe ... H,j,v,34,37

β Pi
 ... 39060 05:47:17.1 -51:03:59.5 3.86 51.87 (±0.51) A5 V ... 0.170 0.120 0.094 0.196 0.891 2.859 130 (±4) δ S
uti 3 47.1 3 HAe ... G,g,v,7,10,31... CoRoT 102699796 ... 06:43:38.5 -01:07:46.5 15.51 ... F1 V ... 0.82 ... ... ... ... ... 50 (±5) δ S
uti/γ Dor 11 6.6 7 HAe P,s,4,29... PDS 225 50083 06:51:45.75 +05:05:03.86 6.91 -0.26 (±0.93) B2 IIIe -0.77 0.04 0.12 0.104 -0.002 -0.039 2.440 225 β Cephei 1 6.4 6 HBe 
 T,z,34,37DX Cha PDS 61 104237 12:00:05.1 -78:11:34.6 6.60 8.61 (±0.53) A4 V -0.210 0.210 0.17 0.124 0.184 0.783 2.762 12±2 δ S
uti 2,3? 33.3 22 HAe ... E,i,v,6,30,34V1026 S
o PDS 76 142666 15:56:40.2 -22:01:40.0 8.81 3.28 (±10.89) A8 Ve 0.250 0.500 0.32 ... ... ... ... ... δ S
uti 12 22.0 5 HAe ... I,v,w,34V856 S
o HR 5999 144668 16:08:34.3 -39:06:18.3 6.98 4.81 (±0.87) A7 III/IVe 0.212 0.326 0.31 0.209 0.156 1.026 2.757 180 (±20) δ S
uti 1 4.8 14 HAe ... H,h,v,3,19,30,35VV Ser ... ... 18:28:49.0 +00:08:39.0 11.50 ... A2e 0.42 0.910 0.66 0.618 0.015 0.720 2.603 229 (±9) δ S
uti 2,3? 6.1 12 HAe 
 O,d,r,v,13,22,37... PDS 545 174571 18:50:47.18 +08:42:10.09 8.84 0.47 (±1.82) B1.5V/B3V:pe -0.25 0.59 0.38 0.498 -0.153 0.328 2.558 238 β Cephei 1 4.5 10 HBe 
 T,z,34,37WW Vul ... 344361 19:25:58.7 +21:12:31.0 10.51 47.7 (±26.89) A3e 0.41 0.41 0.40 0.264 0.171 1.002 2.819 220 (±22) δ S
uti 1? ∼ 5.0 ... HAe 
 B,a,v,12,22,37PX Vul ... ... 19:26:40.3 +23:53:49.0 11.67 ... F0 Ve 0.29 0.83 0.58 0.423 0.025 0.347 2.635 74 (±1) δ S
uti 2? 5.0 ... HAe 
 B,a,v,z,23,37V1685 Cyg BD +404124 ... 20:20:28.24 +41:21:51.56 10.70 9.25 (±2.23) B3e -0.28 0.79 1.06 0.597 -0.119 -0.219 2.384 ... β Cephei 1 7.1 8 HBe 
 T,z,12,37V375 La
 ... ... 22:34:40.9 +40:40:05.0 12.94 ... A7e 0.68 0.85 0.92 ... ... ... ... ... δ S
uti 1,2? 5.2 ... HAe ... B,a,v,12
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6.1ElCatálogo

Tabla 6.2: Catálogo a
tualizado de estrellas pulsantes PMS en 
úmulos jóvenesNombre1 Nombre2 HD α δ V Distan
ia Tipo U-B B-V b-y m1 c1 β vsini Pulsa
ión Num. νprin. ∆V Tipo Notas Ref.J(2000) J(2000) (mag) (p
) Espe
tral (mag) (mag) (mag) (mag) (mag) (km/s) fre
. (
/d) (mmag)(1) (2) (3) (4) (5) (6) (7) (8) (9) (10) (11) (12) (13) (14) (15) (16) (17) (18) (19) (20) (21) (22)V705 Per IC 348 H254 ... 03:44:31.2 +32:06:22.1 10.60 348 (±43) F0/A8 III-IV 0.55 0.97 ... ... ... ... ... δ S
uti 4 7.4 10 MC a M,o,v,33... NGC 2244 CDZ 45 ... 06:33:35.7 +05:16:40.6 10.93 1550 (±150) B9 V ... 0.011 0.179 0.052 0.478 2.731 ∼ 8 SPB 3 0.6 76 MC? ... F,e,8,9,25... NGC 2244 CDZ 62 ... 06:33:43.2 +04:55:54.3 11.30 1550 (±150) B5 V -0.12 0.41 0.320 0.030 0.540 2.748 ∼ 8 SPB 2 0.4 36 MC? ... F,e,8,9,17... NGC 2264 +09 179 261054 06:38:09.2 +09:29:05.2 9.80 721 (±126) B3e ... 0.20 ... ... ... ... ... SPB 8 2.0 11 MC ... S,x,16... NGC 2264 +09 185 ... 06:38:31.1 +09:38:29.4 11.30 721 (±126) B9 V ... 0.369 ... ... ... ... ... SPB 6 0.2 24 MC ... S,x,18... ... 261230 06:38:47.2 +09:28:25.2 9.39 721 (±126) A7V/F2V ... 0.496 ... ... ... ... 104 δ S
uti 7 19.6 6 MC? d S,x,18,26V588 Mon NGC 2264 2 261331 06:39:05.9 +09:41:03.4 9.73 721 (±126) A7 III/IV 0.145 0.240 0.136 0.187 0.992 2.784 130 (±20) δ S
uti 21 5.1 12 MC ... D,f,v,y,14,19,30... NGC 2264 7 47469 06:39:11.2 +09:38:45.5 7.8 721 (±126) B5/B3 V ... 0.11 ... ... ... ... ... SPB 22 0.05 2 MC ... S,x,16... NGC 2264 +09 206 261387 06:39:20.8 +09:33:51.0 10.6 721 (±126) A2/A1 V ... 0.181 0.093 0.181 0.971 2.874 140 (±10) δ S
uti 4 34.7 7 MC 
 S,x,z,18,36,37V589 Mon NGC 2264 20 261446 06:39:28.4 +09:42:04.1 10.32 721 (±126) F2 III 0.10 0.43 0.243 0.225 0.719 2.706 60 (±10) δ S
uti 37 6.5 23 MC ... D,f,v,y,14,19,30... NGC 2264 39 261711 06:40:16.2 +09:17:13.1 11.32 721 (±126) A2 V 0.100 0.120 ... ... ... ... ... δ S
uti 2 61.5 30 MC ... S,x,19... NGC 2264 88 261810 06:40:43.2 +09:46:01.7 9.20 721 (±126) B8/B5 V -0.639 -0.107 -0.039 0.081 0.303 2.696 ... SPB 17 0.07 3 MC ... S,x,10,19... NGC 2264 104 ... 06:40:49.5 +09:53:23.0 11.4 721 (±126) A5 IV 0.139 0.230 0.150 0.171 0.862 2.772 ... δ S
uti 3 35.2 19 MC ... S,x,10,19... NGC 2264 107 48012 06:40:51.1 +10:01:43.9 8.80 721 (±126) B9/A0 -0.417 -0.062 -0.025 0.106 0.536 2.757 ... SPB 5 2.8 13 MC ... S,x,10,19... NGC 2264 109 261878 06:40:51.5 +09:51:49.4 9.20 721 (±126) A0/B5 V -0.577 -0.113 -0.044 0.106 0.386 2.725 ... SPB 14 0.15 3 MC ... S,x,10,19... NGC 2264 142 261938 06:41:01.9 +09:52:48.0 9.00 721 (±126) B6 V -0.532 -0.087 ... ... ... ... ... SPB 3 6.5 1 MC ... S,x,19... NGC 2264 152 261903 06:41:02.9 +09:27:23.5 9.20 721 (±126) B9/B8 V -0.390 -0.065 -0.020 0.116 0.596 2.742 ... SPB 2 3.2 5 MC .. S,x,10,19... NGC 2264 158 261937 06:41:04.6 +09:54:43.9 10.4 721 (±126) B8/A5 V 0.105 0.358 ... ... ... ... ... SPB 8 0.09 25 MC ... S,x,19... NGC 2264 212 47961 06:41:27.3 +09:51:14.4 7.5 721 (±126) B2 V -0.758 -0.147 -0.077 0.085 0.228 2.674 ... SPB 27 0.06 2 MC ... S,x,10,19V486 S
o NGC 6383 27 ... 17:34:37.9 -32:36:18.5 12.60 1200 (±157) A5 IIIp 0.975 0.659 0.460 0.118 0.921 ... ... δ S
uti 5 14.4 25 MC,HAe ... Q,t,v,24,27... NGC 6383 55 ... 17:34:48.0 -32:37:24.0 12.83 1200 (±157) ... 1.111 0.672 0.435 0.114 1.076 ... ... δ S
uti 1 19.0 42 MC? ... Q,t,v,24,27... NGC 6383 54 ... 17:34:55.1 -32:35:30.9 12.34 1200 (±157) F0 Ve 0.574 0.578 0.367 0.127 0.644 ... ... δ S
uti? S ... ... MC? ... Q,t,v,24,27... NGC 6530 13 ... 18:04:00.1 -24:15:02.6 13.35 1537 (±237) ... 0.274 0.452 ... ... ... ... ... δ S
uti 7 43.4 8 MC? ... R,u,v,32... NGC 6530 28 ... 18:04:09.9 -24:12:21.1 13.23 1537 (±237) ... 0.346 0.415 ... ... ... ... ... δ S
uti? S 18.0 2 MC? ... R,u,v,32... NGC 6530 38 ... 18:04:13.9 -24:13:28.0 12.17 1537 (±237) A0/A5 0.363 0.531 ... ... ... ... ... δ S
uti 9 7.2 13 MC ... R,u,v,32... NGC 6530 53 ... 18:04:20.7 -24:24:55.7 13.07 1537 (±237) A1 III 0.348 0.648 ... ... ... ... ... δ S
uti 5 15.6 60 MC ... R,u,v,32... NGC 6530 57 ... 18:04:21.8 -24:15:46.9 13.67 1537 (±237) ... 0.422 0.632 ... ... ... ... ... δ S
uti 1 19.2 14 MC? ... R,u,v,32... NGC 6530 78 ... 18:04:30.8 -24:23:42.1 13.97 1537 (±237) ... 0.298 0.610 ... ... ... ... ... δ S
uti 3 38.5 5 MC? ... R,u,v,32... NGC 6530 159 ... 18:04:42.3 -24:18:03.5 13.59 1537 (±237) ... 0.263 0.435 ... ... ... ... ... δ S
uti 2 46.6 3 MC? ... R,u,v,32... NGC 6823 230 ... 19:43:06.8 +23:16:37.8 14.60 2377 (±688) ... ... 0.930 ... ... ... ... ... δ S
uti 2 12.7 ... MC? ... L,m,v,15... NGC 6823 279 ... 19:43:06.8 +23:17:49.6 14.50 2377 (±688) ... ... 0.920 ... ... ... ... ... δ S
uti 2 13.9 ... MC? ... L,m,v,15... IC 4996 201 ... 20:16:22.0 +37:39:31.0 15.21 1651 (±155) A5 0.440 0.800 ... ... ... ... ... δ S
uti 1 31.9 9 MC ... R,u,v,5... IC 4996 171 ... 20:16:30.0 +37:39:32.8 15.03 1651 (±155) A4 0.430 0.750 ... ... ... ... ... δ S
uti 1 33.6 15 MC ... R,u,v,5... IC 4996 1085 ... 20:16:43.9 +37:42:26.5 15.30 1651 (±155) A3 0.360 0.720 ... ... ... ... ... δ S
uti? S ... ... MC ... R,u,v,5
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6. CATÁLOGO ACTUALIZADO DE ESTRELLAS PULSANTES PMS
• Referen
ias a
er
a del des
ubrimiento de la variabilidad:A: Amado et al. (2004)B: Bernabei et al. (2004)C: Bernabei et al. (2007)D: Breger (1972)E: Donati et al. (1997)F: Gruber et al. (2012)G: Koen (2003)H: Kurtz & Marang (1995)I: Kurtz & Müller (2001)J: Lampens & Rufener (1990)K: Mar
oni et al. (2000)L: Pigulski et al. (2000a)M: Ripepi et al. (2002)N: Ripepi et al. (2006)O: Ripepi et al. (2007)P: Ripepi et al. (2011)Q: Zwintz et al. (2005)R: Zwintz & Weiss (2006)S: Zwintz et al. (2009a)T: Este trabajo de investiga
ión.
• Referen
ias generales y pulsa
ionales:a: Bernabei et al. (2004)b: Bernabei et al. (2009)
: Casey et al. 2012 (en prepara
ión)d: Chavarria-K. et al. (1988)e: Gruber et al. (2012)f: Kallinger et al. (2008)g: Koen (2003)h: Kurtz & Marang (1995)i: Kurtz & Müller (1999)j: Lampens & Rufener (1990)k: Mar
oni et al. (2000)l: Mar
oni et al. (2010)m: Pigulski et al. (2000a)n: Pinheiro et al. (2003)o: Ripepi et al. (2002)p: Ripepi et al. (2003)q: Ripepi et al. (2006)r: Ripepi et al. (2007)s: Ripepi et al. (2011)t: Zwintz et al. (2005)u: Zwintz & Weiss (2006)v: Zwintz (2008)w: Zwintz et al. (2009b)x: Zwintz et al. (2009a)y: Zwintz et al. (2011)z: Este trabajo de investiga
ión. 164



6.1 El Catálogo
• Referen
ias sobre las fuentes de fotometría (UBV,uvbyβ) y vsini :1: Amado et al. (2004)2: Bernabei et al. (2009)3: Boehm & Catala (1995)4: COROT Team (2012)5: Delgado et al. (1998)6: Donati et al. (1997)7: Du
ati (2002)8: Gruber et al. (2012)9: Handler (2011)10: Hau
k & Mermilliod (1998)11: Herbig & Bell (1988)12: Herbst & Shev
henko (1999)13: Hillenbrand et al. (1992)14: Kallinger et al. (2008)15: Khar
henko (2001)16: Kislyuk et al. (2000)17: Massey et al. (1995)18: Mayne et al. (2007)19: Mermilliod (1994)20: Miroshni
henko et al. (2001)21: Miroshni
henko et al. (2004)22: Mora et al. (2001)23: Oudmaijer et al. (2001b)24: Paunzen et al. (2007)25: Perryman & ESA (1997)26: Pribulla et al. (2009)27: Rauw et al. (2010)28: Ripepi et al. (2006)29: Ripepi et al. (2011)30: Rodríguez et al. (2000)31: Sung et al. (2000)32: Royer et al. (2002)33: Trullols & Jordi (1997)34: Vieira et al. (2003)35: de Winter et al. (2001)36: Zwintz et al. (2009a)37: Este trabajo de investiga
ión.
• Notas:a: En este 
aso la fre
uen
ia presentada en la 
olumna νprin. no 
orresponde a laprin
ipal, sino a f4. Se indi
a esta fre
uen
ia puesto que es la 
orrespondiente a lapulsa
ión δ S
uti ya que las otras fre
uen
ias dete
tadas por Ripepi et al. (2002) son:

f1= 0.157 
/d, f2= 0.283 
/d y f3= 0.931 
/d.b: Zwintz (2008) re�ere esta pulsa
ión 
omo una 
omuni
a
ión privada de M.Mar
oniy V.Ripepi. 165



6. CATÁLOGO ACTUALIZADO DE ESTRELLAS PULSANTES PMS
: Ver el Capítulo 2 de esta tesis a
er
a del análisis pulsa
ional de estas estrellas.d: La probabilidad de que HD261230 pertenez
a al 
úmulo NGC 2264 es relativa-mente baja atendiendo a las medidas realizadas de sus movimientos propios (Zwintzet al., 2009a).e: La pulsa
ión de esta estrella la re�ere Zwintz (2008) en base a una 
omuni-
a
ión privada de P.J. Amado.
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6.2 Contenido del 
atálogo
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Figura 6.1: Distribu
ión de las pulsantes PMS tipo δ S
uti en el 
atálogo (N) en fun
ióndel tipo espe
tral.6.2 Contenido del 
atálogoEn esta se

ión realizaremos un estudio a
er
a del 
ontenido del 
atálogo restringién-dolo úni
amente a las estrellas PMS δ S
uti del mismo. Esto es así ya que la in-trodu

ión en di
ho estudio de las estrellas SPB y β Cephei in
luidas en el 
atálogodaría lugar a sesgos en la interpreta
ión de los resultados. Por otra parte, uno delos objetivos fundamentales de este trabajo de investiga
ión 
onsite en determinar laspropiedades de las estrellas PMS pulsantes δ S
uti y estable
er observa
ionalmentelos límites de la banda de inestabilidad donde estas pulsa
iones tienen lugar.Las �guras 6.1 a 6.7 muestran los resultados del 
ontenido de este 
atálogo parael 
aso de las estrellas PMS δ S
uti.En la �gura 6.1 se observa la distribu
ión en fun
ión del tipo espe
tral. Comopuede observarse, la mayoría se agrupan en torno a los tipos espe
trales A0 a A8(76% de las estrellas de la muestra), 
on un pi
o en A4-A6. A pesar de solo 
ontar
on 38 estrellas en la muestra 
on tipos espe
trales 
atalogados en la literatura, estadistribu
ión es inversa a la obtenida por Rodríguez et al. (2000) (R00 en adelante)en su 
atálogo de estrellas δ S
uti evolu
ionadas. En la Fig.1 de R00 se observa
omo la mayoría de las estrellas se agrupan en torno a las 
lases A6 a F2, 
on unpi
o en F0-F1. Es más, la tenden
ia de la distribu
ión es 
laramente as
endente amedida que nos desplazamos desde la 
lase A0 a la 
lase F2. Por el 
ontrario, enel 
aso de las estrellas PMS δ S
uti, estas pare
en agruparse en torno a las 
lasesmás tempranas disminuyendo progresivamente a medida que nos desplazamos ha
ialas 
lases más tardías. A la vista de este resultado pare
e que las estrellas PMS
δ S
uti pueblan en mayor medida la región más 
er
ana al borde azul de la bandade inestabilidad, al 
ontrario que sus 
ontrapartidas más evolu
ionadas que pare
enpoblar más densamente el borde rojo. Esto, 
omo se verá más adelante, es 
on�rmado167



6. CATÁLOGO ACTUALIZADO DE ESTRELLAS PULSANTES PMSen la �gura 6.9 donde observamos que la mitad azul de la región δ S
uti se en
uentramu
ho más poblada (29 objetos) que la mitad roja (solo 13 objetos). Ya sea unefe
to de sele

ión debido al pequeño número de estrellas de nuestra distribu
ión (38estrellas frente a los 345 objetos 
atalogados en la Fig.1 de R00) o que realmente sedeba a alguna razón astrofísi
a es algo de lo que úni
amente por el momento podemosespe
ular, pero podría signi�
ar una preferen
ia por este tipo de objetos a pulsar enmodos de pulsa
ión altos según las predi

iones de los modelos teóri
os. Habría que
on�rmar que los periodos de pulsa
ión observados en 
ada uno de estos objetos sonefe
tivamente pequeños, 
omo pare
e ser el 
aso (ver �gura 6.5).
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Figura 6.2: Distribu
ión de las pulsantes PMS δ S
uti en el 
atálogo (N) en fun
ión dela velo
idad de rota
ión (vsini).En la �gura 6.2 se observa la distribu
ión en fun
ión de la velo
idad de rota
ión.Es evidente que nuestra muestra es demasiado pequeña para obtener 
on
lusiones ge-nerales a
er
a de esta distribu
ión, pero pare
e que las estrellas PMS δ S
uti puedenpresentar 
ualquier valor de vsini, aunque 
on preferen
ia ha
ia los valores situadosen el rango 60-140 km/s (
on <vsini> = 100 ± 24 km/s), muy pare
ido al valor
<vsini> = 109 ± 58 km/s obtenido en R00 para el 
aso de las estrellas δ S
utien la Se
uen
ia Prin
ipal. Por otra parte, el pi
o a velo
idades de rota
ión bajas(vsini ≤ 40 km/s) que domina la distribu
ión en las δ S
uti de Se
uen
ia Prin
i-pal, desapare
e, probablemente debido a que no 
ontamos 
on PMS δ S
uti de granamplitud en nuestra muestra (
omo se expli
a en R00 respe
to a la limita
ión delas amplitudes de pulsa
ión a medida que aumenta la velo
idad de rota
ión). Dehe
ho, si observamos la �gura 6.3, pare
e observarse también una 
ierta tenden
ia adisminuir las amplitudes de pulsa
ión a medida que aumenta la velo
idad de rota
ión.La �gura 6.4 muestra la distribu
ión de nuestra muestra de objetos pulsantes PMS
δ S
uti en fun
ión de las amplitudes medias de varia
ión de luminosidad (∆V). Comose observa, la mayoría de estas estrellas presentan pequeñas amplitudes en sus os
ila-
iones 
on un pi
o situado en ∆V= 5-10 mmag. De he
ho, el 75% de las estrellaspresentan amplitudes por debajo de 20 mmag. Es más, el número de variables 
ono-
idas aumenta exponen
ialmente al disminuir la amplitud de las os
ila
iones. Esto168



6.2 Contenido del 
atálogo
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Figura 6.3: Amplitud visual media (∆V ) frente a la velo
idad de rota
ión (vsini) paralas pulsantes PMS δ S
uti.
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Figura 6.4: Distribu
ión de las PMS δ S
uti en el 
atálogo (N) en fun
ión de la amplitudvisual media (∆V ).
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6. CATÁLOGO ACTUALIZADO DE ESTRELLAS PULSANTES PMSpuede ser expli
ado 
omo un efe
to de sele

ión en el sentido de que, en realidad, exis-ten mu
has pulsantes 
on amplitudes muy pequeñas y a medida que se va mejorandola pre
isión en la toma de medidas, y disminuyendo por tanto el umbral de dete

iónde las pulsa
iones, se van des
ubriendo progresivamente un mayor número de pul-santes 
on os
ila
iones de muy pequeña amplitud. Este he
ho está siendo 
on�rmadoen los últimos años por los resultados obtenidos por las misiones espa
iales en 
urso(MOST, CoRoT, KEPLER). Esto expli
aría también el he
ho de que solamente seen
uentren 
atalogados 4 objetos 
on ∆V < 5 mmag (ver �gura 6.4). Mejorando lapre
isión en las observa
iones, muy probablemente se en
ontrarían mu
hos más obje-tos 
on amplitudes situadas en este rango de varia
iones de muy pequeña amplitud.
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Figura 6.5: Distribu
ión de las pulsantes PMS tipo δ S
uti en el 
atálogo (N) en fun
iónde los periodos (P).La �gura 6.5 muestra la distribu
ión de objetos en fun
ión de los periodos. Seobserva 
laramente que la mayoría de las estrellas PMS δ S
uti dete
tadas presentan
ortos periodos de pulsa
ión (el 45% de ellas tienen periodos por debajo de 0.05 díasy el 68% periodos menores que 0.10 días) de
re
iendo el número de variables a me-dida que el periodo aumenta. Esto indi
a que las pulsantes PMS δ S
uti tienden apresentar periodos de pulsa
ión muy 
ortos o, lo que es lo mismo, modos de pulsa
iónex
itados de orden radial alto. Esto está en muy buen a
uerdo 
on el he
ho obser-vado en las �guras 6.1 y 6.9 en donde estos objetos pare
en poblar preferentementela parte azul de la región de inestabilidad tipo δ S
uti que la parte roja de la misma.No obstante, la preferen
ia de estos objetos por los periodos muy 
ortos (�gura 6.5)junto 
on las pequeñas amplitudes de os
ila
ión (�gura 6.6) también debe tener una
omponente importante de efe
to de sele

ión ya que a bajas amplitudes de os
ila
iónes más fá
il dete
tar os
ila
iones de 
orto periodo que de largo periodo. Sin embargo,
on el desarrollo y lanzamiento de misiones espa
iales en los últimos años, es muyprobable que sea posible 
omenzar a dete
tar un número mayor de estrellas PMS δS
uti 
on periodos largos y amplitudes pequeñas eliminando progresivamente la por-
ión de sesgo observa
ional que pueda haber en la distribu
ión de la �gura 6.5.170



6.2 Contenido del 
atálogo
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Figura 6.6: Amplitud visual media (∆V ) frente al periodo (P) para las pulsantes PMS
δ S
uti.
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Figura 6.7: Periodo medio (P) frente al tipo espe
tral para las pulsantes PMS δ S
uti.
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6. CATÁLOGO ACTUALIZADO DE ESTRELLAS PULSANTES PMSEn la �gura 6.6 se muestra la amplitud visual media (∆V) frente la periodo (P).El pi
o que apare
e en la �gura entorno a 0.05 y 0.10 días 
on una amplitud media de28 mmag, en 
ompara
ión 
on las ∼13 mmag que se observan en el resto de periodos,pro
ede parti
ularmente de que las estrellas 
on amplitudes grandes en su fre
uen
iaprin
ipal de pulsa
ión (V351 Ori, V1247 Ori, V486 S
o, NGC 6383 55 y NGC 653053) pulsan dentro de este rango de periodi
idad aumentando el valor de la amplitudmedia. No se ha en
ontrado ninguna razón parti
ular a este he
ho, por lo que lomás probable es que se deba simplemente a una desvia
ión puntual debido al es
asonúmero de estrellas de la muestra.Finalmente, la �gura 6.7 muestra la distribu
ión del periodo medio en fun
ión deltipo espe
tral. Al igual que en R00, se observa un aumento del periodo a medidaque los tipos espe
trales son más tardíos. Esto puede ser expli
ado 
omo un efe
toevolutivo-pulsa
ional en el sentido de que las pulsantes PMS δ S
uti 
alientes tiendena pulsar en modos de orden radial alto (es de
ir, periodos más 
ortos) mientras quelas variables más frías tienden a pulsar en modos de orden radial bajo (periodos máslargos) 
omo predi
en los modelos de pulsa
ión.6.3 Posi
ión de las estrellas PMS δ S
uti en el diagramaHREn esta se

ión se va a pro
eder a situar en el diagrama HR, todas las estrellas pul-santes PMS δ S
uti des
ubiertas hasta la fe
ha (Junio/2012) a partir de los datosfotométri
os y de paralaje-distan
ia obtenidos y re
opilados en la se

ión anterior.Estos datos están 
ompuestos por la fotometría UBVRc de Johnson-Cousins y uvbyβde Strömgren-Crawford, así 
omo de las paralajes obtenidas por el satélite HIPPAR-COS (estrellas de 
ampo) y las distan
ias medias 
al
uladas a los 
úmulos estelares(estrellas en 
úmulos).6.3.a Desenroje
imiento de los índi
es fotométri
os y 
ál
ulo de lamagnitud absoluta de las estrellas PMS δ S
uti de 
ampoComo ya se ha 
omentado en los 
apítulos anteriores, la presen
ia de material 
ir-
unestelar (polvo, gas..) alrededor de las estrellas PMS Herbig Ae/Be, produ
e unaserie de in
ertidumbres a la hora de situar fotométri
amente estos objetos en el dia-grama HR. Esto se debe fundamentalmente a que la presen
ia de este material puededar lugar a unos valores anómalos en los índi
es fotométri
os de estas estrellas, enrela
ión a los índi
es fotométri
os de las estrellas 
on las que se realizaron las 
orres-pondientes 
alibra
iones (estrellas 
er
anas de la Se
uen
ia Prin
ipal y 
on ausen
iade material 
ir
unestelar en sus alrededores).Con el objetivo de identi�
ar en la medida de lo posible el origen de estas in-
ertidumbres y tratar de a
otar su in�uen
ia en la posi
ión de estas estrellas en eldiagrama HR, se ha 
al
ulado esta de dos maneras distintas. Por una parte, se hanobtenido los índi
es de 
olor desenroje
idos (B-V )0 de Johnson y las magnitudes ab-solutas a partir de los paralajes (Mv(π)). Por otra parte, se han obtenido los índi
esde 
olor desenroje
idos (b-y)0 de Strömgren junto 
on las magnitudes absolutas 
al
u-ladas a partir de las propias 
alibra
iones (Mv(fot)). En este último 
aso, los índi
esdesenroje
idos (b-y)0, m0, 
0 y la magnitud absoluta fotométri
a Mv(fot) han sido172



6.3 Posi
ión de las estrellas PMS δ S
uti en el diagrama HR
al
ulados de la misma forma que se expone en el Capítulo 3.Para obtener el índi
e de 
olor desenroje
ido (B-V )0 y 
al
ular la magnitud abso-luta a través de la medida de la distan
ia es muy importante disponer de una buenaestima
ión de la extin
ión ha
ia estas estrellas. Es un he
ho, ya demostrado por di-ferentes autores (Gorti & Bhatt, 1993; Strom et al., 1989; Herbst et al., 1982), queel valor de la razón de extin
ión total 
omparada 
on la extin
ión sele
tiva Rv enestrellas Herbig Ae/Be es mayor que el 
orrespondiente al medio interestelar difuso.Es más, Hernández et al. (2004) demostró que un valor de Rv = 5.0, para este tipo deestrellas, propor
iona un mejor a
uerdo entre los valores de la extin
ión Av obtenidosa partir de los diferentes 
olores que el valor medio del enroje
imiento interestelar Rv= 3.1. Este alto valor de Rv sugiere 
laramente que el tamaño medio del grano depolvo del material 
ir
unestelar que rodea las estrellas PMS de masa intermedia esmayor que el tamaño típi
o del grano de polvo existente en el medio interestelar.Teniendo esto en 
uenta, para 
ada una de las estrellas PMS δ S
uti de 
ampo,obtuvimos sus índi
es de 
olor B-V y V-R de la literatura. A partir de estos 
olores,se obtuvieron sus respe
tivos ex
esos de 
olor E(B-V ) y E(V-R) utilizando los 
oloresíntrinse
os de 
ada tipo espe
tral dados por Kenyon & Hartmann (1995). El valorde Rv de 
ada estrella fue 
al
ulado a partir de la razón existente entre ambos ex-
esos de 
olor E(B-V ) y E(V-R) a partir de la rela
ión dada por Cardelli et al. (1989) :
E(V −R)

E(B − V )
=

0.1314Rv + 0.3660

1.0495 − 0.0018Rv
(6.1)Asumiendo una in
ertidumbre de dos sub
lases en la determina
ión del tipo espe
tralde estas estrellas los errores en E(B-V ) y E(V-R) son de 0.m06 y 0.m05, respe
tiva-mente. En los 
asos en los que los valores de E(B-V ) y E(V-R) sean menores queestos errores o no se disponga del valor de E(V-R) hemos adoptado un valor de Rv =5.0. (eg. Manoj et al., 2006).Finalmente, la extin
ión Av fue 
al
ulada para todas las estrellas de 
ampo uti-lizando la rela
ión de Cardelli et al. (1989):

Av =
E(B − V )

(−0.0018 + 1.0495
Rv

)
(6.2)Una vez 
al
ulada la extin
ión Av, 
al
ulamos las magnitudes absolutas Mv(π) apartir de las paralajes obtenidas por HIPPARCOS mediante la rela
ión:

Mv(π) = V + 5 + 5 log π −Av (6.3)en donde V es la magnitud visual aparente y π está expresada en segundos de ar
o.Por desgra
ia, las paralajes obtenidas por HIPPARCOS para estas estrellas pre-sentan unos errores muy grandes. Teniendo en 
uenta que, los errores en la determi-na
ión de la magnitud absoluta derivados de los errores en las paralajes, vienen dados173



6. CATÁLOGO ACTUALIZADO DE ESTRELLAS PULSANTES PMSpor σMv(π) = 2.171 sπ siendo sπ = σπ / π, hemos restringido el 
ál
ulo de las magni-tudes absolutas a aquellas estrellas 
uya in
ertidumbre en las paralajes obtenidas porHIPPARCOS sean sπ ≤ 0.20, 
orrespondiendo a un error en la magnitud absoluta de
σMv(π) = 0.m43 (Rodríguez & Breger, 2001).Finalmente, para poder 
omparar en un mismo diagrama HR (Mv vs. (b-y)0)los resultados obtenidos mediante ambos métodos, los valores desenroje
idos (B-V )0fueron transformados a sus 
orrespondientes 
olores desenroje
idos (b-y)0 mediantelas transforma
iones dadas por Caldwell et al. (1993).En la tabla 6.3 se muestran los resultados obtenidos para las estrellas PMS de
ampo. Las 
olumnas (1),(2) y (3) 
orresponden a las diferentes identi�
a
ionesdadas a 
ada una de las estrellas de la misma manera des
rita para el 
aso de lastablas 6.1 y 6.2. Las 
olumnas (4) a (7) muestran la magnitud visual aparente, laparalaje junto 
on su error en milisegundos de ar
o, su error relativo sπ y el tipoespe
tral de la estrella en
ontrado en la literatura. Las 
olumnas (8) a (16) mues-tran, respe
tivamente, los distintos valores de los índi
es de 
olor (B-V ) y (V-R), losrespe
tivos valores 
al
ulados de desenroje
imiento E(B-V ) y E(V-R), el valor delíndi
e de 
olor desenroje
ido (B-V )0 y su 
orrespondiente transforma
ión a (b-y)0, elvalor de la extin
ión sele
tiva Rv, el valor de la extin
ión total Av y la magnitud abso-luta 
al
ulada a partir de la paralaje. Por último, las 
olumnas (17) a (23) muestranlos índi
es fotométri
os desenroje
idos de Strömgren junto 
on la magnitud absolutaobtenida a partir de ellos.6.3.b Desenroje
imiento de los índi
es fotométri
os y 
ál
ulo de lamagnitud absoluta de las estrellas PMS δ S
uti en 
úmulosabiertos jóvenesEn el 
aso de las estrellas PMS δ S
uti en 
úmulos abiertos jóvenes, la falta de valoresfotométri
os en la banda R tanto en la literatura 
omo en los 
atálogos disponibles,imposibilitó la obten
ión de los 
orrespondientes índi
es de 
olor (V-R) y, por tanto,
al
ular a partir de estos los valores parti
ulares de Rv para 
ada una de las estrellas.De esta forma, se optó por 
al
ular los valores de la extin
ión Av 
orrespondientes alos valores medios del medio interestelar difuso (Rv = 3.1) y del valor sugerido porHernández et al. (2004) para estrellas Herbig Ae/Be (Rv = 5.0). Esto nos permiteestable
er dos 
otas: a) una inferior (Rv = 3.1), en donde suponemos que estas estre-llas no poseen material 
ir
unestelar a su alrededor o en el 
aso de que lo tuviesen,el tamaño medio del grano de polvo de este material es similar al tamaño medio delgrano de polvo en el medio interestelar difuso y, b) una 
ota superior (Rv = 5.0) enla que se supone que estas estrellas poseen gran 
antidad de material 
ir
unestelar(posiblemente en forma de dis
o) en donde el tamaño medio del grano de polvo ha
re
ido 
on respe
to al tamaño típi
o del grano en el medio interestelar.Los valores de E(B-V ), (B-V )0 y su transforma
ión al índi
e de 
olor (b-y)0 seobtuvieron de la misma forma que la des
rita en la se

ión anterior. En los 
asosen los que no se disponía del tipo espe
tral de la estrella, el enroje
imiento E(B-V )adoptado es el 
orrespondiente al valor medio del enroje
imiento del 
úmulo en el quese en
uentra, tomado de la base de datos WEBDA.174



6.3 Posi
ión de las estrellas PMS δ S
uti en el diagrama HR
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Figura 6.8: Compara
ión entre los índi
es desenroje
idos (b-y)∗
0
y (b-y)0 obtenidos(panel izquierdo) y los dos tipos de enroje
imiento E(b-y)∗ y E(b-y) apli
ados (paneldere
ho). La línea sólida muestra una desvia
ión media sistemáti
a de 0.m06 que seobserva en ambos 
asos.Las magnitudes absolutas fueron 
al
uladas para 
ada valor de la extin
ión totalAv a partir de las distan
ias a 
ada 
úmulo publi
adas en la literatura mediante larela
ión:

Mv(d) = V + 5− 5 log d−Av (6.4)siendo d la distan
ia a 
ada 
úmulo medida en parse
s.Por último, los índi
es desenroje
idos (b-y)0, m0, 
0 y la magnitud absoluta fo-tométri
a Mv(fot) han sido 
al
ulados, al igual que en el 
aso de las estrellas PMS δS
uti de 
ampo, de la misma forma expuesta en el Capítulo 3.En la tabla 6.4 se muestran los resultados obtenidos para las estrellas PMS en
úmulos abiertos. El signi�
ado de las 
olumnas es similar al de la tabla 6.3. Las
olumnas (13) y (14) listan los valores de las magnitudes absolutas determinadasusando el valor de la distan
ia para los dos valores de Rv= 3.1 y Rv= 5.0, respe
ti-vamente.6.3.
 Compara
ión entre los índi
es de 
olor desenroje
idos (b-y)∗0y (b-y)0En la �gura 6.8 se en
uentran representados los índi
es de 
olor desenroje
idos (b-y)∗0frente a (b-y)0 (panel izquierdo) y los enroje
imientos 
al
ulados por ambos métodosE(b-y)∗ y E(b-y) (panel dere
ho). Para el 
ál
ulo del enroje
imiento E(b-y)∗, se hautilizado la transforma
ión E(b-y) = 0.74 E(B-V ) para estrellas de tipo temprano(Crawford & Mandwewala, 1976). 175



6. CATÁLOGO ACTUALIZADO DE ESTRELLAS PULSANTES PMSComo puede apre
iarse, en general, los índi
es (b-y)∗0 poseen unos valores menores,es de
ir más azules, que los 
orrespondientes valores (b-y)0 obtenidos mediante la fo-tometría Strömgren. De he
ho, pare
e haber una desvia
ión sistemáti
a media de
∼0.m06 entre los índi
es de 
olor obtenidos mediante un método u otro. Por otraparte, si nos �jamos en los enroje
imientos 
al
ulados (panel dere
ho), observamosque los valores de E(b-y)∗ son en general, mayores que los obtenidos mediante la fo-tometría uvbyβ. Es más, en este 
aso se observa también una desvia
ión sistemáti
amedia de ∼0.m06, 
omo era de esperar.Podemos a�rmar por tanto, que la desvia
ión sistemáti
a observada en los índi
esfotométri
os 
al
ulados por los diferentes métodos se debe a una diferen
ia de apro-ximadamente ∼0.m06 en el valor del enroje
imiento, siendo este mayor en el 
aso dela fotometría UBVRc de Johnson-Cousins que en la fotometría uvbyβ de Strömgren-Crawford para este tipo de estrellas, o lo que es lo mismo:

(b− y)∗0 = (b− y)0 − 0.m06 (6.5)
E(b− y)∗ = E(b− y) + 0.m06. (6.6)
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6.3Posi
ióndelasestrellasPMS
δS
utieneldiagramaHR

Tabla 6.3: Estrellas PMS δ S
uti de 
ampo: Desenroje
imientoNombre1 Nombre2 HD V π sπ Tipo B-V V-R E(B-V ) E(V-R) (B-V )0 (b-y)∗0 Rv Av Mv(π) E(b-y) (b-y)0 m0 
0 δm1 δ
1 Mv(fot.)(mag) (msa) Espe
tral (mag) (mag) (mag) (mag) (mag) (mag) (mag) (mag) (mag) (mag) (mag) (mag)(1) (2) (3) (4) (5) (6) (7) (8) (9) (10) (11) (12) (13) (14) (15) (16) (17) (18) (19) (20) (21) (22) (23)... PDS 2 ... 10.73 9.68 (±29.60) 3.06 F2 0.38 0.23 0.03 0.00 0.35 0.219 5.00 0.14 ... ... ... ... ... ... ... ...V1185 Tau PDS 4 ... 10.74 81.10 (±51.10) 0.63 A5e 0.37 0.21 0.23 0.15 0.14 0.075 2.40 0.53 ... 0.144 0.097 0.191 0.919 0.017 0.073 1.85IP Per ... 278937 10.40 42.29 (±29.70) 0.70 A7 V 0.34 0.33 0.15 0.14 0.19 0.106 4.61 0.66 ... 0.069 0.170 0.166 0.820 0.023 0.114 1.77UX Ori ... 293782 9.60 0.69 (±2.47) 3.58 A3e 0.37 0.41 0.28 0.30 0.09 0.048 5.69 1.53 ... 0.047 0.078 0.196 1.052 0.005 0.090 1.76V1366 Ori ... 34282 9.84 6.10 (±2.30) 0.38 A0e 0.17 0.10 0.17 0.10 0.00 0.005 1.90 0.31 ... 0.057 0.069 0.192 0.990 0.005 0.010 2.06... PDS 178 35187 7.78 6.65 (±2.45) 0.37 A2e 0.25 0.16 0.19 0.14 0.06 0.032 3.07 0.56 ... 0.021 0.150 0.164 0.826 0.035 0.074 2.10V346 Ori ... 287841 10.14 1.50 (±2.02) 1.35 A5 III 0.33 0.16 0.19 0.10 0.14 0.075 1.41 0.25 ... 0.007 0.162 0.182 0.810 0.011 0.084 2.05... BD -081128 35929 8.20 0.88 (±0.93) 1.06 F0 III 0.42 0.37 0.11 0.07 0.31 0.190 2.27 0.24 ... 0.025 0.242 0.176 0.762 -0.004 0.256 0.91V1409 Ori PDS 184 244314 10.20 6.00 (±28.50) 4.75 AIab:e 0.20 0.14 0.17 0.13 0.03 0.018 3.29 0.54 ... 0.000 0.118 0.192 0.870 0.010 0.240 0.79... PDS 183 36112 8.31 4.89 (±1.16) 0.24 A3e/A5IVe 0.28 0.18 0.16 0.12 0.12 0.064 3.17 0.49 ... 0.058 0.122 0.200 0.868 0.006 0.057 2.10V350 Ori ... ... 10.40 ... ... A0/A1 ... ... ... ... ... ... ... ... ... 0.108 0.041 0.282 1.147 -0.079 0.196 2.11V351 Ori PDS 201 38238 8.92 3.51 (±1.59) 0.45 A7 IIIe 0.35 0.21 0.16 0.11 0.19 0.106 2.68 0.41 ... 0.115 0.121 0.207 0.980 -0.002 0.190 0.96CQ Tau ... 36910 10.27 10.05 (±2.01) 0.20 F2 IVe 0.76 0.74 0.41 0.39 0.35 0.219 4.75 1.87 3.41 0.244 0.185 0.292 0.732 -0.097 -0.004 2.82BF Ori ... ... 10.30 0.67 (±1.80) 2.69 A5 II-IIIe 0.35 0.22 0.21 0.16 0.14 0.075 3.26 0.66 ... 0.232 0.035 0.231 1.175 -0.026 0.233 1.27V1247 Ori PDS 192 290764 9.82 32.40 (±25.10) 0.77 A5 III 0.32 0.20 0.18 0.14 0.14 0.075 3.39 0.58 ... 0.000 0.193 0.213 0.831 -0.029 0.273 0.69

β Pi
 ... 39060 3.86 51.87 (±0.51) 0.01 A5 V 0.17 0.12 0.03 0.000 0.14 0.075 5.00 0.29 2.14 0.010 0.084 0.199 0.889 0.008 0.003 2.37... CoRoT 102699796 ... 15.51 ... ... F1 V 0.82 ... 0.49 ... 0.33 0.171 5.00 2.35 ... ... ... ... ... ... ... ...DX Cha PDS 61 104237 6.60 8.61 (±0.53) 0.06 A4 V 0.21 0.17 0.09 0.13 0.12 0.064 8.58 0.75 0.52 0.000 0.124 0.184 0.783 0.020 0.089 2.00V1026 S
o PDS 76 142666 8.81 3.28 (±10.89) 3.32 A8 Ve 0.50 0.32 0.27 0.19 0.23 0.133 2.81 0.72 ... ... ... ... ... ... ... ...V856 S
o HR 5999 144668 6.98 4.81 (±0.87) 0.18 A7 III/IVe 0.33 0.31 0.14 0.21 0.19 0.106 9.01 1.22 -0.83 0.052 0.157 0.173 1.016 0.015 0.322 -0.07VV Ser ... ... 11.50 ... ... A2e 0.91 0.66 0.85 0.64 0.06 0.033 3.19 2.60 ... 0.677 -0.059 0.232 0.585 -0.155 0.708 -5.52WW Vul ... 344361 10.51 47.7 (±26.89) 0.56 A3e 0.41 0.40 0.32 0.29 0.09 0.048 4.40 1.35 ... 0.151 0.113 0.219 0.972 -0.013 0.155 1.21PX Vul ... ... 11.67 ... ... F0 Ve 0.83 0.58 0.52 0.28 0.31 0.190 1.50 0.75 ... 0.133 0.290 0.068 0.320 0.119 -0.039 4.54V375 La
 ... ... 12.94 ... ... A7e 0.85 0.92 0.66 0.73 0.19 0.106 5.96 3.78 ... ... ... ... ... ... ... ...
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6.CATÁLOGOACTUALIZADODEESTRELLASPULSANTESPMS

Tabla 6.4: Estrellas PMS δ S
uti en 
úmulos jóvenes: Desenroje
imientoNombre1 Nombre2 HD V Distan
ia Tipo B-V E(B-V ) (B-V )0 (b-y)∗0 Av Av Mv(d) Mv(d) E(b-y) (b-y)0 m0 
0 δm1 δ
1 Mv(fot.)(mag) (p
) Espe
tral (mag) (mag) (mag) (mag) (Rv = 3.1) (Rv = 5.0) (Rv = 3.1) (Rv = 5.0) (mag) (mag) (mag)(1) (2) (3) (4) (5) (6) (7) (8) (9) (10) (11) (12) (13) (14) (15) (16) (17) (18) (19) (20) (21)V705 Per IC 348 H254 ... 10.60 348 (±43) F0/A8 III-IV 0.970 0.74 0.23 0.133 2.20 3.55 0.69 -0.66 ... ... ... ... ... ... ...... ... 261230 9.39 721 (±126) A7V/F2V 0.496 0.31 0.19 0.106 0.92 1.49 -0.82 -1.39 ... ... ... ... ... ... ...V588 Mon NGC 2264 2 ... 9.73 721 (±126) A7 III/IV 0.230 0.04 0.19 0.106 0.12 0.19 0.32 0.25 0.000 0.136 0.187 0.992 0.011 0.244 0.58... NGC 2264 +09 206 261387 10.6 721 (±126) A2/A1 V 0.181 0.121 0.06 0.033 0.36 0.58 0.95 0.73 0.027 0.066 0.190 0.966 0.017 0.047 1.58V589 Mon NGC 2264 20 261446 10.32 721 (±126) F2 III 0.420 0.07 0.35 0.219 0.21 0.34 0.82 0.69 0.005 0.238 0.227 0.718 -0.053 0.171 1.66... NGC 2264 39 261711 11.32 721 (±126) A2 V 0.120 0.06 0.06 0.033 0.18 0.29 1.85 1.74 ... ... ... ... ... ... ...... NGC 2264 104 ... 11.4 721 (±126) A5 IV 0.230 0.09 0.14 0.075 0.27 0.43 1.84 1.68 0.000 0.150 0.171 0.862 0.024 0.140 1.54V486 S
o NGC 6383 27 ... 12.60 1200 (±157) A5 IIIp 0.66 0.52 0.14 0.075 1.54 2.50 0.66 -0.30 ... ... ... ... ... ... ...... NGC 6383 55 ... 12.83 1200 (±157) ... 0.672 0.330 0.34 0.212 1.01 1.64 1.42 0.79 ... ... ... ... ... ... ...... NGC 6383 54 ... 12.34 1200 (±157) F0 Ve 0.578 0.268 0.31 0.190 0.80 1.29 1.14 0.65 ... ... ... ... ... ... ...... NGC 6530 13 ... 13.35 1537 (±237) ... 0.452 0.330 0.12 0.064 0.36 0.59 2.06 1.82 ... ... ... ... ... ... ...... NGC 6530 28 ... 13.23 1537 (±237) ... 0.415 0.330 0.08 0.042 0.25 0.41 2.04 1.89 ... ... ... ... ... ... ...... NGC 6530 38 ... 12.17 1537 (±237) A0/A5 0.531 0.531 0.00 0.005 1.58 2.55 -0.34 -1.31 ... ... ... ... ... ... ...... NGC 6530 53 ... 13.07 1537 (±237) A1 III 0.648 0.618 0.03 0.018 1.83 2.97 0.31 -0.83 ... ... ... ... ... ... ...... NGC 6530 57 ... 13.67 1537 (±237) ... 0.632 0.330 0.30 0.183 0.90 1.45 1.84 1.23 ... ... ... ... ... ... ...... NGC 6530 78 ... 13.97 1537 (±237) ... 0.610 0.330 0.28 0.168 0.83 1.34 2.21 1.70 ... ... ... ... ... ... ...... NGC 6530 159 ... 13.59 1537 (±237) ... 0.435 0.330 0.10 0.053 0.31 0.50 2.35 2.16 ... ... ... ... ... ... ...... NGC 6823 230 ... 14.60 2377 (±688) ... 0.930 0.850 0.08 0.042 0.24 0.38 2.48 2.34 ... ... ... ... ... ... ...... NGC 6823 279 ... 14.50 2377 (±688) ... 0.920 0.850 0.07 0.037 0.21 0.34 2.41 2.28 ... ... ... ... ... ... ...... IC 4996 201 ... 15.21 1651 (±155) A5 0.80 0.66 0.14 0.075 1.96 3.17 2.16 0.95 ... ... ... ... ... ... ...... IC 4996 171 ... 15.03 1651 (±155) A4 0.75 0.63 0.12 0.064 1.87 3.03 2.07 0.91 ... ... ... ... ... ... ...... IC 4996 1085 ... 15.30 1651 (±155) A3 0.72 0.63 0.09 0.048 1.87 3.03 2.34 1.87 ... ... ... ... ... ... ...
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6.3 Posi
ión de las estrellas PMS δ S
uti en el diagrama HR

Figura 6.9: Diagrama HR (
olor-magnitud) de las estrellas PMS δ S
uti. Cír
ulos: Es-trellas de 
ampo; Estrellas: Estrellas situadas en 
úmulos jóvenes; Líneas sólidas: Límitesobserva
ionales de la región de inestabilidad de las pulsantes tipo δ S
uti (Rodríguez &Breger, 2001); Líneas a trazos: Límites observa
ionales de la región de inestabilidad delas pulsantes tipo γ Doradus (Handler & Shobbrook, 2002); 1: NGC 6530 38; 2: PX Vul.6.3.d Diagrama HREn la �gura 6.9 se muestra la lo
aliza
ión en el diagrama HR (
olor-magnitud) delas estrellas PMS δ S
uti 
ono
idas y 
atalogadas en las tablas 6.3 y 6.4. Tambiénse muestran los límites observa
ionales de la región de inestabilidad de las δ S
uti(líneas sólidas) tomadas de Rodríguez & Breger (2001) y de las γ Doradus (líneas atrazos) de Handler & Shobbrook (2002).En realidad, en este diagrama se presentan 42 de las 46 estrellas pulsantes PMS
δ S
uti 
ono
idas. Las estrellas de 
ampo PDS 2, V1026 S
o, CoRoT 102699796 yV375 La
 no se han situado en este diagrama al no haber sido posible 
al
ular sus
orrespondientes magnitudes absolutas. Esto es así por dos razones: a) no se disponeen ninguno de los 
asos de fotometría Strömgren-Crawford para poder obtener susmagnitudes absolutas fotométri
as, b) no ha sido posible 
al
ular sus magnitudesabsolutas mediante las paralajes al ser muy grandes los errores relativos en su deter-mina
ión (sπ > 0.20 en el 
aso de PDS 2 y V1026 S
o) o no estar estas publi
adas enla literatura (CoRoT 102699796 y V375 La
).
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6. CATÁLOGO ACTUALIZADO DE ESTRELLAS PULSANTES PMS6.3.e Posi
ión en el diagrama HR de las estrellas pulsantes PMS δS
uti de 
ampoLa posi
ión de las estrellas PMS δ S
uti de 
ampo están basadas fundamentalmenteen los índi
es de 
olor desenroje
idos (b-y)0 obtenidos mediante fotometría Strömgreny las magnitudes absolutas derivadas de las 
alibra
iones (Mv(fot)). Esto es así puestoque, 
omo se observa en la tabla 6.3, solo disponemos de los valores de la magnitudabsoluta Mv(π) para el 
aso de 
uatro estrellas (CQ Tau, β Pi
, DX Cha y V856 S
o),en los que la in
ertidumbre relativa en su paralaje es sπ ≤ 0.20. Los errores típi
osobtenidos en la determina
ión de (b-y)0 y Mv(fot) mediante fotometría Strömgrenson de ∆(b− y)0 = 0.m01 y ∆Mv = 0.m3.6.3.e.1 Estrellas Am: V350 Ori y CQ TauV350 Ori y CQ Tau presentan unos índi
es m0= 0.m250, δm1= -0.m047 y m0= 0.m292,
δm1= -0.m097, respe
tivamente. Esto las 
lasi�
a 
omo estrellas tipo Am. Rodriguezet al. (1994) y Rodríguez & Breger (2001) muestran que las magnitudes absolutas
al
uladas mediante las 
alibra
iones fotométri
as presentan serios errores sistemáti-
os para este tipo de estrellas A metáli
as. En todos los 
asos, la fotometría subes-timaba la luminosidad de estas estrellas respe
to a la 
al
ulada mediante las distan
iasobtenidas por HIPPARCOS (
on un error estimado entre 0.m4 y 3.m0), 
on
luyendoque las magnitudes absolutas obtenidas mediante las 
alibra
iones fotométri
as delsistema uvbyβ no pueden ser apli
ables a este tipo de estrellas metáli
as. Sin embargo,apli
ando la 
orre

ión propuesta por Guthrie (1987) para este tipo de estrellas:

δ∗c0 − δc0 = −1.2δm1 − 1.1 · 10−6(vsini)2 (6.7)y asumiendo una vsini ≃ 100 km/s para ambas, obtenemos una 
orre

ión de lasmagnitudes absolutas de ∆Mv(fot)= -0.m4 y ∆Mv(fot)= -0.m9 para V350 Ori y CQTau, respe
tivamente. De esta forma, obtenemos los valores (b-y)0= 0.m041±0.01,Mv(fot)= 1.m71±0.3 para V350 Ori y (b-y)0= 0.m185±0.01, Mv(fot)= 1.m92±0.3.6.3.e.2 Estrellas 
on magnitud absoluta Mv(π) y Mv(fot): CQ Tau, β Pi
,DX Cha y V856 S
oEn 
uanto a las 
uatro estrellas de las que disponemos las magnitudes absolutas
al
uladas mediante la paralaje y las 
alibra
iones fotométri
as, vamos a dis
utirbrevemente los resultados obtenidos. En estos 
asos los errores ∆(b-y)∗0, ∆Rv, ∆Av y
∆Mv(π) se han obtenido mediante propaga
ión de errores, suponiendo una indeter-mina
ión en el tipo espe
tral de estas estrellas de dos sub
lases, 
orrespondientes aunos errores en el desenroje
imiento de ∆E(B-V )=0.m06 y ∆E(V-R)=0.m05.CQ Tau : Los índi
es de 
olor (b-y)0 que se obtienen son similares 
on ambosmétodos dentro de las barras de error, (b-y)∗0 = 0.m219±0.051 y (b-y)0 = 0.m185±0.01.Es más, apli
ando la 
orre

ión de 0.m06 expuesta en la se

ión 6.3.
 entre los valores(b-y)∗0 y (b-y)0, estos son prá
ti
amente idénti
os. Sin embargo, no su
ede lo mismo
on los valores obtenidos para las magnitudes absolutas. Los valores de la extin
iónpara CQ Tau son Rv= 4.75±1.45 y Av=1.m87±0.64. Este error relativo de ∼35% enla extin
ión, junto 
on un valor en la in
ertidumbre de su paralaje sπ= 0.20 (justo180



6.3 Posi
ión de las estrellas PMS δ S
uti en el diagrama HRen el límite estable
ido para re
hazar esta medida), dan lugar a un error estimadoen el valor de la magnitud absoluta de ∆Mv(π)= ±0.m77. La magnitud absoluta
al
ulada mediante la paralaje es, por tanto, de Mv(π) = 3.m41 ± 0.77. Este re-sultado sitúa esta estrella por debajo de la ZAMS. Por otra parte, atendiendo a lafotometría de Strömgren-Crawford, CQ Tau está 
lasi�
ada 
omo una estrella Am,
omo se ha 
omentado anteriormente. Teniendo todo esto en 
uenta, los valores adop-tados para CQ Tau son los expuestos en la subse

ión anterior, tras haber apli
ado la
orre

ión propuesta por Guthrie (1987): (b-y)0= 0.m185±0.01, Mv(fot)= 1.m92±0.3.
β Pi
: Los valores del desenroje
imiento son E(B-V )= 0.m03 y E(V-R)= 0.m00,ambos menores que sus errores aso
iados (∆E(B-V )= 0.m06 y ∆E(V-R)= 0.m05).Por tanto, 
omo ya se 
omentó anteriormente en la se

ión 6.3.a, el valor adoptadopara Rv es de 5.0. Asumiendo este valor de Rv, los valores de la extin
ión y de lamagnitud absoluta son Av= 0.m29 y Mv(π)= 2.m14±0.03. Hay que tener en 
uentaque el error estimado en la magnitud absoluta proviene en este 
aso úni
amente de lain
ertidumbre en la medida de la paralaje. En 
uanto al índi
e de 
olor derivado delas transforma
iones de Caldwell et al. (1993), se obtiene que (b-y)∗0 = 0.m075±0.041.Por otra parte, el índi
e de 
olor y la magnitud absoluta 
al
ulada mediante la fo-tometría Strömgren es de (b-y)0 = 0.m084±0.01 y Mv(fot.)= 2.m37±0.30. Ambosresultados son muy similares a los anteriores dentro de los rangos de errores. Sin em-bargo, debido a que en este 
aso la ele

ión del valor de Rv ha sido arbitraria, hemosoptado por 
onsiderar los valores de 
olor y magnitud absoluta obtenidos mediantela fotometría Strömgren para situar a β Pi
 en el diagrama HR.DX Cha : Muestra un fuerte ex
eso de emisión IR, una gran extin
ión UV,emisión en mu
has de sus líneas de absor
ión y per�les de tipo P Cygni en sus líneasde Balmer. Además, DX Cha posee una 
ompañera 
er
ana de tipo espe
tral K3 enuna órbita ex
éntri
a 
on un periodo de 19.9 días, formando así un sistema binarioespe
tros
ópi
o. Todos estos fa
tores ha
en que la determina
ión de los parámetrosfísi
os fundamentales de esta estrella y, por tanto, su lo
aliza
ión en el diagrama HRsea muy difí
il (Hu et al., 1989, 1991; Brown et al., 1997; Donati et al., 1997; van denAn
ker et al., 1998; Grady et al., 2004; Böhm et al., 2004; Testa et al., 2008; Fumel& Böhm, 2012). En nuestro 
aso, 
on los datos de la fotometría UBVR re
opiladosde la literatura obtenemos los siguientes valores de la extin
ión Rv= 8.58±8.58 yAv= 0.m75±0.91 y una magnitud absoluta de Mv(π)= 0.m52±0.92. Autores 
omovan den An
ker et al. (1998) ya apuntaron la posibilidad de que en 
iertos 
asos, lasestrellas Herbig Ae/Be presentasen leyes de extin
ión anómalas debido a la existen
iade material 
ir
unestelar. De esta forma, estos mismos autores utilizaron el métododesarrollado por van den An
ker et al. (1997), que in
luía una serie de 
orre

ionespara tener en 
uenta este efe
to, obteniendo un valor de Av= 0.m31. Utilizando estevalor de Av obtenemos un valor para la magnitud absoluta de DX Cha de Mv(π)=0.m96±0.13. En 
uanto al índi
e de 
olor desenroje
ido obtenemos un valor (B-V )0=0.m12 
orrespondiente a un tipo espe
tral A4 (Hu et al., 1991; van den An
ker et al.,1998) según las 
alibra
iones de Kenyon & Hartmann (1995). El valor derivado de(b-y)∗0 es de 0.m064±0.039. En 
uanto a los resultados obtenidos mediante la fo-tometría Strömgren, el enroje
imiento obtenido es E(b-y)= -0.m049, 
lasi�
ándola
omo una estrella A pe
uliar. Debido a este valor anómalo del desenroje
imiento,junto 
on el he
ho de que la línea de Hβ se en
uentra en emisión (Hu et al., 1989),dando lugar posiblemente a un valor también anómalo del índi
e β, hemos optadopor no 
onsiderar en este 
aso los resultados obtenidos por la fotometría Strömgren181



6. CATÁLOGO ACTUALIZADO DE ESTRELLAS PULSANTES PMSpara situar DX Cha en el diagrama HR, sino la fotometría UBVRc. Por último de
irque re
ientemente Fumel & Böhm (2012), en un estudio detallado de los parámetrosfísi
os fundamentales de DX Cha mediante espe
tros
opía de alta resolu
ión, 
on�r-man los resultados obtenidos mediante fotometría por van den An
ker et al. (1998).Tras apli
ar la 
orre

ión de 0.m06 expuesta en la se

ión 6.3.
, los valores que adop-tados para situar DX Cha en el diagrama HR son (b-y)0= 0.m124±0.039 y Mv(π)=0.m96±0.13 
orrespondiente a una extin
ión Av= 0.m31 propuesta por van den An-
ker et al. (1998).V856 S
o: Presenta unos valores de extin
ión y de errores aso
iados muy ele-vados (Rv= 9.01±5.67 y Av=1.m22±0.94), dando lugar a una magnitud absoluta deMv(π)= -0.m83±1.02. Por otra parte, es 
ono
ido, que la ley de extin
ión ha
ia V856S
o es anómala debido a la presen
ia de gran 
antidad de material 
ir
unestelar ensus alrededores (The & Tjin A Djie, 1978; The et al., 1981; He
ht et al., 1984). Theet al. (1996), basándose en los 
ál
ulos de extin
ión de Steenman & The (1991), deter-minaron un valor de Rv > 5.8. Estos autores también investigaron la extin
ión sobretoda la región espe
tral utilizando el modelo teóri
o de dispersión (s
attering) múlti-ple desarrollado por Vosh
hinnikov et al. (1996). En su modelado teóri
o asumieronque 
uando V856 S
o al
anzaba su máximo brillo, la 
apa 
ir
unestelar se en
on-traba libre de grumos (
lumps) de polvo. En esta situa
ión, los valores obtenidosfueron de E(B-V )= 0.m12, Rv= 3.2 y Av= 0.m39. Ha
iendo uso de estos valores,la magnitud absoluta obtenida es de Mv(π)= -0.m10±0.40. En este 
aso, el erroren la determina
ión de la magnitud absoluta viene dado úni
amente por el errorderivado de la paralaje. En 
uanto al índi
e de 
olor desenroje
ido obtenemos unvalor (B-V )0= 0.m19 
orrespondiente a un tipo espe
tral A7 según las 
alibra
ionesde Kenyon & Hartmann (1995). El valor derivado de (b-y)∗0 es de 0.m106±0.045. Losvalores obtenidos mediante la fotometría Strömgren son de (b-y)0= 0.m157±0.01 yMv(fot)= -0.m07±0.30. Como se puede observar, los valores obtenidos mediante am-bos métodos están en muy buen a
uerdo si apli
amos la 
orre

ión de 0.m06 expuestaen la se

ión 6.3.
 y los valores de Rv= 3.2 y Av= 0.m39 obtenidos por The et al.(1996).6.3.e.3 Casos espe
iales: BF Ori, VV Ser y PX VulPor último, en lo referente a la situa
ión en el diagrama HR de las estrellas PMS δS
uti de 
ampo, 
omentar el 
aso de las estrellas BF Ori, VV Ser y PX Vul.BF Ori : Los valores obtenidos mediante fotometría Strömgren situan a esta es-trella fuera de la región de inestabilidad de las pulsa
iones δ S
uti y desplazada a laizquierda del borde azul de di
ha región. Esta posi
ión se debe fundamentalmentea un valor anómalo en el índi
e β. Mora et al. (2004) muestra 
laramente el per�lde la línea Hβ en emisión y 
on 
ará
ter variable. Por este motivo, aunque no sedispone de una buena medida de la paralaje para esta estrella, se ha optado por 
al-
ular su magnitud absoluta mediante la distan
ia publi
ada en la literatura d= 430 p
(Manoj et al., 2006). De esta forma, obtenemos los siguientes valores Rv=3.26±2.53,Av=0.m66±0.55 y Mv(d)= 1.m47±0.55 
on (b-y)∗0= 0.m075±0.035. El error estimadoen la magnitud absoluta viene dado úni
amente por el error derivado del valor de laextin
ión Av. 182



6.3 Posi
ión de las estrellas PMS δ S
uti en el diagrama HRApli
ando la 
orre

ión de 0.m06 expuesta en la se

ión 6.3.
, los valores �nalesadoptados para situar a BF Ori son (b-y)0= 0.m135±0.035 y Mv(d)= 1.m47±0.55,situándola dentro de la banda de inestabilidad de las pulsantes δ S
uti.VV Ser : El mismo 
omportamiento de la línea Hβ (variable y en emisión) esobservado en VV Ser (Chavarria-K. et al., 1988). Re
ordemos que, debido a esto, VVSer estaba 
lasi�
ada 
omo una estrella B supergigante mediante fotometría Ström-gren (ver Capítulo 3). Al igual que en el 
aso anterior, no se dispone de una buenamedida de la paralaje, optándose también por 
al
ular su magnitud absoluta me-diante la distan
ia publi
ada en la literatura d= 311 p
 (Chavarria-K. et al., 1988).De esta forma, obtenemos para VV Ser, Rv= 3.19±0.62, Av=2.m60±0.54 y Mv(d)=1.m44±0.54 
on (b-y)∗0= 0.m033±0.034. El error estimado en la magnitud absolutaviene dado úni
amente por el error derivado del valor de la extin
ión Av. Apli
andode nuevo la 
orre

ión de 0.m06 expuesta en la se

ión 6.3.
, los valores �nales adop-tados para situar a VV Ser en el diagrama HR son (b-y)0= 0.m093±0.034 y Mv(d)=1.m44±0.54, situándola también dentro de la banda de inestabilidad de las pulsantestipo δ S
uti.PX Vul : Su posi
ión por debajo de la ZAMS, (b-y)0 = 0.m290±0.01 y Mv(fot)=4.m54±0.3, se debe a un desenroje
imiento insu�
iente de los índi
es fotométri
os(espe
ialmente del índi
e 
0), debido a la existen
ia de un dis
o de a
re
ión formadopor gas y polvo alrededor de esta estrella (Eisner et al., 2005). Por este motivo yteniendo en 
uenta que disponemos de los parámetros físi
os fundamentales de PXVul obtenidos mediante espe
tros
opía (ver Capítulo 4) se ha optado por utilizar estosvalores para situar esta estrella en el diagrama HR. Para ello, a partir de los valoresde la temperatura efe
tiva y log g (Tef= 6900±400K y log g= 4.08±0.30 dex) y ha-
iendo uso de los grids de NEMO-2004, se han obtenido los 
orrespondientes valoresde (b-y)0= 0.m229±0.054 y 
0= 0.m639±0.090. A partir de ellos, se ha 
al
ulado lamagnitud fotométri
a de PX Vul de la misma forma que la ya des
rita en el Capítulo3, siendo esta Mv(fot)= 2.m52±0.82.6.3.f Posi
ión de las estrellas pulsantes PMS δ S
uti situadas en
úmulos abiertos jóvenesEn 
uanto a la posi
iones en el diagrama HR de las estrellas PMS δ S
uti en 
úmulos,estas están basadas en los índi
es de 
olor desenroje
idos (b-y)∗0 y en las magnitudesabsolutas Mv(d) derivadas de las distan
ias a los 
úmulos en las que se en
uentrandi
has estrellas. Esto es así, en todos aquellos 
asos en los que no se disponen demedidas realizadas 
on fotometría Strömgren-Crawford, suponiendo un valor para laextin
ión Av 
orrespondiente al valor medio del medio interestelar difuso Rv= 3.1.En el 
aso de las estrellas en las que sí se dispone de fotometría Strömgren-Crawford,se han utilizado los valores de (b-y)0 y de Mv(fot) para situarlas en el diagrama HR.6.3.f.1 Estrella Am: V589 MonV589 Mon presenta un índi
e m0= 0.m227 y δm1= -0.m053, 
lasi�
ándola 
omo unaestrella tipo Am. Apli
ando del mismo modo que anteriormente para el 
aso de V350Ori y CQ Tau la 
orre

ión propuesta por Guthrie (1987) para este tipo de estre-llas (e
ua
ión 6.7), obtenemos una 
orre

ión en Mv(fot) de ∆Mv ≃ -0.m6. De esta183



6. CATÁLOGO ACTUALIZADO DE ESTRELLAS PULSANTES PMSforma, los valores �nalmente adoptados para situar a V589 Mon en el diagrama HRson (b-y)0= 0.m238±0.01 y Mv(fot)= 1.m06±0.3.6.3.f.2 Corre

ión de los índi
es (b-y)∗0: HD 261711, NGC 6530 38, NGC6530 53, NGC 6530 159, NGC 6823 230, NGC 6823 279 e IC 49961085Atendiendo a los índi
es (b-y)∗0 de HD 261711, NGC 6530 38 y NGC 6530 53, estosobjetos apare
ían demasiado 
alientes, situándose a la izquierda del borde azul de labanda de inestabilidad de las pulsa
iones tipo δ S
uti. Apli
ando la 
orre

ión de
∼0.m06 expuesta en la se

ión 6.3.
, tanto HD 261711 
omo NGC 6530 53 quedanbien situadas dentro de la banda de inestabilidad ((b-y)0= 0.m093±0.034, Mv(d)=1.m85±0.23 y (b-y)0= 0.m078±0.032, Mv(d)= 0.m31±0.21, respe
tivamente). En el
aso de NGC 6530 38, esta 
orre

ión de 0.m06 no pare
e ser su�
iente, quedandofuera de la banda de inestabilidad pero bastante 
er
ana al borde azul de la misma((b-y)0= 0.m065±0.030, Mv(d)= -0.m34±0.21).En el 
aso de NGC 6530 159, NGC 6823 230, NGC 6823 279 e IC 4996 1085,estas apare
ían 
omo estrellas subluminosas, por debajo de la ZAMS y muy 
er-
anas al borde azul de la banda de inestabilidad de las pulsa
iones δ S
uti. Al nodisponer en la literatura de los tipos espe
trales de di
has estrellas, el enroje
imientoadoptado fue el 
orrespondiente al enroje
imiento medio del 
úmulo en el que se en-
uentran situadas (E(B-V )= 0.m330 para NGC 6530 y E(B-V )= 0.m850 para NGC6823). Apli
ando también para estas estrellas la 
orre

ión de ∼0.m06, quedan biensituadas en dentro de la banda de inestabilidad muy próximas a la Se
uen
ia Prin
i-pal ((b-y)0= 0.m113±0.037, (b-y)0= 0.m102±0.036, (b-y)0= 0.m097±0.035 y (b-y)0=0.m108±0.037 para NGC 6530 159, NGC 6823 230, NGC 6823 279 e IC 4996 1085,respe
tivamente).6.3.g Parámetros físi
os de las estrellas PMS pulsantes tipo δ S
utiEn las tablas 6.5 y 6.6 se resumen los resultados obtenidos. En ellas se muestran lasidenti�
a
iones más 
omunes dadas a estos objetos, la magnitud visual aparente, elíndi
e de 
olor (b-y)0 y las magnitudes absolutas derivadas en 
ada 
aso junto 
on suserrores. En los 
asos en los que se disponía de fotometría Strömgren-Crawford, lastemperaturas efe
tivas y gravedades super�
iales han sido 
al
uladas tal y 
omo seexpone en el Capítulo 3. Para las estrellas sin fotometría Strömgren-Crawford pero
on (b-y)0 y Mv 
al
ulados, se ha seguido el siguiente método. Hemos 
onsideradoque (b-y)0 ≃ (b-y)ZAMS. Con este valor y ha
iendo uso de la Tabla III de Philip &Egret (1980) obtuvimos los 
orrespondientes valores de MvZAMS, 
0ZAMS y βZAMS.A partir de la e
ua
ión 3.28, tenemos que:

δc1 =
MvZAMS −Mv

f
(6.8)siendo f = 9 + 20∆β, 
on ∆β = 2.720 - βZAMS, para las estrellas F (Crawford,1975) y f= 9 para las estrellas A (Crawford, 1979).
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6.3 Posi
ión de las estrellas PMS δ S
uti en el diagrama HRUna vez obtenido δ
1, el valor de 
0 vendrá dado por 
0= 
0ZAMS + δ
1. Con losvalores de (b-y)0 y 
0 
al
ulamos la temperatura efe
tiva y log g utilizando los gridsde NEMO-2004. Las temperaturas efe
tivas y log g así obtenidas se indi
an en lastablas 6.5 y 6.6 mediante asteris
os.Tabla 6.5: Estrellas PMS δ S
uti de 
ampoNombre1 Nombre2 HD V (b-y)0 Mv Tef log g(mag) (mag) (mag) (K) (dex)V1185 Tau PDS 4 ... 10.74 0.097 (±0.010) 1.85 (±0.30) 8030 4.18IP Per ... 278937 10.40 0.170 (±0.010) 1.77 (±0.30) 7300 3.92UX Ori ... 293782 9.60 0.078 (±0.010) 1.76 (±0.30) 8120 3.86V1366 Ori ... 34282 9.84 0.069 (±0.010) 2.06 (±0.30) 8830 4.13... PDS 178 35187 7.78 0.150 (±0.010) 2.10 (±0.30) 7490 4.07V346 Ori ... 287841 10.14 0.162 (±0.010) 2.05 (±0.30) 7380 4.02... BD -081128 35929 8.20 0.242 (±0.010) 0.91 (±0.30) 6690 3.41V1409 Ori PDS 184 244314 10.20 0.118 (±0.010) 0.79 (±0.30) 7820 4.19... PDS 183 36112 8.31 0.122 (±0.010) 2.10 (±0.30) 7770 4.16V350 Ori ... ... 10.40 0.041 (±0.010) 1.71 (±0.30) 8500 3.74V351 Ori PDS 201 38238 8.92 0.121 (±0.010) 0.96 (±0.30) 7660 3.77CQ Tau ... 36910 10.27 0.185 (±0.010) 1.92 (±0.30) 7230 4.11BF Ori ... ... 10.30 0.135 (±0.035) 1.47 (±0.55) 7560∗ 3.84∗V1247 Ori PDS 192 290764 9.82 0.193 (±0.010) 0.69 (±0.30) 7060 3.64
β Pi
 ... 39060 3.86 0.084 (±0.010) 2.37 (±0.30) 8250 4.38DX Cha PDS 61 104237 6.60 0.124 (±0.039) 0.96 (±0.13) 7600∗ 3.68∗V856 S
o HR 5999 144668 6.98 0.157 (±0.010) -0.07 (±0.30) 7240 3.30VV Ser ... ... 11.50 0.093 (±0.034) 1.44 (±0.54) 8010∗ 3.99∗WW Vul ... 344361 10.51 0.113 (±0.010) 1.21 (±0.30) 7770 3.87PX Vul ... ... 11.67 0.229 (±0.054) 2.52 (±0.82) 6900 4.08
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6. CATÁLOGO ACTUALIZADO DE ESTRELLAS PULSANTES PMSTabla 6.6: Estrellas PMS δ S
uti en 
úmulos abiertos jóvenesNombre1 Nombre2 HD V (b-y)0 Mv Tef log g(mag) (mag) (mag) (K) (dex.)V705 Per IC 348 H254 ... 10.60 0.133 (±0.048) 0.69 (±0.19) 7480∗ 3.51∗... ... 261230 9.39 0.106 (±0.045) -0.82 (±0.23) 7600∗ 3.08∗V588 Mon NGC 2264 2 ... 9.73 0.136 (±0.010) 0.58 (±0.30) 7480 3.59... NGC 2264 +09 206 261387 10.6 0.066 (±0.010) 1.58 (±0.30) 8400 4.23V589 Mon NGC 2264 20 261446 10.32 0.238 (±0.010) 1.06 (±0.30) 6760 3.65... NGC 2264 39 261711 11.32 0.093 (±0.034) 1.85 (±0.23) 8040∗ 4.08∗... NGC 2264 104 ... 11.40 0.150 (±0.010) 1.54 (±0.30) 7460 3.94V486 S
o NGC 6383 27 ... 12.60 0.075 (±0.041) 0.66 (±0.20) 8110∗ 3.74∗... NGC 6383 55 ... 12.83 0.212 (±0.051) 1.42 (±0.20) 6910∗ 3.55∗... NGC 6383 54 ... 12.34 0.190 (±0.051) 1.14 (±0.20) 7040∗ 3.48∗... NGC 6530 13 ... 13.35 0.064 (±0.039) 2.06 (±0.21) 8460∗ 4.29∗... NGC 6530 28 ... 13.23 0.042 (±0.036) 2.04 (±0.21) 8830∗ 4.39∗... NGC 6530 38 ... 12.17 0.065 (±0.030) -0.34 (±0.21) 8119∗ 3.37∗... NGC 6530 53 ... 13.07 0.078 (±0.032) 0.31 (±0.21) 8050∗ 3.62∗... NGC 6530 57 ... 13.67 0.183 (±0.051) 1.84 (±0.21) 7180∗ 3.82∗... NGC 6530 78 ... 13.97 0.168 (±0.050) 2.21 (±0.21) 7340∗ 4.04∗... NGC 6530 159 ... 13.59 0.113 (±0.037) 2.35 (±0.21) 7910∗ 4.28∗... NGC 6823 230 ... 14.60 0.102 (±0.036) 2.48 (±0.43) 8050∗ 4.37∗... NGC 6823 279 ... 14.50 0.097 (±0.035) 2.41 (±0.43) 8120∗ 4.43∗... IC 4996 201 ... 15.21 0.075 (±0.041) 2.16 (±0.18) 8320∗ 4.30∗... IC 4996 171 ... 15.03 0.064 (±0.039) 2.07 (±0.18) 8450∗ 4.29∗... IC 4996 1085 ... 15.30 0.108 (±0.037) 1.87 (±0.29) 7890∗ 4.12∗

186



6.3 Posi
ión de las estrellas PMS δ S
uti en el diagrama HR

Figura 6.10: Bandas de inestabilidad teóri
as aso
iadas a los modos radiales p1 a p7de las pulsantes tipo δ S
uti 
al
ulados por Dupret et al. (2004) a partir de modelos
onve
tivos dependientes del tiempo y parámetro de longitud de mez
la α= 1.8. Líneasa trazos y líneas a trazos y puntos: bordes rojos y azules aso
iados a 
ada orden radialn, respe
tivamente; Puntos: estrellas PMS pulsantes tipo δ S
uti de 
ampo; Estrellas:estrellas PMS pulsantes tipo δ S
uti en 
úmulos abiertos jóvenes.Finalmente, en la �gura 6.10 se observa la banda de inestabilidad teóri
a aso
iadaa los modos radiales p1 a p7 obtenida a partir de los modelos 
onve
tivos dependien-tes del tiempo y parámetro de longitud de mez
la α= 1.8 (
orrespondiente al valor
alibrado para el Sol) 
al
ulados por Dupret et al. (2004). Las etiquetas indi
an elmodo radial 
orrespondiente (por ejemplo, P6R para el borde rojo del modo p6 o P7Apara el borde azul del modo p7). Como se observa en la �gura, a medida que losordenes radiales de los modos aumentan, tanto los bordes azules 
omo los rojos de labanda de inestabilidad se desplazan ha
ia temperaturas efe
tivas mayores. En este
aso, los puntos y las estrellas representan las PMS pulsantes tipo δ S
uti de 
ampo yen 
úmulos jóvenes abiertos, respe
tivamente. Su posi
ión en el diagrama pro
ede delos valores obtenidos en las tablas 6.5 y 6.6. Como puede apre
iarse, las observa
ionesse en
uentran en muy buen a
uerdo 
on las predi

iones teóri
as a
er
a de la posi
iónde los límites de la banda de inestabilidad desarrolladas por Dupret et al. (2004). A lavista de los resultados, pare
e que las estrellas PMS pulsantes tipo δ S
uti 
ono
idastienden a pulsar preferentemente 
on órdenes radiales altos, lo 
ual es 
on�rmado porlos 
ortos periodos de pulsa
ión que presentan estos objetos.
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Capı́tulo 7Con
lusionesEn los últimos años se ha realizado un importante avan
e observa
ional en el estudiode las estrellas PMS pulsantes tipo δ S
uti. Gra
ias a ello se ha aumentado en granmedida el número de estrellas de este tipo 
ono
idas y se han podido determinar sus
ara
terísti
as tanto pulsa
ionales 
omo físi
as. Sin embargo, este 
ampo de la astro-sismología se en
uentra aún en su fase ini
ial si lo 
omparamos 
on el estudio de lasestrellas pulsantes δ S
uti de la Se
uen
ia Prin
ipal.Por otra parte, 
omo se ha visto, el estudio observa
ional de las estrellas PMS esparti
ularmente 
ompli
ado. Desde este punto de vista, la búsqueda de nuevas estre-llas PMS de 
ampo se realiza entre las estrellas que presentan 
ara
terísti
as HerbigAe/Be lo que, en prin
ipio, nos puede indi
ar la juventud de la estrella al disponeraún de material 
ir
unestelar que no ha sido a
retado. Sin embargo, esta es una
ondi
ión ne
esaria pero no su�
iente para estable
er la juventud de la estrella puestoque existen otros pro
esos astrofísi
os (espe
ialmente en estrellas masivas) que puedendar lugar a la existen
ia de material 
ir
unestelar aunque la estrella se en
uentre yaen su fase de Se
uen
ia Prin
ipal o in
luso postse
uen
ia prin
ipal.Además, la existen
ia de este material 
ir
unestelar en forma de gas 
aliente ypolvo produ
e importantes in
ertidumbres en la determina
ión de los parámetros físi-
os de la estrella mediante fotometría. En 
uanto a la determina
ión de los parámetrosfísi
os mediante espe
tros
opía, también en
ontramos diversos problemas 
omo sonla emisión de líneas, la variabilidad de las mismas, y el efe
to de ensan
hamientorota
ional debido a la alta velo
idad de rota
ión de este tipo de estrellas, siendo estauna fuente importante de error en el ajuste del 
ontinuo y de mez
la (blending) delíneas de absor
ión adya
entes.Todos estos fa
tores ha
en que las barras de error en la posi
ión de estas estrellasen el diagrama HR sean aún muy grandes. Aún así, podemos de
ir que el estu-dio fotométri
o de este tipo de estrellas, se presenta 
omo una muy buena primeraaproxima
ión en la determina
ión de sus parámetros físi
os fundamentales, permitién-donos obtener unos resultados bastante �ables a
er
a de estos parámetros mediantela utiliza
ión de teles
opios relativamente pequeños. De he
ho, los parámetros físi
osobtenidos mediante fotometría se presentan 
omo un muy buen punto de partida pararealizar un estudio más re�nado de los mismos mediante espe
tros de alta resolu
ión.Un estudio 
ombinado de este tipo, 
on datos simultáneos de fotometría y espe
tros-189
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opía, junto 
on un modelado del dis
o 
ir
unestelar mediante la 
onstru

ión de las
orrespondientes distribu
iones espe
trales de energía (desde el UV a la región delas mi
roondas), redu
irían enormemente estas in
ertidumbres, permitiéndonos 
om-parar de una manera mu
ho más pre
isa las observa
iones 
on los modelos estelaresde estrellas prese
uen
ia prin
ipal existentes. Esto es parti
ularmente importantepuesto que, a día de hoy, los modelos estelares de estrellas PMS no se en
uentran losu�
ientemente desarrollados.Por otra parte, ya que es en la estru
tura interna en donde una estrella PMS sediferen
ia de una estrella más evolu
ionada, mientras que sus atmósferas son idén-ti
as para la misma temperatura y luminosidad, es en su espe
tro de fre
uen
ias endonde podríamos en
ontrar esas diferen
ias. Es aquí donde la astrosismología se ha
eparti
ularmente importante en el estudio de estas estrellas, aportándonos nuevos ob-servables que no se en
uentren afe
tados por las 
ara
terísti
as externas de la estrella,permitiéndonos mejorar nuestro 
ono
imiento a
er
a de la evolu
ión de las estrellasen fase prese
uen
ia prin
ipal.Queda por tanto aún un largo 
amino por re
orrer en el estudio y 
ono
imientode este tipo de estrellas, siendo este trabajo un pequeño paso más en el mismo.A 
ontinua
ión expondremos los resultados en
ontrados a lo largo de esta tesisdo
toral:
• Hemos realizado una búsqueda sistemáti
a de pulsadores tipo δ S
uti en unamuestra bien de�nida de 59 estrellas de 
ampo previamente 
lasi�
adas 
omoestrellas PMS o Herbig Ae/Be, observables desde el Hemisferio Norte y más bri-llantes que V≈ 13m. Esta muestra es lo más 
ompleta y homogénea posible parael estudio observa
ional que hemos realizado mediante la utiliza
ión de teles
o-pios situados en este Hemisferio. La muestra así 
onfe

ionada, fue observada
on los dos teles
opios de 1.5m (T150) y 0.9m (T90) situados en el Observato-rio de Sierra Nevada, en diferentes 
ampañas entre los años 2007 y 2010, ambosin
lusive. En el 
aso de las observa
iones 
on el teles
opio T150 se utilizaronlos �ltros BVI del sistema fotométri
o de Johnson-Cousins 
on imagen CCDdire
ta, mientras que en el 
aso de las observa
iones 
on el teles
opio T90 seutilizó el fotómetro Strömgren junto 
on los 
orrespondientes �ltros uvbyβ deStrömgren-Crawford. En total se realizaron 480 horas de observa
ión (283 horasen el teles
opio T90 y 197 horas en el teles
opio T150) o
upando 136 no
hes (78no
hes en el teles
opio T90 y 58 no
hes en el teles
opio T150) y re
opilándose12823 puntos (4261 puntos en el teles
opio T90 y 8562 en el teles
opio T150).
• Hemos obtenido las 
urvas de luz de todas las estrellas de la muestra en las di-ferentes bandas observadas (uvby del sistema fotométri
o de Strömgren y BVIde Johnson-Cousins según el 
aso) en 
ada una de las 
ampañas realizadas en-tre los años 2007 y 2010, realizándose un análisis de fre
uen
ias detallado deellas y estable
iendo un 
riterio para determinar la vera
idad de los pi
os de-te
tados. Además de este 
riterio, hemos realizado una búsqueda individualen la literatura para 
ada estrella, 
on el objetivo de determinar la naturalezaexa
ta de di
ha variabilidad y estable
er si se debe a una pulsa
ión intrínse
ao a un efe
to externo, 
omo puede ser el 
aso de las varia
iones en luminosidadprodu
idas por el material 
ir
unestelar, muy 
omunes en este tipo de estrellasHerbig Ae/Be. De esta forma, hemos en
ontrado 7 nuevas estrellas pulsantes190



PMS δ S
uti (6 de 
ampo y 1 situada en un 
úmulo abierto jóven) no dete
tadashasta la fe
ha, aumentando el número de estrellas 
ono
idas de este tipo de 39a 46 objetos, es de
ir, un aumento relativo de un 15% en el total de estrellasPMS δ S
uti dete
tadas. Este aumento relativo es mayor aún en el 
aso de lasestrellas de 
ampo, 
on un aumento del 25% (de 18 a 24 objetos). Además,hemos en
ontrado, a falta de 
on�rma
ión 
on nuevas observa
iones fotométri-
as, dos nuevas estrellas de 
ampo 
on posibles pulsa
iones tipo δ S
uti, unaestrella 
on una posible varia
ión de largo periodo, siendo en el 
aso de 
on�r-marse esta varia
ión la primera pulsante SPB de 
ampo des
ubierta hasta lafe
ha, y tres posibles pulsantes tipo β Cephei que nuevamente, si se 
on�rmasu variabilidad y su naturaleza PMS, serían las primeras estrellas des
ubiertasde su tipo. Por último, entre las estrellas de 
ompara
ión, hemos en
ontradotres nuevas variables 
on pulsa
iones δ S
uti y dos estrellas 
on pulsa
iones γDoradus no dete
tadas hasta el momento.
• Todas las estrellas de la muestra han sido observadas, independientemente desu magnitud visual aparente, 
on el fotómetro Strömgren, 
on el objetivo deobtener sus 
orrespondientes índi
es fotométri
os V, (b-y), m1, 
1 y β. A partirde estos índi
es, hemos 
al
ulado el ex
eso de 
olor E(b-y) de 
ada estrella,
on el �n de obtener los índi
es fotométri
os desenroje
idos, (b-y)0, m0, 
0,ne
esarios para realizar las 
alibra
iones y obtener sus parámetros físi
os funda-mentales (Tef , log g, [Fe/H℄). Para ello, se han utilizado tres 
onjuntos diferentesde 
alibra
iones (in
luyendo la de más re
iente publi
a
ión, NEMO-2004), de-pendiendo del tipo espe
tral al que pertene
e la estrella (B, A0-A3 o A-F).Por último, hemos situado las estrellas PMS Herbig Ae/Be de la muestra enun diagrama 
olor-magnitud ((b-y)0, Mv) junto 
on los límites observa
ionalesde la región de inestabilidad de las pulsa
iones δ S
uti. De las 7 nuevas pul-santes PMS δ S
uti dete
tadas, 6 de ellas (PDS 004, HD 35187, V1409 Ori, HD36112, HD 261387 y V350 Ori) se en
uentran situadas dentro de la banda deinestabilidad 
orrespondiente a este tipo de pulsa
ión, 
on�rmando así su natu-raleza 
omo pulsadores PMS δ S
uti. Úni
amente VV Ser se en
uentra situadafuera de esta banda de inestabilidad observa
ional debido a problemas 
on eldesenroje
imiento de sus índi
es fotométri
os produ
idos por la existen
ia dematerial 
ir
unestelar alrededor de la misma y el 
omportamiento variable y enemisión de la línea Hβ. Sin embargo, utilizando los valores de la distan
ia yde la fotometría UBVRc de Johnson-Cousins obtenidos de la literatura junto
on la 
orre

ión de 0.m06 en
ontrada en este trabajo de tesis, VV Ser tam-bién queda situada dentro de la región de inestabilidad de las pulsa
iones tipo

δ S
uti, 
on�rmando así su naturaleza 
omo pulsador de este tipo.
• Además de determinar los parámetros físi
os fundamentales de las estrellas dela muestra mediante fotometría, hemos obtenido espe
tros de alta resolu
ión
on el espe
trógrafo FOCES situado en el Observatorio de Calar Alto (Almería,España), para el 
aso de 
uatro estrellas de la muestra (PX Vul, BH Cep, V1080Tau y PDS 004) 
on el objetivo de obtener su Tef , log g, [Fe/H℄ y vsini medianteespe
tros
opía, y 
omparar los resultados 
on los obtenidos mediante el métodoanterior. Sin embargo, el es
aso número de estrellas 
on sus parámetros físi
osdeterminados mediante ambos métodos (solamente PX Vul, BH Cep y PDS 004,ya que V1080 Tau se en
ontraba fuera de las 
alibra
iones fotométri
as por loque fue imposible determinar sus parámetros físi
os mediante este método), nonos ha permitido estable
er ningún tipo de 
on
lusión a
er
a de las posibles191
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orrela
iones o errores sistemáti
os introdu
idos por la utiliza
ión de uno u otrométodo. Queda así 
omo trabajo futuro, obtener datos espe
tros
ópi
os de másestrellas de la muestra 
on la inten
ión de realizar esta 
ompara
ión 
on unnúmero mayor de objetos y determinar la existen
ia de posibles 
orrela
ionesentre la determina
ión de los parámetros físi
os de las estrellas de este tipomediante ambos métodos.
• Hemos llevado a 
abo, de forma 
onjunta y simultánea, un estudio de fotometríade alta pre
isión basado en datos pro
edentes del satélite espa
ial MOST y ob-serva
iones fotométri
as y espe
tros
ópi
as desde tierra para el 
aso de la es-trella PMS δ S
uti HD 34282. Para ello, se ha realizado un detallado análisisde fre
uen
ias de los datos re
opilados desde diferentes observatorios situadosen tierra (Observatorio de Sierra Nevada (OSN), España; Observatorio de Fair-born, Estados Unidos y Observatorio de Sobaeksan, Corea del Sur) en una
ampaña 
oordinada de fotometría entre los años 2004 y 2007. Los resultadosde di
ho análisis han sido 
omparados 
on los obtenidos por el satélite MOST apartir de los datos re
ogidos de forma simultanea en el año 2007, en
ontrandoque la mayoría de las fre
uen
ias en
ontradas por MOST son 
on�rmadas porlas observa
iones realizadas desde tierra. Es más, hemos en
ontrado que unpi
o signi�
ativo 
orrespondiente a la fre
uen
ia f4=71.9680 
/d ha sido dete
-tado úni
amente en los 
onjuntos de datos obtenidos desde tierra y no en el
onjunto de datos del satélite debido a que este se en
uentra muy 
er
a de unarmóni
o de su fre
uen
ia orbital (fsat= 14.199 
/d). Además, hemos en
on-trado mediante este estudio pulsa
ional de HD 34282, algunos resultados muyinteresantes a
er
a del 
omportamiento pulsa
ional de la misma. Así, se haen
ontrado que varios de los modos ex
itados muestran varia
iones de amplitudentre las 
ampañas de observa
ión realizadas los años 2004 y 2007. Parti
ular-mente, uno de los pi
os (f13= 57.0595 
/d) apare
e en nuestras observa
ionesdesde tierra de 2007, 
on�rmando los resultados de MOST de ese mismo año.Sin embargo, este mismo pi
o no apare
e 
omo signi�
ativo en nuestros datosde tierra 
orrespondientes al año 2004. Además, en el 
onjunto de fre
uen
iasdete
tadas observamos patrones de 
ondu
ta en 
uanto al espa
iado de fre
uen-
ias, siendo el más signi�
ativo aquel en que F1-F2 ≃ F11-F10 ≃ F15-F9 ≃ F7-F13

≃ 4.0 
/d. Finalmente, durante el estudio del 
omportamiento pulsa
ional deHD 34282, hemos en
ontrado que la estrella de 
ompara
ión C2= HD 34086pulsaba 
on al menos tres modos de pulsa
ión ex
itados (f1= 2.15, f2= 2.03 yf3= 1.07 
/d), des
ubriendo así una nueva pulsante multiperiodi
a de tipo γDoradus no 
ono
ida hasta la fe
ha.
• Hemos determinado los parámetros físi
os fundamentales de HD 34282 medianteespe
tros
opía de alta resolu
ión, utilizando los datos obtenidos en 2007 
on elespe
trógrafo UVES situado en uno de los 
uatro teles
opios que forman el VLTen el Observatorio Paranal, Chile. Los resultados obtenidos se en
uentran enmuy buen a
uerdo 
on los publi
ados anteriormente en la literatura. HD 34282apare
e así 
omo una estrella de tipo espe
tral A temprano, 
on Tef= 8625±300K, log g= 4.4±0.2 dex y una abundan
ia relativamente baja en metales [Fe/H℄=-0.76±0.18 dex. Esto, sitúa a HD 34282 dentro de la región de inestabilidad paralas pulsa
iones tipo δ S
uti, muy 
er
a de la Se
uen
ia Prin
ipal y del bordeazul de esta región, 
on�rmando que las pulsa
iones dete
tadas en el análisis defre
uen
ias realizado se deben a este tipo de pulsa
ión.192



• Hemos 
onfe

ionado una lista a
tualizada de todas las estrellas pulsantes PMS
ono
idas hasta la fe
ha, 
on el objetivo de dar una visión lo más amplia posi-ble de las 
ara
terísti
as observa
ionales de este tipo de objetos. Este 
atálogoa
tualizado, 
ontiene todas las estrellas PMS pulsantes 
ono
idas y publi
adasantes del ini
io de este trabajo de Tesis en 2007, junto 
on los nuevos des-
ubrimientos realizados hasta Junio de 2012, in
luyendo en estos últimos, losobtenidos en este mismo trabajo de investiga
ión. Para ello, hemos realizadoun exhaustivo trabajo de investiga
ión en la literatura y en los 
atálogos exis-tentes, re
opilando toda la informa
ión posible sobre fotometría (en los sistemasuvbyβ de Strömgren-Crawford y UVBRc de Johnson-Cousins), tipos espe
trales,velo
idades de rota
ión, paralajes (distan
ias) y pulsa
iones dete
tadas (tipo,fre
uen
ia y amplitud) de 
ada uno de estos objetos.
• A partir de los datos re
opilados en este 
atálogo de estrellas pulsantes PMS,hemos realizado un estudio del 
ontenido del mismo, restringiéndolo úni
amenteal 
aso de las estrellas pulsantes PMS δ S
uti. Los resultados obtenidos 
on esteestudio nos ha propor
ionado algunos detalles interesantes a
er
a de las 
ara
-terísti
as y naturaleza de este tipo de estrellas:� Las estrellas PMS δ S
uti pueblan en mayor medida la región más 
er
anaal borde azul de la banda de inestabilidad, al 
ontrario que sus 
ontra-partidas más evolu
ionadas que pare
en poblar más densamente el borderojo de esta misma banda. Debido al es
aso número de pulsantes PMS

δ S
uti des
ubiertas hasta la fe
ha, no podemos dis
ernir si este he
ho sedebe simplemente a un efe
to de sele

ión o a alguna razón astrofísi
a sub-ya
ente. En este segundo 
aso indi
arían una preferen
ia de pulsa
ión enórdenes radiales altos por parte de estos objetos.� Pueden presentar 
ualquier valor de vsini, aunque se observa una preferen-
ia por los valores situados en el rango de 60 a 140 Km/s, 
on una velo
idadde rota
ión media de <vsini> ∼ 100 km/s, muy pare
ido al valor mediode velo
idad de rota
ión <vsini> ∼ 109 km/s, de las estrellas pulsantes δS
uti más evolu
ionadas.� La mayoría de las estrellas pulsantes PMS δ S
uti presentan pequeñasamplitudes en sus os
ila
iones, 
on varia
iones de luminosidad (∆V) pordebajo de 0.m02. Sin embargo, este he
ho puede ser expli
ado debido aque, en realidad, existen mu
has pulsantes de diferentes tipos 
on ampli-tudes muy pequeñas. Por tanto, a medida que se mejora la pre
isión en latoma de medidas, y se redu
e el umbral de dete

ión de las pulsa
iones, elnúmero de pulsantes de 
ualquier tipo 
on os
ila
iones de baja amplituddes
ubiertas es 
ada vez mayor, 
omo están poniendo de mani�esto en losúltimos años, los resultados obtenidos por las misiones espa
iales en 
urso(MOST, CoRoT, KEPLER).
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7. CONCLUSIONES� En su mayoría, las estrellas pulsantes PMS δ S
uti dete
tadas presentan
ortos periodos de pulsa
ión (el 45% 
on periodos por debajo de 0.05 días yel 68% periodos menores que 0.10 días) de
re
iendo el número de variablesa medida que el periodo aumenta. Esto pare
e indi
ar que este tipo deobjetos tiende a pulsar en modos ex
itados de orden radial alto estandoen buen a
uerdo 
on lo expuesto en el primer punto. Sin embargo, hayque tener en 
uenta que este he
ho debe tener también una 
omponenteimportante de efe
to de sele

ión ya que, a bajas amplitudes de os
ila
ión(
omo es el 
aso) es más fá
il dete
tar os
ila
iones de 
orto periodo que delargo periodo.� Las estrellas pulsantes PMS δ S
uti presentan, al igual que las estrellaspulsantes δ S
uti evolu
ionadas, un aumento en sus periodos de pulsa
ióna medida que los tipos espe
trales son más tardíos. Esto 
on�rma lo predi-
ho por los modelos de pulsa
ión. Las estrellas 
on tipos espe
trales mástempranos (más 
alientes) tienden a pulsar en modos de pulsa
ión de or-den radial alto, es de
ir, periodos más 
ortos. Por el 
ontrario, las estrellas
on tipos espe
trales más tardíos (más frías) tienden a pulsar en modos depulsa
ión de orden radial bajo (periodos más largos).
• Hemos situado en el diagrama HR ((b-y)0, Mv), 42 de las 46 estrellas PMS δS
uti des
ubiertas hasta la fe
ha (Junio 2012) a partir de los datos fotométri-
os (UBVRc de Johnson-Cousins, uvbyβ de Strömgren-Crawford) y de paralaje(distan
ias) obtenidos y re
opilados en este 
atálogo. Las 4 estrellas restantes(PDS 2, V1026 S
o, CoRoT 102699796 y V375 La
) no pudieron situarse en eldiagrama HR debido a la imposibilidad de 
al
ular sus magnitudes absolutas (yasea por la falta de los 
orrespondientes datos fotométri
os en la literatura o a me-didas impre
isas de las paralajes obtenidas por HIPPARCOS). Con el objetivode tratar de a
otar las in
ertidumbres produ
idas en la posi
ión en el diagramaHR de estas estrellas debido a la existen
ia de material 
ir
unestelar alrededorde las mismas, hemos determinado esta posi
ión siguiendo dos pro
edimientosdistintos. Por una parte, se han obtenido los índi
es de 
olor desenroje
idos(B-V )0 (transformándolos a sus 
orrespondientes índi
es (b-y)∗0) junto 
on lasmagnitudes absolutas determinadas a partir de las paralajes (Mv(π)). Por otraparte, hemos obtenido los índi
es de 
olor desenroje
idos (b-y)0 de Strömgrenjunto 
on las magnitudes absolutas 
al
uladas a partir de las 
alibra
iones fo-tométri
as (Mv(fot)). La 
ompara
ión de los resultados obtenidos 
on ambosmétodos nos ha permitido en
ontrar la existen
ia de una desvia
ión sistemáti
amedia de ∼ 0.m06 entre los índi
es de 
olor obtenidos mediante un método uotro ((b-y)∗0 = (b-y)0 - 0.m06). Esta desvia
ión sistemáti
a en los valores de losíndi
es de 
olor se debe en realidad a una desvia
ión sistemáti
a de 0.m06 en el
ál
ulo del enroje
imiento a través de 
ada uno de los dos métodos, de formaque E(b-y)∗0= E(b-y)0 + 0.m06. A partir de estos resultados, hemos obtenidolas temperaturas efe
tivas (Tef ) y gravedades super�
iales (log g) de estas 42estrellas PMS δ S
uti mediante las 
alibra
iones fotométri
as 
orrespondien-tes. De esta forma, hemos en
ontrado que 40 de ellas se en
uentran dentro dela banda de inestabilidad para este tipo de pulsa
ión, 
on�rmando así su na-turaleza 
omo pulsadores PMS δ S
uti, mientras que solamente 2 de estas, seen
uentran situadas fuera de los límites de la banda de inestabilidad (NGC 653038 a la izquierda del límite azul y PX Vul a la dere
ha del límite rojo) aunque194



muy 
er
anas a estos. Además, estos resultados 
on�rman el he
ho de que lasestrellas PMS δ S
uti pare
en poblar en mayor medida la región más 
er
anaal borde azul de la banda de inestabilidad (29 estrellas), en 
ompara
ión 
on laregión situada 
er
a del borde rojo de esta misma banda (13 estrellas).
• Finalmente, hemos 
omparado los resultados observa
ionales obtenidos paraestas 42 estrellas PMS δ S
uti 
on las predi

iones teóri
as a
er
a de la posi
iónde los límites de la banda de inestabilidad para estrellas tipo δ S
uti en Se
uen
iaPrin
ipal desarrolladas por Dupret et al. (2004) a partir de modelos 
onve
tivosdependientes del tiempo 
on un valor del parámetro de longitud de mez
la α=1.8, 
orrespondiente al valor solar 
alibrado, en
ontrando un ex
elente a
uerdoentre ambos. Además, esta 
ompara
ión indi
a que las estrellas PMS δ S
uti
ono
idas pare
en tener preferen
ia por pulsar en modos 
on orden radial altos,lo 
ual es 
on�rmado por los 
ortos periodos de pulsa
ión que suelen presentarestos objetos.
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