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Índie de �guras
1.1 Barnard 68. Ejemplo de nube moleular pequeña o glóbulo de Bok. Seenuentra situada a unos 500 años luz de distania. Su masa es apro-ximadamente de 2M⊙ y mide alrededor de medio año luz de diámetro.Los bordes bien de�nidos y otras araterístias de Barnard 68, haensuponer que está próxima al olápso gravitaional dando lugar a laformaión de una o varias estrellas. . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 21.2 Trazas evolutivas de estrellas en ontraión gravitatoria aluladas porHayashi & Nakano (1963) (líneas a trazos) y Hayashi (1965) (líneasontinuas). La línea disontinua representa la ZAMS empíria (vermás adelante, seión 1.2.d) dada por Sandage (1962). . . . . . . . . . 71.3 Posiión de la birthline teória (línea ontinua gruesa) en el diagramaHR para estrellas de baja masa (0.2 M⊙-1.0 M⊙) (Stahler, 1983). Laslíneas ontinuas delgadas indian las trazas de Hayashi para los valoresde masa indiados (en unidades de M⊙). . . . . . . . . . . . . . . . . . 91.4 Posiión 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 írulos yuadrados rellenos a los objetos observados por Levreault (1988). . . . 101.5 Relaión entre las masas y luminosidades de protoestrellas aretandoon una tasa de 10−5 M⊙ año−1 (Palla & Stahler, 1992). En la �gurase observa en funión de la masa estelar: la luminosidad proedente dela areión (Lacc), la luminosidad transportada por radiaión (Lrad), laluminosidad super�ial (Lsurf ) y la energía liberada por la quema deDeuterio (LD). Las �ehas en el eje horizontal maran los puntos (M1,M2 y M3) en los que Lrad interseta Lsurf , LD y Lacc, respetivamente. 111.6 Esquema de la quema de deuterio en protoestrellas (Palla & Stahler,1990). (a) A bajas masas el Deuterio aretado es transportado al entrode la estrella por los remolinos de la onveión. (b) En un determinadomomento, aparee 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 igniión en apa justo por enima de laregión radiativa estable. . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 13V



ÍNDICE DE FIGURAS1.7 Efeto de la tasa de areión en la fase evolutiva PMS en el diagramaHR (Palla & Stahler, 1993). Línea de írulos: birthline alulada on
Ṁ=10−4 M⊙ año−1. Línea de puntos: birthline alulada on Ṁ=10−5M⊙ año−1. . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 161.8 Esquema de lasi�aión propuesto por Lada (1987) para las distribu-iones espetrales de energía de objetos estelares jóvenes. . . . . . . . . 191.9 Representaión artístia de una estrella Herbig Ae/Be y su diso dematerial irunestelar. Fuente: NASA. . . . . . . . . . . . . . . . . . . 241.10 Curva de luz (panel superior izquierdo) y urvas de olor (panel superiordereho e inferiores) de UX Ori (Herbst & Shevhenko, 1999). Se puedeobservar laramente el efeto 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 desvanee (paneles superior dereho e inferiorizquierdo, respetivamente). Este �giro� en el olor es observado inlusoen V-R (panel inferior dereho). . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 251.11 Per�les de pios 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 dereho). La ordenada es una esala lineal de intensi-dad en unidades de la intensidad del ontinuo (Garrison & Anderson,1977). . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 271.12 Per�l fotosfério promedio de la estrella AB Aur obtenido durantela ampaña MUSICOS96. Línea ontinua: Per�l promedio; Líneaa trazos: Espetro individual orrespondiente al 19/Nov/1996, 10.26UT; Línea a trazos on punto: Espetro individual orrespondienteal 26/Nov/1996, 14.06 UT; Línea de puntos: Per�l rotaional alu-lado. Todos los espetros se enuentran representados en el sistema dereferenia de las líneas NaI D interestelares (Catala et al., 1999). . . . 281.13 Diagrama esquemátio de Hertzsprung-Russell on la loalizaión delas distintas lases de variables pulsantes (Christensen-Dalsgaard, 2003). 311.14 Osilaiones no radiales vistas desde diferentes ángulos de inlinaión:i= 30◦(�la superior), i= 60◦(�la entral), i= 90◦(�la inferior). El ampode veloidad de una osilador no radial viene dado por el armónio es-fério Ym

l . En la �gura podemos observar el signi�ado de los órdenesl y m. En este ejemplo en partiular se ha onsiderado l= 3 y m=0,1,2,3 (de izquierda a dereha en la �gura, respetivamente). Los ol-ores indian el desplazamiento Doppler del espetro observado debidoa la osilaión, es deir, en un momento dado del ilo de osilaión,las zonas rojas se mueven haia el entro de la estrella (alejándose delobservador) y por tanto desplazando el espetro haia longitudes deonda más largas (desplazamiento al rojo) mientras que las zonas azulesse mueven alejándose del entro de la estrella (haia el observador)desplazando el espetro haia longitudes de onda más ortas (despla-zamiento al azul). . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 321.15 Modos p y modos g. En la �gura se observan los aminos reorridos por:(a) dos modos p distintos (n= 8, l= 100 y n= 8, l=2, respetivamente),(b) un modo g (n=10, l= 5). Hay que haer notar que, en este aso,el modo g se enuentra atrapado en el interior estelar. Esta �guramuestra omo los modos g son muy sensibles a las ondiiones físiasexistentes en las regiones más internas de la estrella (Gough & Toomre,1991). . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 33VI



ÍNDICE DE FIGURAS1.16 Banda de inestabilidad teória de las pulsantes tipo δ Suti 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 desplazanhaia temperaturas efetivas mayores. Los puntos orresponden a laposiión en el diagrama HR de las estrellas δ Suti proedentes delatálogo de Rodríguez et al. (2000). . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 352.1 Panel izquierdo: Variaiones irregulares debido al aráter PMS de laestrella HD 36112. Panel dereho: Serie temporal de la estrella HD36112 tras haber sido eliminadas las variaiones irregulares produidaspor su aráter 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 /d. . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 782.11 V350 Ori. f1= 57.08 /d. . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 792.12 HD 250550. f1= 5.48 /d. . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 812.13 HD250550. f1= 6.45 /d. . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 832.14 HD 52721. . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 842.15 PDS 241. f1= 2.86 /d. . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 852.16 VV Ser. f1= 9.65 /d. . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 862.17 V431 St. f1= 11.66 /d. . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 882.18 HD174571. f1= 4.51 /d. . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 892.19 WW Vul. f1= 4.30 /d. . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 912.20 PDS 581. f1= 6.83 /d. . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 922.21 V1685 Cyg. f1= 7.10 /d. . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 942.22 BH Cep. f1= 5.57 /d. . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 952.23 V1080 Tau. f1= 2.86 /d. . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 972.24 CO Ori. f1= 5.34 /d. . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 992.25 V1650 Ori. f1= 3.04 /d. . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 1002.26 HD 36910. f1= 2.81 /d. . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 1022.27 HD 261387. f1= 34.67 /d. . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 1033.1 Transmisión de las bandas uvby-Hβ del sistema Strömgren-Crawforden funión de la longitud de onda. Como omparaión se inluye el�ujo de un modelo estelar on Tef= 6000K, log g= 4.0 y [Fe/H℄= 0.0(Önehag et al., 2009). . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 1083.2 Grids utilizados para la determinaión de los parámetros físios delas estrellas PMS Herbig Ae/Be. Panel superior izquierdo: NEMO04CGM, Panel superior dereho: MD85 on los parámetros a0 y r∗, Panelinferior izquierdo: N93 para el rango 11000K ≤ Tef ≤ 20000K, Panelinferior dereho: N93 para el rango 20000K ≤ Tef ≤ 35000K . . . . . 126VII
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Capı́tulo 1IntroduiónLas estrellas, al ontrario de lo que paree uando observamos el ielo, no son, omose pensaba en la antigüedad, objetos eternos e inmutables. De la misma manera queel ser humano, estas evoluionan. A lo largo de este reorrido, desde su naimientohasta su muerte, pasan por fases evolutivas muy diferentes y, siguiendo el símil onla vida humana, podríamos hablar de una infania, una adolesenia, una fase adultay una fase madura.En ada una de estas distintas fases evolutivas tanto la estrutura interna de lasestrellas omo los proesos físios que se produen en sus interiores son muy diferen-tes. Sin embargo, los ambios evolutivos son tan graduales, y se produen en unosintervalos de tiempo tan largos desde el punto de vista de la vida humana, que el estu-dio de esta evoluión nos obliga, no a seguir las distintas etapas de una determinadaestrella en uestión, sino a obtener onlusiones generales mediante la observaión yel estudio de miles de estrellas que se enuentran en diferentes fases evolutivas.En este sentido William Hershel (1738-1822) omparaba la labor de un astrofísioon la de un botánio que solo dispone de una hora para observar un bosque y estudiarel reimiento de los árboles. Es evidente que no podría llegar a ninguna onlusiónrelevante observando un únio árbol, pero sí quizás si pasease por el bosque y obser-vase árboles de distintas edades.En las últimas déadas nuestro onoimiento aera de la evoluión 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 ténias de observaión,la apaidad omputaional y nuestro onoimiento aera de los proesos físios quetienen lugar en el interior de las estrellas son los responsables fundamentales de estelogro. Aún así, quedan todavía muhas uestiones importantes por responder enuanto al ómo y el por qué de estos ambios a lo largo de sus vidas.1.1 El naimiento de las estrellasUna estrella nae del polvo y del gas que se enuentra situado entre las estrellas,onoido omo Medio Interestelar. En el Universo existen varios proesos que puedenprovoar el olapso gravitatorio de este gas y polvo del Medio, omo puede ser la ex-plosión de una supernova erana o la olisión de la nube on el brazo de una galaxia1



1. INTRODUCCIÓN

Figura 1.1: Barnard 68. Ejemplo de nube moleular pequeña o glóbulo de Bok. Seenuentra situada a unos 500 años luz de distania. Su masa es aproximadamente de2M⊙ y mide alrededor de medio año luz de diámetro. Los bordes bien de�nidos y otrasaraterístias de Barnard 68, haen suponer que está próxima al olápso gravitaionaldando lugar a la formaión de una o varias estrellas.espiral, generando núleos de una mayor densidad que atuarían omo semillas dondese iniiaría la ontraión gravitatoria.Por otra parte, también existen proesos físios que se oponen a que esto sueda.Por ejemplo, la nube de gas y polvo original posee una ierta temperatura que reea medida que se esta se ontrae, produiendo un aumento de la presión interna quefrenaría el olapso. También la onservaión del momento angular iniial que poseela nube generaría una veloidad de rotaión muy alta a medida que este núleo dedensidad se va ontrayendo, on lo que la fuerza entrífuga sería otro fator que seopondría al olapso. Por último, la posible existenia de un ampo mágnetio en elinterior de la nube rearía una presión magnétia a medida que se produe el olapsoimpidiendo la aída de más material haia el entro.Aún así, existen en el Universo nubes de gas y polvo su�ientemente masivas yfrías omo para generar estos pequeños núleos de mayor densidad, donde la atraióngravitatoria fuese apaz de superar estos inonvenientes y se omenzase a produir laformaión de los objetos onoidos omo Protoestrellas.Estas nubes de gas y polvo fueron ya atalogadas por Edward Barnard (1857-1923) en el año 1900, y son onoidas omo Objetos de Barnard. Estas nubes poseenuna masa típia de varios miles de masas solares llegándose a extender hasta 10parses. Bart Bok (1906-1983) en la déada de los 40 desubrió otro tipo de nebulosasmás pequeñas y ompatas denominadas Glóbulos de Bok (�gura 1.1) en donde ladensidad osila entre 100 y 10000 partíulas por entímetro úbio, es deir, variosórdenes de magnitud mayor que la densidad de partíulas que se enuentran en elespaio interestelar (0,1-20 partíulas por entímetro úbio).2



1.1 El naimiento 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 ondiiones para que el olapso gravitatorio llegue a ourrir. Para elloonsideró los efetos produidos por pequeñas desviaiones en el equilibrio hidrostátioaunque sin tener en uenta los efetos produidos por la rotaión, la turbulenia y losampos magnétios.Según el teorema del virial, que desribe la ondiión de equilibrio para un sistemaestable ligado gravitaionalmente:
2K + U = 0 (1.1)siendo K la energía inétia interna de la nube moleular y U la energía poten-ial gravitatoria. Según este teorema, si el doble de la energía inétia de la nubeexede su potenial gravitatorio, la fuerza debida a la presión del gas dominará a lafuerza gravitatoria y la nube se expandirá. Por otra parte, si la energía inétia essu�ientemente pequeña, entones la nube olapsará por efeto gravitatorio. Esta esla ondiión de estabilidad uando no se tienen en uenta los efetos anteriormentemenionados de rotaión, turbulenia y ampos magnétios.Si asumimos una nube esféria de densidad onstante, la energía potenial 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 respetivamente y G la onstantegravitatoria.Por otra parte, asumiendo que la energía inétia total interna de la nube es:

K =
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NkT (1.3)siendo N el número total de partíulas, k la onstante de Boltzmann y T latemperatura. Sustituyendo estas expresiones en la euaión del teorema del virial,tras reorganizar términos y tomar
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}1/3 (1.4)obtenemos la expresión del riterio de Jeans:

Mc > Mj (1.5)
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}1/2 (1.6)siendo µ el peso moleular medio, mH la masa del átomo de hidrógeno, ρ0 ladensidad del gas y Mj la Masa de Jeans, entendiendo esta última omo la masamínima neesaria para que se produza un olapso espontáneo en la nube.3



1. INTRODUCCIÓN1.1.b Colapso ClásioSi el riterio de Jeans se veri�a, entones la nube moleular omenzará a olapsar.Es importante haer notar nuevamente que este riterio está basado en la auseniade rotaión, turbulenia y ampos magnétios así omo en el heho de que debe exis-tir una presión externa sobre la nube debida al material interestelar de los alrededores.Uno de los primeros álulos del olapso gravitaional de un núleo bajo estasondiiones, no rotante, no magnétio, y esfériamente simétrio fue llevado a abopor Larson (1969). Durante la primera parte del olapso el material de la nube seenuentra fundamentalmente en aída libre. Durante esta fase la nube es óptiamentedelgada, on lo que la energía potenial gravitatoria liberada durante la ompresiónes irradiada al exterior por las partíulas de polvo y por lo tanto esta no se añade ala presión térmia, enontrándonos ante un olapso iniial isotermo.Si se onsidera la densidad iniial de la nube de gas esféria omo uniforme, en estafase de ontraión 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-loidad en todos los puntos, produiéndose lo que se onoe omo Colápso Homogéneo.Sin embargo, puede ourrir que en el momento iniial del olapso, la nube estéde alguna manera más ondensada en el entro. Esto impliaría que las partes másentrales de la nube olapsarán más rápidamente que las externas, aumentando la den-sidad entral a mayor veloidad que la densidad exterior y produiéndose gradientesde presión. De esta forma las partes externas olapsarían después de ser alanzadaspor una onda de propagaión en direión ontraria a la del olapso, a la veloidaddel sonido. Este esenario se onoe omo Colapso Dentro-Fuera y fue desarrolladopor Shu (1977).1.1. Fases del olapso lásioSe pueden desribir distintas fases on diferentes araterístias durante la evoluióndel 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 esala de tiempo de aída libre (entendiendoesta esala omo el tiempo que tardaría un uerpo en olapsar bajo su propiaatraión gravitatoria suponiendo la ausenia de ualquier fuerza que se opusiesea este olapso). Sin embargo, esta esala de tiempo es menor en la parte entralque en el exterior debido a que iniialmente 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 aabo prinipalmente por las moléulas de hidrógeno y el polvo existentes en lanube emitiendo en longitudes de onda infrarrojas.
• Fase de formaión iniial de un núleo. 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 óptiamente gruesas y la energía proedente dela ompresión no puede ser radiada haia el exterior, por lo que omienza aonvertirse en un olapso adiabátio. Esto produe un aumento en la presión4



1.1 El naimiento de las estrellasinterna y en la temperatura reduiento la veloidad del olapso en las zonasentrales. Llegados a este punto, la región entral se enuentra prátiamenteen equilibrio hidrostátio on un radio aproximado de unas 5 UA. Este primerobjeto entral es lo que se onoe omo Protoestrella y ontiene solamente unapequeña fraión de la masa iniial de la nube.
• Fase de Opaidad. A medida que la temperatura interna va reiendo y alanzalos 2000K, las moléulas de hidrógeno omienzan a disoiarse dando lugar a queel primer exponente adiabátio aiga por debajo de su valor rítio de 4/3. Comoresultado el gradiente de presión interna no es lo su�ientemente elevado paraontrarrestar la reiente fuerza gravitatoria y se produe un segundo olapso.Cuando se alanza una temperatura de unos 10000K y una densidad de 10−2g m−3, la fraión de hidrógeno ionizado ha aumentado lo su�iente omopara produir una nueva aída del primer exponente adiabátio dando lugara un nuevo olapso. Estos ilos de ontraión vuelven a repetirse para elaso de la primera y segunda ionizaión del He a medida que la temperatura yla presión van aumentando, permitiendo la progresiva ontraión de la nube.Todos estos proesos de ionizaión van aumentando progresivamente la opaidadde la protoestrella hasta que esta se onvierte en un plasma ionizado óptiamentegrueso. En ese momento la energía potenial gravitatoria liberada durante elolapso es emitida en el infrarrojo omo radiaión de uerpo negro.
• Fase de areión. A partir de este momento la protoestrella entra en la fase prin-ipal de areión. Este punto de iniio de la fase de areión se onoe omoEdad ero de una estrella. En algún punto posterior de esta fase se omienzaa desarrollar un diso de areión y es uando se puede veri�ar observaional-mente la existenia de la protoestrella.1.1.d Fragmentaión durante el olapsoMuhas de las nubes moleulares existentes en el Universo exeden 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 inreíble-mente grandes, llegando inluso a alanzar la masa original de la nube progenitora.Sin embargo, las observaiones muestran que esto no es así. Al ontrario, paree quelas estrellas tienden a formarse en grupos de diferentes tamaños, desde sistemas bi-narios hasta úmulos que ontienen ientos o miles de estrellas.¾Qué produe la fragmentaión de la nube moleular en distintos núleos de on-densaión y su posterior ontraión de forma independiente?Como ya se ha omentado, la primera fase del olapso (fase de aída libre) seprodue de forma isoterma, es deir la temperatura se mantiene prátiamente ons-tante mientras que la densidad entral de la nube se inrementa varios órdenes demagnitud. Según la euaión 1.6, que expresa la masa de Jeans, si esto es así la masamínima para que se produza el olapso deree. Por lo tanto, una vez que se iniia elolapso de la nube ualquier inhomogeneidad en la densidad loal de esta, dará lugara que zonas distintas de la nube satisfagan el riterio de Jeans independientemente yomienzen a olapsar loalmente, formándose una gran antidad de núleos 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 fragmentaión en asada se detiene.Esto ourre uando ada uno de esos diferentes núleos entran en la segunda fasedel olapso, la fase de opaidad. Como se ha visto, llegado a ese punto, el olapsodeja de ser isotermo para pasar a ser adiabátio. Debido al aumento en la opaidadque evita que la energía pueda ser transportada al exterior de una forma e�iente,la temperatura interna omenzará a aumentar. Este aumento de la temperaturaprovoará un aumento en la masa de Jeans, deteniéndose la fragmentaión loal deada núleo. A partir de ahí, ada núleo de densidad formado previamente en la fasede aída libre olapsará independientemente dando lugar a diferentes protoestrellas.1.1.e Colapso no lásio. Rotaión y ampos magnétiosHasta ahora se ha desrito úniamente el aso del olapso lásio de una nube mole-ular, en el que úniamente las presiones térmia y gravitatoria entran en juego parade�nir la dinámia del olapso. Sin embargo, estos dos fatores por sí solos no sonapaes de expliar algunos de los fenómenos y estruturas observados en las estrellasen formaión omo son los disos de areión, �ujos de materia haia el exterior ydiversos efetos produidos por los ampos magnétios.El heho de introduir efetos omo la rotaión y los ampos magnétios no ambialas fases desritas anteriormente para el olapso de una nube moleular, es deir, estosefetos no evitan el olapso una vez que el núleo de densidad alanza las ondiionesrítias iniiales, pero sí van a tener una in�uenia deisiva en la dinámia del gasen aída haia el núleo. Mientras que aún no está muy laro omo la rotaión y losampos magnétios afetan a las tasas de areión, sí está bien estableido que, si setienen en uenta estos dos fatores, es neesario abandonar los modelos de olapsoon simetría esféria. De heho, hoy en día, prátiamente todos los álulos adoptanmodelos on simetrías axiales ya que pueden expliar adeuadamente la formaión delos disos de areión observados e inluso los efetos de pérdida de masa.1.2 Evoluión en la Preseuenia Prinipal1.2.a Modelo de Hayashi-NakanoHayashi & Nakano (1965) fueron los primeros en investigar de forma minuiosa ladinámia de ontraión de una protoestrella de 1 M⊙. En su modelo supusieron elaso del olapso homogéneo durante toda la fase de aída libre en la que la ontraiónes isoterma. Cuando se alanza la densidad entral de 10−13 g m−3 demostraron quela opaidad aumenta de una manera tan rápida que la difusión de la radiaión haiael exterior no es e�iente omo para evauar el alor generado durante la progresivaontraión. Se establee así un gradiente de temperaturas entre las zonas más in-ternas del núleo protoestelar y la super�ie, ativándose un meanismo adiional detransporte de energía, la onveión. Las orrientes onvetivas transportan así elalor del núleo haia la super�ie, produiéndose también una mezla 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 adiabátiamente, de manera quela onveión no solo atúa omo un meanismo e�iente del transporte de energía6



1.2 Evoluión en la Preseuenia Prinipal

Figura 1.2: Trazas evolutivas de estrellas en ontraión gravitatoria aluladas porHayashi & Nakano (1963) (líneas a trazos) y Hayashi (1965) (líneas ontinuas). La líneadisontinua representa la ZAMS empíria (ver más adelante, seión 1.2.d) dada porSandage (1962).sino que transforma la distribuión de presión, temperatura y densidad en una dis-tribuión adiabátia. Comienza así la denominada fase adiabátia, que transurredurante la segunda y terera fase del olapso lásio desrito en la seión anterior.Hayashi demostró que ualquier estrella on una determinada masa y radio poseeuna temperatura efetiva mínima y que existen zonas en el diagrama HR de inestabili-dad que delimitan la evoluión de una protoestrella. Estas zonas de inestabilidad sonáreas del diagrama HR donde el valor del primer exponente adiabátio se aparta delrango de estabilidad. El heho de onsiderar que las protoestrellas de masas menores ados masas solares poseen interiores ompletamente onvetivos implia que en su inte-rior los gradientes de temperatura se aproximan muho al omportamiento adiabátioy que desviaiones importantes de esta ondiión no serían apaes de mantener elequilibrio hidrostátio. 7



1. INTRODUCCIÓNDe esta forma, se enuentra una relaión entre la luminosidad y la temperaturaefetiva que traza una línea prátiamente vertial en el diagrama HR para una de-terminada masa estelar y que se onoe omo traza de Hayashi (�gura 1.2). Enrealidad, estas trazas no son formalmente aminos evolutivos por los que se desplazauna protoestrella durante su ontraión sino que representan asíntotas a las zonas deinestabilidad (o zonas prohibidas) en el diagrama HR. Es deir, la traza de Hayashiatúa omo una frontera entre los modelos estelares hidrostátios permitidos y aque-llos que están prohibidos. A la dereha de esta, no existe ningún meanismo quepueda transportar de una forma efetiva la luminosidad de la estrella on unas tem-peraturas efetivas 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 losmeanismos neesarios, ya sea la onveión o la radiaión, para realizar el neesariotransporte de energía de las zonas más internas a las zonas más externas de la estrella.En los últimos años los argumentos expuestos por Hayashi aera de la onve-ión y la estabilidad han sido estudiados en profundidad por diversos autores. Elproblema fundamental estriba en la suposiión de que las distintas fases del olapsogravitatorio onduen inevitablemente a la apariión de unas ondiiones en el in-terior de la protoestrella ompletamente onvetivas. Así Wuhterl & Tsharnuter(2003), señalan que es partiularmente importante tener en uenta toda la historiaevolutiva de la protoestrella durante las fases más tempranas para poder estableer elauténtio punto de partida de diha evoluión. Cualquier diferenia en la historia dela ontraión o areión de una protoestrella de una determinada masa puede llevara una evoluión muy diferente en temperatura efetiva y luminosidad.1.2.b La línea de naimiento estelar. BirthlineLa denominada línea de naimiento estelar, a partir de ahora Birthline, se de�neomo la línea formada por el onjunto de puntos en el diagrama HR en donde lasestrellas apareen por primera vez omo objetos óptiamente visibles. Esta línea fuealulada y de�nida por primera vez por Stahler (1983). Para ello utilizó las teoríassobre protoestrellas existentes ombinadas on la visión lásia de la ontraión delas estrellas preseuenia prinipal a lo largo de la traza de Hayashi. En partiular, suálulo fue realizado explíitamente 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 esfériamente simétrio a partirde una nube moleular en ausenia de la in�uenia de ampos magnétios, rotaión oturbulenia (�gura 1.3). Sorprendentemente, a pesar de todas estas simpli�aiones,la birthline obtenida oinidía plenamente on las observaiones de estrellas T Tauride baja masa en la región de formaión estelar Taurus-Auriga (Cohen & Kuhi, 1979).De este modo, la birthline permitió demostrar que las estrellas T Tauri de baja masa seenontraban realmente ontrayéndose a lo largo de las trazas onvetivas de Hayashi.Además se enontró que la posiión de la birthline era muy sensible a la tasa de are-ión de la envoltura externa sobre el núleo hidrostátio, es deir, tasas de areiónmás altas suponían un radio del núleo hidrostátio mayor, dando omo resultadoneto un desplazamiento de la birthline haia arriba, al umplirse L ∼ R2 a lo largode una traza onvetiva on una temperatura efetiva prátiamente onstante.
8



1.2 Evoluión en la Preseuenia Prinipal

Figura 1.3: Posiión de la birthline teória (línea ontinua gruesa) en el diagramaHR para estrellas de baja masa (0.2 M⊙-1.0 M⊙) (Stahler, 1983). Las líneas ontinuasdelgadas indian las trazas de Hayashi para los valores de masa indiados (en unidadesde M⊙).La determinaión de la birthline supone dos aspetos fundamentales de la evolu-ión estelar. El primero es que mara el punto en el ual �naliza el olapso estelar enel que la protoestrella ha alanzado más o menos su masa �nal (de ahí que sea tan de-pendiente de la tasa de areión de masa). El segundo aspeto fundamental tiene quever on el heho de que observaionalmente no debería enontrarse ninguna estrellapreseuenia prinipal (PMS) visible on temperaturas efetivas y luminosidades porenima de diha línea.
9



1. INTRODUCCIÓN

Figura 1.4: Posiión 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 uadradosorresponden a las estrellas Herbig Ae/Be observadas por Finkenzeller & Mundt (1984)y los írulos y uadrados rellenos a los objetos observados por Levreault (1988).1.2. La línea de naimiento para estrellas de masa intermediaYa en su artíulo, Stahler (1983) señalaba la neesidad de omprobar si los buenosresultados obtenidos para el aso de las estrellas T Tauri de baja masa se manteníanuando estos mismos álulos 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) alularon la posiión de la birthline paraestrellas de masa intermedia, ombinando las trazas evolutivas de estrellas preseuen-ia prinipal de Iben (1965) on las relaiones teórias de masa-radio para el aso deprotoestrellas on areión (�gura 1.4). En el aso de estrellas de baja masa, tanto suestrutura omo su evoluión están dominadas por el transporte de energía mediantela onveión 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 estrutura de la estrella (Cox & Giuli, 1968).10



1.2 Evoluión en la Preseuenia Prinipal

Figura 1.5: Relaión entre las masas y luminosidades de protoestrellas aretando onuna tasa de 10−5 M⊙ año−1 (Palla & Stahler, 1992). En la �gura se observa en funiónde la masa estelar: la luminosidad proedente de la areión (Lacc), la luminosidadtransportada por radiaión (Lrad), la luminosidad super�ial (Lsurf ) y la energía liberadapor la quema de Deuterio (LD). Las �ehas en el eje horizontal maran los puntos (M1,M2 y M3) en los que Lrad interseta Lsurf , LD y Lacc, respetivamente.Por otra parte, la luminosidad que una estrella on una temperatura efetivadeterminada puede radiar al espaio 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 deir, Lsurf > Lrad por lo que estas estrellas se onvierten rápidamenteen inestables onvetivamente. El meanismo de onveión es, por tanto, el enar-gado de transportar la mayor parte de la energía desde el interior a la super�ieumpliéndose que:

Lsurf = Lcon + Lrad (1.9)Sin embargo, debido a la gran dependenia de Lrad on la masa de la estrellaomo se observa en la euaión (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 térmiamente 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 ontraión, dando lugar a lo que se onoe omo ontraiónquasiestátia no homóloga. 11



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

GM∗Ṁ

R∗

(1.10)siendo Ṁ la tasa de areión de masa onsiderada independiente de M∗ (Shu,1977).Las dos ineuaiones 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 onlusión de que este proeso de relajaióntérmia, así omo el onseuente aumento de la luminosidad super�ial, ourre úni-amente dentro de un determinado rango de masas (�gura 1.5). Este rango de masasfue alulado teniendo en uenta la relaión de las distintas luminosidades en funiónde la masa de la protoestrella, tomando una tasa de areión 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 areión. Así, obtienen que la ondiión 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 efetiva aumenta de forma quese umpla en todo momento Lrad = Lsurf , produiéndose una ontraión homóloga,es deir, todas las apas interiores de la estrella pierden alor. En el diagrama HR,este tipo de estrellas más masivas siguen una trayetoria prátiamente horizontalomo fue desrito por primera vez por Henyey et al. (1955).Paree por tanto que la evoluión de las estrellas PMS de masa intermedia seenuentra muho más vinulada a las ondiiones iniiales maradas durante su faseprotoestelar que en el aso de las estrellas de baja masa. En estas últimas, la on-veión homogeneiza rápidamente la distribuión de entropía del interior, mientrasque en el aso de estrellas más masivas, estas solo alanzan un estado de relajaióntérmia tras un proeso muho 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 determinaión 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 produirá lainestabilidad onvetiva 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 veloidad que es aretado de la nubeprimordial, por lo que:
LD = Ṁδ (1.11)siendo δ la energía de fusión liberada por el Deuterio por unidad de masa.
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1.2 Evoluión en la Preseuenia Prinipal

Figura 1.6: Esquema de la quema de deuterio en protoestrellas (Palla & Stahler, 1990).(a) A bajas masas el Deuterio aretado es transportado al entro de la estrella por losremolinos de la onveión. (b) En un determinado momento, aparee una barreraradiativa, ortando el suministro de Deuterio al entro de la estrella. () La regiónentral estelar agota pronto el Deuterio y pasa a un estado radiativo estable. (d) Amasas mayores, el Deuterio entra en igniión en apa justo por enima de la regiónradiativa estable.Se pueden distinguir uatro fases bien difereniadas en el proeso de quema deDeuterio interestelar (Palla & Stahler, 1990). Para el aso de una estrella de apro-ximadamente 1 M⊙, la quema de Deuterio se produe era del entro manteniendola estrella ompletamente onvetiva. El Deuterio reién aretado es transportadorápidamente al entro de la estrella por los remolinos de la onveión estableiéndoseuna situaión 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 produiéndose en un determinado momento una aída enla opaidad. Llegado a un ierto punto, la quema de deuterio no es su�iente paramantener la estrella ompletamente onvetiva. Esta transiión de estabilidad on-vetiva a estabilidad radiativa se mani�esta por primera vez on la apariión de unabarrera interna radiativa (�gura 1.6 (b)). Esta barrera radiativa, estable frente ala onveión, impide que el Deuterio aretado sea transportado ya al interior de laestrella. Esto produe que la porión de la estrella que queda en el interior de estabarrera onsuma rápidamente el deuterio que quedaba, volviéndose estable radiati-vamente. Las apas por enima de la barrera radiativa aún disponen de un aportede Deuterio, sin embargo se enuentran aún demasiado frías para que se produza laigniión del mismo (�gura 1.6 ()). 13



1. INTRODUCCIÓNAún así, el progresivo aumento de masa de la estrella produe inevitablemente elaumento de la temperatura en estas regiones externas a la zona entral radiativa, yuando la temperatura alanza aproximadamente unos 106K el Deuterio omienza aquemarse en apa (�gura 1.6 (d)). Esta nueva quema de deuterio en apa mantienede nuevo la onveión en las apas más externas de la estrella. Aunque esta fuente deenergía persiste mientras la estrella ontinue aretando, esta apa se va desplazandoprogresivamente haia la super�ie a medida que la luminosidad produida por laquema del Deuterio se vaya haiendo insigni�ante en relaión a la energía aportadaradiativamente desde el interior proedente de la ontraión gravitatoria.Para una estrella PMS de una determinada masa, la antidad de deuterio y sudistribuión dependerá de la antidad adquirida durante su fase de areión omoprotoestrella. Así, suponiendo una tasa de areión de 10−5 M⊙ año−1 y una on-entraión interestelar estándar de deuterio de [D/H℄ = 2.5 x 10−5 (Geiss & Reeves,1981), la masa a la uál aparee 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 núleo radiativo y dando lugar a una fronteraradiativo-onvetiva. Para una masa M∗ ≃ 3.9 M⊙, esta frontera se ha desplazadoprátiamente 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 onvetivas de aquellas on interiores radiativos.
• Estrellas ompletamente onvetivas. Estrellas on M∗ <M1 son ompletamenteonvetivas debido al enfriamiento super�ial (Lsurf > Lrad) en el momento enque apareen por primera vez omo objetos óptiamente visibles. Para el aso deuna tasa de areión de Ṁ = 10−5 M⊙ año−1, el valor de M1 es muy erano alvalor M2 (en el que aparee por primera vez la barrera radiativa) lo que impliaque las estrellas que son ompletamente onvetivas omo protoestrellas debidoa la quema de deuterio en el interior se mantienen en diho estado duranteun tiempo a partir del �nal de la fase de areión, es deir, ya en su fasePMS. Por lo tanto, durante ese tiempo estas estrellas seguirán aún las trazasonvetivas originalmente aluladas por Hayashi (1961) aunque on unos radiosmuho menores que los alulados por las teorías lásias de evoluión PMS delmomento y por tanto también on unos tiempos muho menores en diha fase.En partiular para una estrella de 2 M⊙ (valor muy erano al rítio M1)alularon que esta se ontraería omo un objeto ompletamente onvetivodurante sólo 1.1 x 104 años antes de que se estableiese un núleo radiativo ensu interior y omenzase su ontraión no homóloga. En el aso de una estrellade 1.5 M⊙ sin embargo, el estado ompletamente onvetivo y la ontraiónhomóloga se extendería hasta los 3 x 106 años antes de que se formase el núleoradiativo.
• Estrellas parialmente onvetivas. Es en este tipo de estrellas on regiones en-trales radiativas, pero on apas onvetivas por debajo de la super�ie debidoa la quema de deuterio, donde los álulos realizados por Palla & Stahler (1991,1992, 1993) di�eren en mayor medida de los obtenidos por la teoría lásia deevoluión preseuenia prinipal hasta ese momento. Estas estrellas son aquellasque poseen una masa omprendida entre M2 y M3 para una tasa de areión de14



1.2 Evoluión en la Preseuenia Prinipal
Ṁ = 10−5 M⊙ año−1 y se enuentran ontrayéndose de una forma no homóloga.En este rango, uando la estrella aparee por primera vez omo un objeto visible,es deir, una vez que ha terminado su fase de areión omo protoestrella, es sub-luminosa. No solamente abandona la tradiional traza onvetiva de Hayashi,sino que aparee por debajo del �nal de esta.La razón de este omportamiento se debe a que la distribuión interna de en-tropía hae que la temperatura super�ial sea la araterístia de una estrellaompletamente onvetiva, pero en este aso on un radio muho menor (Stahler,1989). En este punto omienza la ontraión no homóloga de la estrella, omoya se ha omentado anteriormente, produiendo una expansión de las apasmás super�iales por el alentamiento de las apas inmediatamente inferiores,aumentando el radio y la temperatura efetiva, y por tanto la luminosidad. Deauerdo on los álulos 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 alanza su valor máximo de 7.2 R⊙, momento en el quese alanza la relajaión térmia y la estrella se inorpora a la traza radiativaonvenional en el diagrama HR.

• Estrellas ompletamente radiativas. Las estrellas on una masa M∗ ≥ M3, ex-perimentarán también una ontraión no homóloga, on una fase de relajaióntérmia y una expansión de su super�ie. Mientras, la zona onvetiva se vadesplazando haia la super�ie omo en el aso anterior. Sin embargo, para estetipo de estrellas este proeso se produe enteramente durante la fase de pro-toestrella, es deir, antes de alanzar la birthline y apareer omo una estrellapreseuenia prinipal óptiamente visible. Las estrellas PMS desendientes deestas protoestrellas serán, por tanto, ompletamente radiativas y se enontraránen un estado de relajaión térmia. En el diagrama HR apareen inmediata-mente siguiendo las trazas radiativas onvenionales. Para una tasa de areiónde Ṁ = 10−5 M⊙ año−1, los álulos estableen un límite superior de 8.0 M⊙.Estrellas más masivas que este límite omienzan ya su quema de hidrógeno me-diante el ilo CN durante su fase de protoestrellas, por lo que no exhiben unafase preseuenia prinipal y una vez que apareen por primera vez omo objetosóptiamente visibles se enuentran ya en la Seuenia Prinipal.Es importante resaltar la importania fundamental que tiene la in�uenia de latasa de areión protoestelar en la posiión de la birthline en el diagrama HR, asíomo sus onseuenias. Palla & Stahler (1992) estudian en profundidad los efetosque produe en la seuenia evolutiva de una estrella el heho de onsiderar distintastasas de areión protoestelares. En partiular realizan estos álulos para el aso detasas de areión 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 desrito anteriormente: onveión ompleta, apariión de una barreraradiativa, quema en apa del deuterio, rápida expansión de las apas super�ialesde la estrella, ontraión gravitatoria de las apas más internas y �nalmente quemaentral de hidrógeno. El efeto fundamental que produe el aumento de la tasa deareión es el de desplazar la posiión de la birthline haia arriba en el diagrama HR.
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1. INTRODUCCIÓN

Figura 1.7: Efeto de la tasa de areión en la fase evolutiva PMS en el diagrama HR(Palla & Stahler, 1993). Línea de írulos: birthline alulada on Ṁ=10−4 M⊙ año−1.Línea de puntos: birthline alulada 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 areión
Ṁ = 10−4 M⊙ año−1, obtuvieron que, debido a que las protoestrellas evoluionabana una veloidad mayor, tendrían unos radios mayores, y ada uno de los eventos ru-iales en su evoluión desritos anteriormente se pospondría haia valores de masasmayores. En partiular M1, M2 y M3 se desplazarían a valores de 3.4, 4.3 y 5.9 M⊙,respetivamente. Por tanto, el intervalo de masas en los que se produe ahora larelajaión térmia se enuentra entre 3.4 y 5.9 M⊙. Además, omo resultado de estedesplazamiento en el intervalo de masas, on esta tasa de areión más rápida, la fasevisible de estrellas preseuenia prinipal es posible hasta masas tan grandes omo 15M⊙, a diferenia del límite superior de 8 M⊙ alulado on una tasa de Ṁ = 10−5M⊙ año−1 (�gura 1.7).
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1.2 Evoluión en la Preseuenia Prinipal1.2.d Edad ero en la Seuenia Prinipal. ZAMSLa edad ero en la Seuenia Prinipal (ZAMS, zero-age main sequene) se de�neomo el punto �nal de la evoluión PMS. Representa el primer momento en el que laenergía generada por reaiones nuleares en el interior estelar ompensan ompleta-mente la energía radiada al exterior por la fotosfera estelar. Para que esto sueda, elinterior de una estrella PMS evoluionada tiene que alanzar su�iente temperaturano solamente para omenzar la quema de hidrógeno, sino que esta se produza deforma predominante a traves del ilo CN, lo que requiere temperaturas por enimade los 15 millones de grados Kelvin. En partiular, la ZAMS mara el punto en el quela ontraión se detiene y el C12, C13 y N14 alanzan el equilibrio (Palla & Stahler,1990).1.2.e Formaión estelar de estrellas masivasSin embargo, el onepto de ZAMS para estrellas masivas no está muy laro aún,ya que, omo se ha visto, estas estrellas ontinúan en su fase prinipal de areiónuando omienzan a quemar de forma estable el hidrógeno de su interior.El prinipal problema reside en que la presión de radiaión omienza a ser signi-�ativa ya en protoestrellas de masa intermedia, pudiendo frenar la areión. Aún asíla aída del gas no se llega a detener ompletamente mientras la omponente de la lu-minosidad debida a la areión, 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 produe un aumento del �ujo de aída. De esta forma, Ṁ osilafuertemente pero sin detenerse realmente en ningún aso (Yorke & Kruegel, 1977).Esta interaión entre la presión de radiaión y el �ujo de aída de materia se terminauna vez que la luminosidad proedente del interior de la protoestrella, Lint, dominasobre Lacc. En el aso de las estrellas masivas, Lint, proede de la fusión de hidrógenomás que de su ontraión, aunque su valor puede esalarse aún omo M11/2
∗ R−1/2

∗ . Apartir de ese momento el efeto de frenado en la aída de material desde la envolturase inrementa rápidamente on la masa.Wol�re & Cassinelli (1987) analizaron la dinámia de aída de material en estre-llas on masas superiores a 60 M⊙, enontrando que la aída de material se reviertea menos que la tasa de areión Ṁ se inremente de forma arbitraria al menos hasta10−3 M⊙ año−1. Nakano (1989) y Norberg & Maeder (2000) señalan que las tasasde areión del orden de 10−5 a 10−4 M⊙ año−1 explian muy bien la formaión deestrellas de baja masa pero que dihos valores fallan al intentar expliar la formaiónde estrellas masivas, ya que dihas tasas impliarían que estas estrellas abandonasenla ZAMS antes de que estuvieran ompletamente formadas. Sin embargo, ómo on-seguir las ondiiones físias que permitiesen unas tasas de areión tan altas, no estáaún laro del todo. Sin embargo, alulos reientes (Osorio et al., 1999) estiman queestrellas de hasta ∼30M⊙ pueden formarse siguiendo este proeso de areión de ma-teria.Por otra parte, otro posible esenario ompletamente diferente basado en el re-imiento por oalesenia en núleos densos moleulares ha sido propuesto omo al-ternativa en la formaión de estrellas masivas (Bonnell et al., 1998).17



1. INTRODUCCIÓNStahler et al. (2000) estudian también esta última posibilidad omo alternativaa la formaión de estrellas masivas y señalan que, a pesar de que existe un grannúmero de problemas teórios por resolver antes de obtener un modelo de oales-enia ompletamente uantitativo, la omprensión del meanismo de formaión deestrellas masivas requiere abandonar las ideas tradiionales basadas en los mismosmeanismos de formaión de estrellas de baja masa.Atualmente existen tres desripiones aera de la formaión de estrellas masivas:olapso monolítio y areión, areión ompetitiva, y fusiones estelares (Zinneker &Yorke, 2007).A pesar de que por el momento no existe un esquema laro de evoluión para estre-llas masivas, en los últimos años sí se han identi�ado observaionalmente diferentesfases del mismo (Menten et al., 2005; van der Tak & Menten, 2005).1.3 Clasi�aión de estrellas Preseuenia PrinipalLada & Wilking (1984) estudiaron las distribuiones espetrales de energía (SED,spetral energy distribution) de diferentes fuentes infrarrojas en el interior de la nubede O�uo en el rango de longitudes de onda entre 1-100 µm. Enontraron que dihasfuentes podían ser lasi�adas morfológiamente en funión del per�l mostrado en sudistribuión espetral de energía. Lada (1987) propone tres lases diferentes omoesquema general para la lasi�aión de fuentes infrarrojas.La base de su lasi�aión reside en el grado de exeso de energía en la región delongitudes de onda largas respeto a la emisión estelar de uerpo negro. Para ello sede�ne el índie espetral omo:
αIR = dlog(λFλ)/dlogλ (1.12)entre las longitudes de onda de 2.2 y 25 µm. Atendiendo al valor uantitativo deeste índie se tiene (�gura 1.8):

• Clase I. Estas fuentes se araterizan por tener distribuiones espetrales deenergía muy ensanhadas respeto a las produidas por un uerpo negro lo quesugiere la presenia de grandes antidades de polvo irunestelar. Sus índies es-petrales tienen valores positivos αIR > 0. Estas fuentes se supone que son pro-toestrellas relativamente evoluionadas on disos irunestelares y envolturas.
• Clase II. Fuentes on índies espetrales -1.5 < αIR < 0. Sus SED se enuen-tran también ensanhadas on respeto a las de un uerpo negro, mostrandoun exeso de IR. Sin embargo su pendiente negativa india que la antidad dematerial irunestelar en la que se hayan envueltas es onsiderablemente menorque en el aso de las fuentes de Clase I. En estos asos, las distribuiones es-petrales de energía pueden ser modeladas omo la ontribuión de una estrellaPMS on un diso irunestelar de polvo (Estrellas T Tauri lásias).
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1.3 Clasi�aión de estrellas Preseuenia Prinipal

Figura 1.8: Esquema de lasi�aión propuesto por Lada (1987) para las distribuionesespetrales de energía de objetos estelares jóvenes.
• Clase III. Fuentes on índies espetrales -3 < αIR < -1.5. Sus SED son muypareidas a las de un uerpo negro on una temperatura determinada, o lo quees lo mismo, la observaión direta de la fotosfera de una estrella jóven. Estasfuentes son laramente visibles en el rango óptio del espetro, presentandomuy poa ontribuión por parte del polvo irunestelar. Se ree por tanto queeste tipo de fuentes son estrellas PMS que no aretan ya grandes antidadesde materia irunestelar (estrellas T-Tauri on líneas débiles). Esta pequeñaantidad de materia en el diso irunestelar podría indiar la formaión de unsistema planetario en una fase avanzada.En todos los asos el exeso de infrarrojo se atribuye a emisión térmia produidapor el polvo existente en las envolturas irunestelares que poseen este tipo de obje-tos. Andre et al. (1993) desubrieron otro tipo de fuentes en la nube ρ Oph A quepresentaban una fuerte emisión submilimétria, eran indetetables en longitudes de19



1. INTRODUCCIÓNonda λ < 10 µm y estaban araterizadas por unos valores muy bajos en la relaiónLbol/Lsubmm. Esto sugería unas antidades signi�ativamente mayores de materialirunestelar alrededor de estos objetos en omparaión 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�aión deobjetos estelares jóvenes en funión de sus distribuiones espetrales de energía, omoparte de una seuenia de evoluión estelar. De esta forma las fuentes de Clase Iserían protoestrellas de baja masa que se enontrarían aún en la fase prinipal deareión de masa. En este sentido se podría pensar que las fuentes de Clase I son pro-toestrellas relativamente más evoluionadas y las fuentes de Clase 0 sus primas másjóvenes. Esta suposiión vendría justi�ada por el heho de que estas últimas poseenunas envolturas más masivas que las primeras. Andre & Montmerle (1994) alularonlas masas irunestelares de una muestra de fuentes de Clase 0 y Clase I basándose enla medida de los �ujos integrados de dihas fuentes y en modelos de envoltura paraestas dos lases. Los resultados obtenidos fueron unas masas irunestelares 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�aión de la distribuiónespetral de energía (más espeí�amente, basada en el heho de si el medio irun-dante es o no es transparente a iertos rangos de longitud de onda) se basa en ladesripión de la formaión de una estrella aislada a partir de una nube moleular.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 sistemasinteratúen entre ellas durante su proeso de formaión (Duquennoy & Mayor, 1991;Mathieu, 1994). Es evidente que estas posibles interaiones produzan interambiosde masa entre ellas y, por lo tanto, que la evoluión de ada protoestrella sea muydiferente al aso de una formaión aislada. Así por ejemplo, Pfalzner et al. (2008)proponen que enuentros eranos entre protoestrellas podrían produir estallidos deareión en una de ellas.1.3.a Estrellas T Tauri ClásiasLas estrellas T Tauri fueron desubiertas por primera vez por Joy (1942, 1945, 1949)en la nube moleular de Taurus-Auriga siendo esta lase onoida por su miembromás luminoso, T Tauri. Estas estrellas presentan grandes variaiones de luminosidadde forma irregular y se enuentran asoiadas a nebulosas tanto osuras omo brillantes.Las estrellas T Tauri son generalmente estrellas PMS (Joy, 1945, 1949) de bajamasa, on tipos espetrales G, K o M, y temperaturas efetivas entre 3000 y 7000K.En la lasi�aión SED desrita anteriormente, estas estrellas son lasi�adas omoClase II, enontrándose su pio de energía entre 1 y 10 µm on un moderado exesode IR era de los 100µm. Varias búsquedas tanto en el IR omo en el submilimétriode estrellas T Tauri (Cohen et al., 1989; Strom et al., 1989; Bekwith et al., 1990)han determinado que este tipo de estrellas poseen disos irunestelares on tasas deareión tan altas omo 10−5 M⊙ año−1 durante breves periodos de tiempo, aunquenormalmente estas tasas de areión son muho menores, del orden de 10−6 M⊙ año−1.Los disos de areión poseen masas entre 10−4 y 1 M⊙, on una media típia de20



1.3 Clasi�aión de estrellas Preseuenia Prinipal10−2 M⊙. El radio de dihos disos es de ∼100 UA (Bekwith et al., 1990; Hartmannet al., 1998). A pesar de su esasa masa relativa, el polvo que ontienen es apaz deabsorber de una forma efetiva tanto la radiaión óptia omo la ultravioleta proe-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 orrelaiona on elradio del diso. Así la emisión en el IR lejano se produe en la zona del diso situadaentre 1 y 5 UA mientras que la emisión en submilimétrio y radio se da en las zonasmás externas del mismo. El polvo situado en la super�ie interna del diso se alientahasta los 1000K generando una emisión en el infrarrojo entre 3 y 10 µm.La materia que se mueve más era de la super�ie estelar es alentada hastatemperaturas muy elevadas, disoiándose e ionizándose. El tamaño de esta regióndepende de la masa estelar pero típiamente se enuentra situada a una distaniaaproximada de ∼ 0.1 UA. Esta zona se enuentra ompletamente dominada por lamagnetosfera estelar que rompe el diso interior y fuerza al material a �uir haia lasorrientes de areión y las olumnas de areión. En estas olumnas de areiónel �ujo de materia en aida libre es direionado haia la super�ie estelar por losampos magnétios. Estos �ujos de areión son los responsables de la apariión de lafuerte emisión en la línea Hα de Balmer, araterístia del espetro de estas estrellas(Hartmann et al., 1994; Muzerolle et al., 2000). Además, este material en aída libre,on veloidades de entre 150 y 300 Km s−1, genera un frente de hoque que puedellegar a alentar el plasma hasta los 106K produiendo la emisión de rayos X blandos(Kastner et al., 2002). Otras araterístias 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 absorión de Li I a λ = 6707 Å.Como hemos visto en la seión anterior, existe otro tipo de estrellas T Tauri quese araterizan por tener una emisión más débil en Hα que en el aso de las T Taurilásias y en general unas anhuras equivalentes de sus líneas espetrales menores que5 Å (Bertout, 1989). A este tipo de estrellas T Tauri se les onoe omo T Tauride líneas débiles. Generalmente no muestran exesos de emisión IR, por lo que en lalasi�aión SED son lasi�adas omo fuentes Clase III. De esta manera se onsideraque las estrellas T Tauri de líneas débiles son en general una poblaión de estrellasmás evoluionadas que las T Tauri lásias. Es más, hoy en día es ampliamente aep-tado que estas estrellas no siguen aretando materia desde el diso irunestelar.El heho de que las líneas espetrales, espeialmente la línea Hα de Balmer, seandébiles, india una dinámia totalmente diferente a la de las estrellas T Tauri lásias.Esto no quiere deir 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, espeialmente on emisiones de alta energía. De heho, las estrellasT Tauri de líneas débiles son fuentes de rayos X on una ontrapartida óptia quepresenta araterístias preseuenia prinipal. En partiular, en estas estrellas, lalínea de Li I a λ = 6707 Å está presente on anhuras equivalentes mayores que 0.1Å.
21



1. INTRODUCCIÓN1.3.b Estrellas Herbig Ae/BeLas estrellas Herbig Ae/Be fueron menionadas por primera vez omo grupo porHerbig (1960). Herbig estudió una muestra seleionada de 26 estrellas on tiposespetrales Ae y Be asoiadas a nebulosas. El riterio de seleión se basó en trespuntos:
• La estrella era de tipo espetral A o B on líneas de emisión.
• Se enontraba situada en una región osureida.
• 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 desubrimiento de nuevos objetos que ompartían algunas, perono todas las propiedades propuestas en la de�niión original de Herbig, hiieron que sedesarrollase una nueva de�niión de estrella Herbig Ae/Be. Por ejemplo, se han des-ubierto nuevas estrellas Herbig Ae/Be que no se enuentran asoiadas a nebulosas yque tampoo se enuentran situadas en regiones de formaión estelar (Bogaert, 1994;Hillenbrand, 1994; Hu et al., 1991; Oudmaijer et al., 1992; Walker & Wolstenroft,1988).De esta forma, la de�niión atual de estrella Herbig Ae/Be se basa en los siguien-tes riterios:
• Tipo espetral A o B on líneas de emisión.
• Exeso de emisión IR debido a polvo irunestelar tanto frío omo aliente.
• Clases de luminosidad III o V.La propuesta de inluir más espeí�amente el riterio de exeso de IR en la de�ni-ión de estrella Herbig Ae/Be fue realizada por Davies et al. (1990) y van den Ankeret al. (1997).Hoy en día las observaiones de estrellas Herbig Ae/Be ubren todo el rango delongitudes de onda desde los rayos X hasta el radio, mostrando que en estas estrellasse produen una gran variedad de fenómenos omo vientos estelares, �ujos bipolares,disos irunestelares y presenia de envolturas. Poseen masas omprendidas entre 2M⊙ y 8 M⊙ on rangos espetrales situados entre B0 y F tempranas.La distribuión espetral de energía de las estrellas Herbig Ae/Be se araterizapor la presenia de gran antidad de materia irunestelar, dominando la SED en laparte IR del espetro. También existe una gran ontribuión por parte del gas de laenvoltura en el ontinuo de la zona ultravioleta (UV) del espetro. Esto es india-tivo de un amplio rango de temperaturas y densidades en el material irunestelar,signi�ativamente más alto que la propia temperatura efetiva estelar (Blondel &Djie, 1994; Meeus et al., 1998). En muhos asos, los efetos que produe el materialirunestelar en la SED es dí�il de desaoplar de la SED intrínsea de la estrella,22



1.3 Clasi�aión de estrellas Preseuenia Prinipalproduiendo inertidumbres en la propia lasi�aión espetral de esta última, asíomo efetos anómalos en la extinión debido a la presenia de polvo. Además, lasSED de este tipo de estrellas presentan variabilidad en un amplio rango de tiempos,desde horas hasta deenas de años. Hoy en día, un amplio onjunto de pruebas ob-servaionales y modelos detallados de las distribuiones de energía de estas estrellasapuntan laramente haia la presenia de disos irunestelares alrededor de las mis-mas (Hillenbrand et al., 1992; Chiang et al., 2001; Dominik et al., 2003).Por otra parte, las observaiones en rayos X indian la presenia de un gas muyaliente en este tipo de estrellas (Damiani et al., 1994; Zinneker & Preibish, 1994;Skinner et al., 1997). Tanto el origen omo la loalizaión de este gas aliente no estálara aún. Así, Zinneker & Preibish (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 heho de que no se onoza aún si estetipo de estrellas poseen unas apas onvetivas externas responsables de la apariiónde esta orona, hae que esta hipótesis no esté lara. Vigneron et al. (1990) y Tout& Pringle (1995) propusieron un posible meanismo basado en la rotaión diferen-ial. Berghoefer et al. (1997), basándose en la deteión de rayos X en estrellas nolasi�adas omo Herbig Ae/Be pero on tipos espetrales similares, sugieren que laemisión de rayos X no se debe a la naturaleza Herbig Ae/Be de estas estrellas, sino ala romosfera ativa 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 distribuión espetral 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 exesos en la región de longitudes largas delespetro.
• Grupo III Estrellas que presentan pequeños exesos en sus distribuiones espe-trales de energía, similares a las estrellas Be lásias, en donde el exeso se debeprobablemente a emisión libre-libre en el diso irunestelar.Estos autores utilizaron esta lasi�aión para distinguir entre dos tipos de geo-metría del material irunestelar. Así se tendría por una parte disos (Grupo I ) ydisos + envoltura (Grupo II ).Hillenbrand et al. (1992) modelaron las SED de objetos perteneientes al GrupoI basándose en la existenia de disos óptiamente gruesos on tasas de areión delorden de 10−6 M⊙ año−1. Sin embargo, esta interpretaión se enuentra on seriasdi�ultades (Hartmann et al., 1993). El problema fundamental es que on las tasas deareión propuestas por Hillenbrand et al. (1992) se produiría una notable emisiónpor parte del diso en el infrarrojo erano, heho que no es observado. En lugarde ello, el fuerte aumento de exeso IR a 1-2 µm paree indiar la existenia de unagujero interno en el diso de muhas estrellas Herbig Ae/Be.23



1. INTRODUCCIÓN

Figura 1.9: Representaión artístia de una estrella Herbig Ae/Be y su diso de materialirunestelar. Fuente: NASA.Por otra parte, varios autores (Bertout & Thum, 1982; Guedel et al., 1989; Skinneret al., 1990, 1993) realizaron observaiones 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 existenia de vientos estelares débiles (10−8M⊙ año−1) y no es onsistente on la existenia de altas tasas de areión generadaspor un diso óptiamente grueso. Por otra parte, Bohm & Catala (1993) sugieren queel débil atenuado en longitudes de onda óptias por parte del material irunestelaren estas estrellas implian tasas de areión bajas.Finalmente, un onjunto de disos alrededor de estrellas Herbig Ae/Be han sidoreientemente resueltos espaial y espetrosópiamente en el óptio y en el infrarrojo(Boaletti et al., 2003; Eisner et al., 2004; Monnier et al., 2008; Okamoto et al., 2009;Perrin et al., 2009; Murakawa, 2010) así omo on observaiones interferométrias enel milimétrio y submilimétrio (Fuente et al., 2006; Matthews et al., 2007; Shreyeret al., 2008; Wang et al., 2008; Alonso-Albi et al., 2009; Hamidouhe, 2010; Öberget al., 2010). Sin embargo, el número de disos bien estudiados en las longitudes deonda milimétrias y submilimétrias es aún esaso y es neesario aumentar el númerode miembros de esta muestra. En la �gura 1.9 se muestra una representaión artístiade una estrella Herbig Ae/Be y su diso de material irunestelar.Las estrellas Herbig Ae/Be presentan también variaiones regulares e irregularesde luminosidad en esalas de tiempo muy diferentes debido a distintos proesos físi-os. El tipo de variabilidad más onoido en este tipo de estrellas se arateriza poraídas repentinas de brillo de hasta 3 magnitudes en el visible, aompañadas por uninremento en el enrojeimiento y en el grado de polarizaión, así omo de una lentareuperaión 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 produidas por variaiones en la densidad de la olumna depolvo irunestelar 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 superiordereho e inferiores) de UX Ori (Herbst & Shevhenko, 1999). Se puede observar lara-mente el efeto 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 desvanee (paneles su-perior dereho e inferior izquierdo, respetivamente). Este �giro� en el olor es observadoinluso en V-R (panel inferior dereho).Herbst & Shevhenko (1999) propusieron un modelo de tres omponentes paraexpliar las variaiones UX Ori, onsistentes en: a) una fotosfera estelar que dominaen estrellas de alta luminosidad y temperatura, b) una región interna del diso desdedonde la luminosidad proedente de la areión es radiada y donde se produe lavariabilidad óptia observada en estas estrellas debido a �utuaiones en tempera-tura y densidad por una areión inestable y, por último, ) una envoltura aliente,geométriamente plana y óptiamente delgada que rodea a la anterior, y que puedeinluir jets o vientos. Esta última zona sería la responsable prinipal de la absorióny de la emisión de las líneas y, probablemente, del exeso azul en la emisión que pro-duiría los ambios de olor que se desriben a ontinuaión.Algunas estrellas Herbig Ae/Be (omo en el aso de UX Ori) experimentan am-bios de olor durante las brusas aídas de luminosidad, es deir, tras alanzar unaierta magnitud, la estrella se vuelve más azul a medida que va dereiendo su lumi-nosidad (Wenzel et al., 1971; Evans et al., 1989; Bibo & The, 1990; Voshhinnikov &Grinin, 1991). Este efeto se debe muy posiblemente a un inremento de la luz dis-persada respeto del �ujo total, lo que demuestra que el polvo que rodea este tipo deestrellas no se enuentra 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 espetrales A0 o más tardías.Waters & Waelkens (1998) sugirieron que la falta de estrellas Herbig Ae/Be fuerte-mente variables se debe al heho de que dihas estrellas son óptiamente invisiblesdurante la mayor parte del tiempo en el que se enuentran en su fase PMS.Por otra parte, Oudmaijer et al. (2001a) observaron foto-polarimétriamente unaamplia muestra de objetos de la Seuenia y Preseuenia Prinipal durante diferentesesalas temporales (días, meses). El objetivo prinipal era el de estudiar la variabili-25



1. INTRODUCCIÓNdad polarimétria de dihos objetos on la intenión de on�rmar la presenia de unaestrutura plana de polvo irunestelar (Herbst & Shevhenko, 1999). La mayoría delos objetos lasi�ados omo variables UX Ori presentaban variaiones signi�ativastanto en esalas de tiempo ortas omo largas, enontrándose que la polarimetría y lafotometría se hallaban antiorrelaionadas, es deir, los objetos mostraban un mayorgrado de polarizaión uando su luminosidad era más débil. Esto es generalmenteinterpretado omo una distribuión no esféria del polvo irunestelar que orbita laestrella. Esto produiría una mayor extinión en la línea de visión y, en onseuenia,una disminuión de la luminosidad y un aumento en la polarizaión (Grinin et al.,1994). A la vista de los resultados, Oudmaijer et al. (2001a) onluyen que la ombi-naión de variabilidad fotométria y polarimétria apuntan de manera lara a que elmaterial irunestelar que rodea las estrellas Herbig Ae/Be se enuentra en su mayo-ría distribuido en un diso.Además de esto, existe también un segundo tipo de variabilidad en este tipo de es-trellas araterizado por aumentos y posteriores desensos de luminosidad en esalastemporales largas, normalmente deenas de años, que pueden estar relaionadas onestallidos de tipo FU Ori (Hartmann & Kenyon, 1996).Por último, se han detetado también variaiones de baja amplitud (< 0.m5) de-bidas a atividad romosféria o fotosféria (Davies et al., 1990; Catala et al., 1993)o a pulsaiones estelares (Kurtz & Marang, 1995). La existenia y naturaleza de estetipo de variaiones serán estudiadas on mayor profundidad más adelante al tratarsedel tema fundamental de este trabajo de tesis dotoral.En uanto a los espetros óptios de las estrellas Herbig Ae/Be, estas estrellas pre-sentan líneas de absorión fotosférias que se orrelaionan bien respeto a las de lasestrellas de tipo espetral A y B de Seuenia Prinipal (Finkenzeller, 1985). Boehm& Catala (1995) estudiaron los valores de las veloidades de rotaión proyetadas(vsini) de estrellas Herbig Ae/Be enontrando que estas rotan on valores interme-dios en el rango omprendido entre 60 y 200 km/s, similares a las de las estrellas dela Seuenia Prinipal.Pero lo que realmente diferenia a las estrellas Herbig Ae/Be de sus ontrapartidasnormales de la Seuenia Prinipal es la presenia de líneas de emisión en sus espetrosasí omo la omplejidad en la variabilidad observada tanto en las líneas de emisiónomo en las de absorión (Herbig, 1960; Cohen & Kuhi, 1979; Hamann & Persson,1992). El ejemplo más laro de esta variabilidad se da en la línea Hα, mostrando piossimples 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 atividad en las líneas de emisión de una mues-tra de estrellas Herbig Ae/Be mediante el seguimiento de la evoluión de la anhuraequivalente de la línea Hα on la edad estelar. Sus resultados mostraban que la an-hura equivalente media de diha línea dereía a medida que aumentaba la edaddurante la fase PMS de estas estrellas. De heho, la fuerza de la emisión en Hα de-reía de manera sustanial en esalas temporales muy ortas ∼ 3 millones de años.Esto sugiere que los disos internos se disipan rápidamente una vez que la areiónae por debajo de un ierto nivel. 26
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Figura 1.11: Per�les de pios 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 (paneldereho). La ordenada es una esala lineal de intensidad en unidades de la intensidaddel ontinuo (Garrison & Anderson, 1977).Además, Manoj et al. (2006) enuentran una orrelaión entre la fuerza de laslíneas de emisión y los exesos en el infrarrojo erano observados en las estrellasHerbig Ae/Be de su muestra. Esta orrelaión podría ser expliada si la radiaiónproedente de la areión sobre la estrella es la responsable del alentamiento delanillo interno del diso. Con unas tasas de areión altas, la ontribuión de estaradiaión sería por tanto mayor, lo que aumentaría la super�ie efetiva del anillointerno y por tanto el exeso de emisión en el infrarrojo erano observado.En uanto a las líneas de absorión de las estrellas Herbig Ae/Be, estas muestranunos patrones omplejos de variabilidad (�gura 1.12). Así, Praderie et al. (1986)detetó variaiones 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 periódio. Catala et al. (1986) obtuvo una periodiidad de32 horas en una ampaña realizada sobre la línea de CaII K de la misma estrella.Posteriormente en una ampaña de monitorizaión de otras líneas óptias 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 rotaión de la estrella y las líneas en el ultravioletaestuviesen formadas en un viento romosfério on rotaión diferenial.Graham (1992) propuso otra interpretaión aera de la variabilidad de los per-�les de líneas en estrellas Herbig Ae/Be. La varibilidad de las líneas de absorión, asíomo los per�les P Cygni inversos que detetó en las líneas de HeI, NaI, OI y SiII deestas estrellas se debían a una areión grumosa del material irunestelar sobre lasmismas. En este mismo sentido, Grinin et al. (1994) propusieron que la variabilidad27
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Figura 1.12: Per�l fotosfério promedio de la estrella AB Aur obtenido durante laampaña MUSICOS96. Línea ontinua: Per�l promedio; Línea a trazos: Espetro indi-vidual orrespondiente al 19/Nov/1996, 10.26 UT; Línea a trazos on punto: Espetroindividual orrespondiente al 26/Nov/1996, 14.06 UT; Línea de puntos: Per�l rotaionalalulado. Todos los espetros se enuentran representados en el sistema de refereniade las líneas NaI D interestelares (Catala et al., 1999).fotométria y espetrosópia de UX Ori se debía a la aída de uerpos del tamaño deometas sobre la estrella o inluso a la presenia de un planeta orbitando alrededorde ella (Leavelier Des Etangs, 2000). De heho, el patrón de variabilidad de iertaslíneas de absorión 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 espetro UV y óptio de varias estrellas, en lo que posteriormente se ha venido aonoer omo el fenómeno β Pitoris en estrellas Herbig Ae/Be.Reientemente, Mendigutía et al. (2011) analizaron los espetros óptios de 38estrellas Herbig Ae/Be observados durante distintas ampañas por el onsorio EX-PORT (Eiroa et al., 2000). En partiular, estudiaron la variabilidad de las líneas Hα,OI6300, HeI5676, y NaID. Además, debido a la neesidad de ontar on medidas es-petrosópias y fotométrias simultáneas para poder obtener valores preisos de los�ujos de las líneas y de su variabilidad, utilizaron las medidas fotométrias simultáneasde estas estrellas de Oudmaijer et al. (2001a). Entre los resultados obtenidos abedestaar el heho de que el omportamiento de la línea de Hα es diferente dependiendode la masa de la estrella, lo que implia unos proesos físios 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 absorión desplazado haiael azul, lo que puede ser indiativo de una ontribuión por parte de fuertes vientosen dihas estrellas (Finkenzeller & Mundt, 1984). Por otra parte, las estrellas menosmasivas de su muestra se enontraban ligeramente dominadas por per�les de absor-ión desplazados haia el rojo, lo que sugeriría que se enuentran in�ueniadas por laareión (Muzerolle et al., 2004). 28



1.3 Clasi�aión de estrellas Preseuenia PrinipalEstos resultados aera de diferentes proesos físios en estrellas Herbig Ae y Her-big Be onuerdan on estudios espetropolarimétrios anteriores (Vink et al., 2002;Mottram et al., 2007).Queda laro por tanto que las estrellas Herbig Ae/Be presentan una gran antidadde proesos físios diferentes, entre los que se inluyen aídas y expulsiones de mate-ria desde y haia un medio irunestelar estruturalmente omplejo. La naturalezaPMS de la mayoría de las estrellas Herbig Ae/Be está ampliamente aeptada, y amedida que el estudio individual de estas estrellas se vaya realizando, la lasi�aiónobservaional iniial de estrellas Herbig Ae/Be podrá ser reemplazada por un riterioque esté prinipalmente ligado a su estado evolutivo, siendo este uno de los objetivosprinipales de esta tesis.
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1. INTRODUCCIÓN1.4 Estrellas VariablesHasta el momento hemos desrito la evoluión y las araterístias observaionales delas estrellas desde su naimiento en el interior de una nube moleular 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 époas poste-riores (uando terminan de quemar el hidrógeno en su interior y salen de la SeueniaPrinipal) muhas de estas estrellas pueden sufrir distintos proesos que impliquenun ambio en la luminosidad de las mismas y, por tanto, que su brillo sea variable.Dependiendo de las ausas que produzan esta variaión en su luminosidad las es-trellas variables se lasi�an en dos grandes grupos: variables extrínseas y variablesintrínseas.Las primeras, omo india su nombre, deben su variaión a ausas externas. Den-tro de este grupo se enuentran, por ejemplo, las variables elipsantes, estrellas que seenuentran en un sistema binario en el que una de las omponentes elipsa a la otraperiódiamente, en la línea del observador, produiendo los ambios de luminosidadobservados, o las variables rotantes, en las que manhas brillantes u osuras en lasuper�ie de las mismas haen que varíe periódiamente el brillo observado onformetiene lugar la propia rotaión de la estrella. En ambos asos estas variaiones sonperiódias, on periodos de auerdo on sus periodos orbitales y de rotaión respeti-vamente. También existe otro tipo de variabilidad extrínsea de aráter no periódioomo es el que se produe en las estrellas tipo UX Ori desritas en la seión anterior,en las que la variaión de luminosidad se debe a ambios irregulares en la opaidaddel material irunestelar alrededor de la estrella.En uanto a las variables intrínseas, estas deben su variaión a ambios pro-duidos en el propio interior de la estrella. Dentro de este grupo se enuentran, porejemplo, las variables eruptivas, en las que se produen aumentos espetaulares debrillo debido a explosiones en el interior estelar, o las variables pulsantes en las que elbrillo varía de forma periódia debido a pulsaiones que tienen lugar en el interior dela estrella y que son aompañadas por variaiones en el radio y temperatura estelar,dando lugar a variaiones en su brillo aparente. En este último aso las variaionesestán ligadas íntimamente a la estrutura interna de la estrella. La lasi�aión deestas estrellas variables en funión de la posiión que oupan en el diagrama HRse enuentra esquematizada en la �gura 1.13, que muestra los prinipales tipos depulsantes onoidos relativos a unas seuenias evolutivas determinadas.1.4.a AstrosismologíaLa astrosismología es un ampo de la investigaión astrofísia relativamente reienteque trata del estudio de la estrutura interna de las estrellas mediante la interpretaióndel espetro de freuenias de osilaión que presentan las variables pulsantes. Comoya se ha diho, en el aso de las estrellas variables pulsantes, las variaiones de lumi-nosidad están íntimamente ligadas a la estrutura interna de las mismas. Esto permiteque los interiores estelares puedan ser estudiados a través del omportamiento de estasosilaiones, al estar determinadas de forma únia por las propiedades de la estruturaestelar en su totalidad. 30
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Figura 1.13: Diagrama esquemátio de Hertzsprung-Russell on la loalizaión de lasdistintas lases de variables pulsantes (Christensen-Dalsgaard, 2003).
31
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Figura 1.14: Osilaiones no radiales vistas desde diferentes ángulos de inlinaión: i=30◦(�la superior), i= 60◦(�la entral), i= 90◦(�la inferior). El ampo de veloidad de unaosilador no radial viene dado por el armónio esfério Ym
l . En la �gura podemos observarel signi�ado de los órdenes l y m. En este ejemplo en partiular se ha onsiderado l= 3y m= 0,1,2,3 (de izquierda a dereha en la �gura, respetivamente). Los olores indianel desplazamiento Doppler del espetro observado debido a la osilaión, es deir, en unmomento dado del ilo de osilaión, las zonas rojas se mueven haia el entro de laestrella (alejándose del observador) y por tanto desplazando el espetro haia longitudesde onda más largas (desplazamiento al rojo) mientras que las zonas azules se muevenalejándose del entro de la estrella (haia el observador) desplazando el espetro haialongitudes de onda más ortas (desplazamiento al azul).En partiular, ada uno de los diferentes modos de osilaión penetra a diferen-tes profundidades en las apas internas de la estrella permitiéndonos estudiar estosa partir a partir de las estruturas de espaiado de los modos exitados, que puedenser identi�ados, a su vez, a partir de las orrespondientes freuenias presentes enlos periodogramas. La astrosismología se presenta así omo el únio método apaz deobtener de una manera preisa la estrutura interna de las estrellas.La forma más simple de osilaión es una osilaión radial. En este aso, la estrellase expandería y se ontraería de manera radial onservando su simetría esféria du-rante la osilaión. Visto desde un punto de vista puramente matemátio, la euaióndiferenial que desribe este desplazamiento radial es una euaión de Sturm-Liouvilley sus soluiones orresponden a una antidad in�nita de freuenias. La freueniamás pequeña es la orrespondiente al modo fundamental radial de osilaión, siendoel periodo de este modo inversamente proporional a la raíz uadrada de la densidadmedia de la estrella. Las osilaiones radiales están araterizadas 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 produzan osilaiones transversales además de las radiales,tenemos lo que se denominan osilaiones no radiales (�gura 1.14). En este aso losdistintos modos de osilaión no se enuentran araterizados por un únio número n,sino también por los órdenes no radiales l y m. Estos órdenes orresponden, respeti-vamente, al grado y al número azimutal del armónio esfério Ym

l (θ,ϕ) que representala dependenia del modo on las variables angulares θ y ϕ respeto a una on�gu-32
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Figura 1.15: Modos p y modos g. En la �gura se observan los aminos reorridospor: (a) dos modos p distintos (n= 8, l= 100 y n= 8, l=2, respetivamente), (b) unmodo g (n=10, l= 5). Hay que haer notar que, en este aso, el modo g se enuentraatrapado en el interior estelar. Esta �gura muestra omo los modos g son muy sensiblesa las ondiiones físias existentes en las regiones más internas de la estrella (Gough &Toomre, 1991).raión de equilibrio simétriamente esféria de la estrella. El grado l representa elnúmero de líneas super�iales nodales, mientras que el número azimutal m representala antidad de dihas líneas que pasan a través del eje de rotaión de la estrella. Losmodos de pulsaión on m = 0 son ondas estaionarias también denominados modoszonales. Los modos no zonales, es deir, aquellos modos on m 6= 0, son ondas enpropagaión. En general, aquellos modos on valores positivos de m están asoiadosa modos que se desplazan en direión opuesta a la de rotaión 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 rotaión y por tanto sedenominan modos progrados. Por último, los modos on l = |m| se denominan modossetoriales y aquellos on 0 6= |m| < l se onoen omo teserales.Las osilaiones no radiales pueden penetrar muy profundamente en el interior dela estrella. El patrón que tienen estas osilaiones en la super�ie de la estrella y, portanto, el que podemos observar, no es más que una ontinuaión del patrón que tienediha osilaión en el interior estelar. Por ello, hasta ierto punto, el omportamientode la osilaión 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 unaperturbaión no radial son la presión y la �otabilidad. Según se trate de uno u otroaso tenemos modos de presión o aústios (modos p) o modos de gravedad (modosg). Las freuenias orrespondientes a los modos p se enuentran situadas en la regiónde las altas freuenias 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 freueniasortas y son los desplazamientos transversales los que dominan estos modos. Debidoa que los modos g también poseen una omponente transversal, estos nuna son pu-ramente radiales y, por tanto, siempre ourre que l ≥ 1 para estos modos (�gura 1.15).En ambos asos, los modos p y los modos g poseen omponentes radiales, sinembargo, sus osilaiones están restringidas úniamente a iertas regiones de los inte-riores estelares dependiendo de las propiedades de las propias osilaiones. Fuera de33



1. INTRODUCCIÓNestas regiones de in�uenia sus amplitudes dereen rápidamente. Así, los modos gposeen sus mayores amplitudes era del entro de la estrella, mientras que los modosp las alanzan 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 pulsaiones observadas en las estrellas no son puramente modos p nimodos g sino una mezla de ambas debido a una mezla de las fuerzas que reuperanel equilibrio durante la osilaión, es deir, una mezla 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 era de su super�ie.Suran et al. (2001) realizaron un estudio teório omparativo entre las osilaionesprevistas para una estrella PMS de 1.8 M⊙ y una estrella de Seuenia Prinipal dela misma masa, enontrando que los rangos de modos inestables son los mismos paraambas estrellas pero que algunos modos de osilaión no radiales son muy sensiblesa la estrutura más interna de la estrella. En partiular, sería posible difereniarentre las fases PMS y MS de una estrella utilizando diferenias en la distribuión defreuenias de osilaión en el rango de las bajas freuenias, es deir, en los modosg.1.4.b Banda de inestabilidad lásia para objetos PMSDurante la fase de ontraión de Preseuenia Prinipal, muhas estrellas ruzan ladenominada banda de inestabilidad lásia, una región prátiamente vertial en el di-agrama HR, que está oupada por varios grupos representativos de estrellas variablespulsantes (RR Lyrae, Cefeidas, W Virginis, ZZ Ceti, RV Tauri, δ Suti, SX Phoenix y
γ Doradus). Esta región interseta asi perpendiularmente on la Seuenia Prinipalen la zona de las estrellas A-F y se extiende haia arriba prátiamente de forma ver-tial hasta el setor oupado por las estrellas on altas luminosidades (ver �gura 1.13).Maroni & Palla (1998) estudiaron por primera vez las propiedades teórias deinestabilidad para estrellas PMS tipo δ Suti e investigaron el heho de que estaspulsen. Estos autores, alularon modelos evolutivos para estrellas tanto de bajamasa omo de masa intermedia omenzando en la birthline determinada por la fasede areión protoestelar (Palla & Stahler, 1990, 1993; Maroni & Palla, 1998). Paraello, utilizaron varias seuenias de modelos de pulsaión radial lineal no-adiabátia,a una determinada masa �ja y ubriendo un amplio rango de luminosidades y tem-peraturas efetivas, de forma que se obtuviese informaión aera 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 depulsaión y fue desarrollado para el aso partiular de la estrella PMS Herbig Ae/BeHR 5999, desubierta omo variable tipo δ Suti reientemente (Kurtz & Marang,1995). Maroni & Palla (1998) estimaron la loalizaión de los límites azules de labanda de inestabilidad teória para objetos PMS para ada modo. Sin embargo, noobtuvieron los mismos resultados para el aso del límite rojo, debido a que los fuertesefetos de la onveión que apareen en esta región de estrellas más frías no fuerontenidos en uenta. Aún así enontraron que el límite rojo de la banda de inestabili-dad teória se enontraba situada entre 6500K ≤ Teff ≤ 7100K y el límite azul entre7100K ≤ Teff ≤ 7500K, dependiendo de la masa y del modo en uestión. Sus álulos34
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Figura 1.16: Banda de inestabilidad teória de las pulsantes tipo δ Suti 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 haia temperaturas efetivas mayores. Los puntos orresponden a laposiión en el diagrama HR de las estrellas δ Suti proedentes del atálogo de Rodríguezet al. (2000).mostraban que la anhura de la banda de inestabilidad era prátiamente onstantee igual a unos 650K, siendo el tiempo típio de estania de una estrella PMS dentrode esta banda de inestabilidad teória una fraión aproximadamente onstante deltiempo de ontraión 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 diho anteriormente, estos primeros álulos fueron reali-zados úniamente para los tres primeros modos radiales de pulsaión. Posteriormenteestos álulos han sido ampliados para inluir tanto modos radiales omo no-radiales(Pamyatnykh, 2000). En ambos asos, la determinaión del límite azul de la bandade inestabilidad para las pulsaiones δ Suti es relativamente senilla de alular yaque la onveión no juega un papel importante en estrellas alientes. Sin embargo,la determinaión teória del límite rojo de la banda de inestabilidad es más ompli-ada, debido a que se neesita un tratamiento no adiabátio de la interaión entrela onveión y la pulsaión. Xiong & Deng (2001) y Xu et al. (2002) obtuvieronel límite rojo teório para los modos de pulsaión radiales basándose en la teoría deonveión no loal dependiente del tiempo de Xiong et al. (1998a,b). Por otra parte,Houdek (2000), basándose en el tratamiento de la onveión dependiente del tiempode Gough (1977), estudió los efetos de esta sobre la estabilidad de los modos p noradiales en las estrellas δ Suti.Dupret et al. (2004, 2005) alularon por primera vez los límites teórios de labanda de inestabilidad para pulsaiones tipo δ Suti, tanto para los modos radiales35



1. INTRODUCCIÓNomo no radiales siguiendo el tratamiento de la onveión dependiente del tiempo,desarrollado por Gabriel (1996). En base a estos álulos enontraron que tanto loslímites azul omo rojo de la banda de inestabilidad se desplazan haia temperaturasmayores a medida que el orden radial de la pulsaión aumenta. Por otra parte, ellímite rojo de la banda de inestabilidad se desplaza haia temperaturas menores amedida que el parámetro α de longitud de mezla deree. Esto se explia debido aque la apa de onveión es más delgada a medida que el parámetro α disminuye y,por tanto, son neesarias temperaturas mas frías para poder obtener una zona onve-tiva lo su�ientemente gruesa para poder estabilizar las pulsaiones. El efeto de lametaliidad y del overshooting onvetivo también afeta a la loalizaión del límiterojo de la banda de inestabilidad, pero en muha menor medida (Grigahène et al.,2006).Dupret et al. (2004) ompararon sus resultados aera de la posiión teória 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 Suti proedentes del atálogode Rodríguez et al. (2000). Aunque la mayoría de las estrellas se enontraban en elinterior de la banda de inestabilidad teória alulada para esos modos y para esosparámetros, unas poas de estas estrellas se situaban fuera de los bordes de la misma(�gura 1.16). Aunque esto puede ser debido a las inertidumbres produidas en la de-terminaión de las temperaturas efetivas y de las luminosidades mediante los índiesfotométrios uvby, paree que este heho es más ausado en la parte azul de la banda,por lo que podría haber algun problema en el álulo de la posiión de este límite azul(Balona, 2010).De esta forma, podemos deir que la banda de inestabilidad teória para pulsa-iones tipo δ Suti es una zona del diagrama HR que se extiende prátiamente demanera perpendiular desde la Seuenia Prinipal haia la zona de las altas lumi-nosidades on límites en temperaturas efetivas situados en 6000K para el borde rojoy 9000K para el borde azul.1.4. Meanismo κLas pulsaiones de tipo δ Suti se deben fundamentalmente al meanismo de ex-itaión denominado meanismo κ o meanismo de válvula. Este produe retenionesy liberaiones ontinuas de energía debidas a ambios en la opaidad produidas enla apa de ionizaión del HeII.Eddington (1917) fue el primero en onsiderar seriamente el problema del man-tenimiento de las pulsaiones y la disipaión de energía de las mismas en el interiorestelar. Según Eddington, las reaiones nuleares que se produían en los interioresestelares deberían ser la ausa prinipal de las pulsaiones observadas en las Cefeidas.Sin embargo, el problema onsistía en ómo mantener las pulsaiones sin que estasse amortigüasen on el tiempo. Para ello, Eddington propuso otro meanismo quefuera apaz de mantener las pulsaiones. Se trataría de un meanismo que atuáseomo una válvula, modulando el �ujo de energía que pasaba desde el interior haia elexterior, a través de las distintas apas estelares.
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1.4 Estrellas VariablesEddington omparó este meanismo de válvula on una bomba de alor termodi-námia, de forma que pudiese variar la pérdida de alor on respeto al suministrodel mismo en una zona determinada del interior estelar. En su trabajo �nal aeradel meanismo de inestabilidad de estrellas pulsantes, Eddington (1941, 1942) sugirióque la base de este meanismo de válvula se enontraba loalizada en la región deionizaión del hidrógeno de las apas más externas estelares. Aún así, reía todavíaque eran las reaiones nuleares la base fundamental de la generaión de pulsaiones,y que la válvula servía úniamente para disminuir la disipaión en las regiones másexternas, de forma que las pulsaiones se mantuviesen y la estrella fuese inestable.Cox (1955) realizó un análisis detallado de la estabilidad uasiadiabátia de mo-delos estelares, basándose en una de las soluiones obtenidas por Epstein (1950).La onlusión general era que el meanismo nulear de generaión de pulsaionesera muhos órdenes menor que el amortiguamiento radiativo. De heho, los álulosmostraban que no era posible enontrar fuentes importantes de inestabilidad en elinterior de ∼ 0.85 R∗, lo que impliaba que el meanismo de generaión de las pulsa-iones, fuese ual fuese su naturaleza, debía de enontrarse en las apas estelares másexternas .Conlusiones similares fueron obtenidas por Ledoux et al. (1955) y Rabinowitz(1957). Esto llevó a los investigadores a �jarse en las regiones no adiabátias másexternas en busa de la loalizaión de la fuente de inestabilidad. Zhevakin (1952,1953) sugirió la idea de que la región de la segunda ionizaión del Helio (HeIII) podíaser un lugar perfeto para un meanismo de válvula omo el desrito por Eddington.Una idea similar fue propuesta por Cox & Whitney (1958). En este aso, estemeanismo de válvula no sería parte, sino el responsable al ompleto de la inestabili-dad. La e�ienia de la ionizaión del HeII omo meanismo generador de pulsaionesfue por primera vez demostrado por los álulos lineales no adiabátios de Baker &Kippenhahn (1962) y Cox (1963).Desde entones, muhos álulos detallados, tanto lineales omo no lineales, hanon�rmado ampliamente estas onlusiones, dejando poas dudas aera de que laionizaión del HeII es la fuente prinipal de inestabilidad en la mayoría de los tiposde estrellas pulsantes situadas en la banda de inestabilidad lásia.Christy (1962) sugirió, siendo más tarde on�rmado por Baker & Kippenhahn(1965), que la ionizaión del hidrógeno podía en iertos asos (variables ZZ Ceti)ontribuir de forma signi�ativa a la generaión de pulsaiones. Cálulos posterio-res (Cox, 1974), aunque on�rmaban la veraidad ualitativa de esta proposiión,mostraban que la ionizaión del HeII era realmente la fuente prinipal de generaiónde inestabilidad en asi todos los tipos de estrellas pulsantes situadas dentro de labanda de inestabilidad lásia de las Cefeidas. No obstante, en otros asos, omo laspulsantes β Cephei y las estrellas on pulsaiones tipo SPB (Slow Pulsating B), lafuente prinipal de generaión de las pulsaiones proede de las apas de ionizaiondel grupo de elementos del Fe.
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1. INTRODUCCIÓNEste meanismo de válvula produido por la ionizaión del HeII se onoe pormeanismo κ, ya que se debe al propio oe�iente de opaidad κ, dependiente de lapresión y de la temperatura. En términos generales su funionamiento es el siguiente:Durante la fase de ompresión, se produe un aumento general de la tempera-tura. Sin embargo, en la zona de ionizaión del HeII, este aumento de temperaturase produe en muha menor medida ya que parte de este exeso de energía debida ala ompresión se invierte en el proeso de ionizaión de HeII a HeIII. El onsiguienteaumento en la opaidad en esta región junto on el gradiente asi nulo de temperaturada lugar a la obstaulizaión del transporte de energía por radiaión haia el exte-rior. Mientras tanto, la presión en las apas más internas se inrementa (ya que enesas apas la temperatura sí sigue aumentando), forzando la expansión de las apassuperiores. Por otra parte, el HeII es altamente opao a la radiaión UV, por lo queal ionizarse por ompleto el HeII, el medio se hae transparente a la radiaión UVque �uye libremente haia el exterior. De esta manera, la presión y la temperaturaomenzarán a bajar, produiéndose la reompresión por el peso de las apas superio-res. Este desenso de la temperatura permitirá de nuevo la reombinaión del HeIIIa HeII, omenzando un nuevo ilo.Este meanismo de pulsaión se produe en estrellas de Seuenia Prinipal onuna temperatura super�ial entre los 6000K y los 9000K. En estrellas on una tempe-ratura super�ial por enima de los 9000K, la ionizaión del HeII ourre demasiadoera de la super�ie, por lo que la expansión afeta a una fraión muy pequeña dela masa de la estrella y la ontribuión a una posible pulsaión es insigni�ante. Porotra parte, por debajo de los 6000K la existenia de orrientes de onveión en lasapas externas estelares dan lugar a la disipaión de la energía neesaria para queesta se aumule y se produza la pulsaión.1.4.d Estrellas PMS on pulsaión tipo δ SutiComo ya se ha diho, muhas estrellas durante su fase evolutiva Preseuenia Prini-pal, ruzan la banda de inestabilidad lásia en la zona donde tienen lugar las pulsa-iones tipo δ Suti de Seuenia Prinipal. Estas se araterizan por: a) osilaionestanto radiales omo no radiales, b) periodos en el mismo rango que las estrellas δ Sutide Seuenia Prinipal, es deir, desde 18 minutos (Amado et al., 2004) hasta unas 6horas y, ) amplitudes de unas poas entésimas de magnitud (Rodríguez et al., 2000;Rodríguez & Breger, 2001). El tiempo típio de estania de una estrella PMS dentrode las fronteras de la banda de inestabilidad teória es muy pequeño omparado onel tiempo de estania de una estrella en su fase evolutiva de Seuenia Prinipal (delorden de un 5%-10% de diho tiempo), por lo que la probabilidad de enontrar unaestrella PMS dentro de diha banda y, por tanto, omo pulsante tipo δ Suti es muypequeña. No obstante, en los últimos años algunos ejemplos de pulsadores tipo δ Sutien 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 evidenia sobre la existenia de este tipo de objetos PMS on pulsa-iones δ Suti fue el desubrimiento de pulsaiones en dos miembros, V588 Mon yV589 Mon, situados en el úmulo abierto joven NGC 2264 on periodos prinipalesde pulsaión del orden de 3.5 horas (Breger, 1972). Posteriormente, nuevas observa-38



1.4 Estrellas Variablesiones fueron llevadas a abo por Kim (1996), revelando la existenia de 3 y 4 modosexitados, respetivamente. Estos números de modos exitados han aumentado a 16y 20, respetivamente, on los resultados obtenidos por la ampaña oordinada in-ternaional llevada a abo en 2002 por Kallinger et al. (2008) y, más reientemente,inrementados de nuevo a 21 y 37 freuenias, respetivamente, on las observaionesobtenidas por las misiones espaiales MOST y CoRoT (Zwintz et al., 2011).Pero la verdadera on�rmaión de la existenia de este tipo de pulsadores fue eldesubrimiento de pulsaiones tipo δ Suti en el objeto Herbig Ae HR 5999 (V856So) por Kurtz & Marang (1995). En este aso solo una freuenia ha sido detetadahasta la feha, orrespondiente a un periodo de 5.0 horas (Kurtz & Marang, 1995;Kurtz & Catala, 2001). Las propiedades pulsaionales de esta estrella sugieren que,según los modelos de Maroni & Palla (1998), su masa es del orden de 4 M⊙ y que elmodo de pulsaión exitado es el segundo sobretono de pulsaión radial.Donati et al. (1997) detetaron variaiones tipo δ Suti en la estrella Herbig AeHD 104237, siendo posteriormente on�rmadas por Kurtz & Müller (1999). Estosautores enontraron dos periodos muy ortos y eranos entre ellos de P1= 0.030 d yP2= 0.027 d, lo ual es indiativo de pulsaiones no radiales en esta estrella. Poste-riormente, Böhm et al. (2004) en dos ampañas de observaión detetaron medianteespetrosopía oho freuenias de pulsaión (on freuenias entre 28.5 y 35.6 /d).El patrón de freuenias indiaba que al menos algunos de los modos detetados eranno radiales. Dupret et al. (2007) apuntan que los modelos estándar de pulsaión nopueden expliar las freuenias de pulsaión tan altas observadas en esta estrella, porlo que sugieren omo posible expliaión la aumulaión de He en la zona de ionizaiónparial donde se genera la pulsaión.Maroni et al. (2000) enontraron pulsaiones de este tipo en las estrellas HerbiAe PMS HD 35929 y V351 Ori, on periodos ompletamente diferentes, 0.196 d y0.058 d respetivamente. Estos periodos sugieren masas de 3.6 M⊙ para HD 35929y 2 M⊙ para V351 Ori. En ambos asos solo se detetó una freuenia de pulsaión,pero posteriormente Maroni et al. (2001) y Ripepi et al. (2003) detetaron hasta 5freuenias de pulsaión en la estrella V351 Ori.En uanto a PMS pulsantes tipo δ Suti en úmulos abiertos jóvenes, además delas dos variables V588 Mon y V589 Mon enontradas en NGC 2264 (Breger, 1972),dos nuevas variables fueron enontradas por Pigulski et al. (2000b) en el úmulo NGC6823 (BL 50 y HP 57), ambas on pulsaiones de doble modo. Ripepi et al. (2002)enontrarón una nueva pulsante multiperiódia, H254, entre los miembros PMS delúmulo IC 348. Zwintz et al. (2005) y Zwintz & Weiss (2006) desubrieron 10 nuevaspulsantes δ Suti 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) desubrieron la estrella Herbig Ae PMS HD 34282 omo unapulsante multiperiódia on un periodo de pulsaión de 18 minutos, siendo la pulsante
δ Suti de periodo más orto onoida hasta la feha. Posteriormente, Amado et al.(2006), on nuevas observaiones y un análisis más detallado de las pulsaiones deesta estrella, obtuvieron un onjunto de freuenias de osilaión entre 64.7 y 79.439



1. INTRODUCCIÓN/d orrespondientes a osilaiones de orden radial alto, 6 < n < 8, agrupados enonjuntos de pios on una separaión media de 40.5 µHz, orrespondientes a los mo-dos no radiales l = 0,1,2. Un análisis más detallado, on observaiones fotométriasdesde diferentes observatorios en una ampaña internaional de tres años, junto onobservaiones espetrosópias de alta resoluión obtenidas on el telesopio VLT (LaSilla; Chile) han sido analizadas reientemente y sus resultados forman parte de estatesis (ver apítulo 5).Ripepi et al. (2006), en una ampaña fotométria multinaional oordinada enla que intervinieron nueve telesopios distintos, obtuvieron unas 190h de observaiónen 38 nohes de la estrella PMS IP Per on�rmando su naturaleza omo pulsadormultiperiódio e identi�ando nueve freuenias de pulsaión. La omparaión onmodelos de pulsaión radiales no adiabátios les permitió identi�ar ino de estasfreuenias asoiadas a modos radiales y tres de ellas asoiadas a modos no radialeson l = 2.Ripepi et al. (2007) detetaron también pulsaiones tipo δ Suti en la estrellaHerbig Ae VV Ser basándose en observaiones desde Tierra llevadas a abo durantetres años onseutivos (2002-2004). A partir del mejor onjuntos de datos (obtenidoen 2004) identi�aron siete freuenias de pulsaión situadas entre 2.69 y 10.24 /d.Comparando on modelos evolutivos a partir del ódigo CESAM enontraron variosmodelos que reproduían las periodiidades 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) detetaron 13 freuenias de osilaión entre 8.045 y 37.203/d para la estrella Herbig Ae V346 Ori, en una ampaña de 36 nohes on un totalde 154.7 horas útiles de observaión en la que se utilizaron uatro telesopios distintosubiados en Italia, España, Chile y Estados Unidos. Estas freuenias fueron om-paradas on modelos adiabátios no radiales enontrando que el modelo que mejorajustaba estas periodiidades observadas era aquel on una masa estelar de 2.1 M⊙y luminosidad L/L⊙ = 1.37. Estos resultados se enontraban en buen auerdo onlas estimaiones de parámetros físios obtenidas para de esta estrella mediante espe-trosopía.Böhm et al. (2009), estudiando la binaria espetrosópia Herbig Ae RS Cha,detetaron pulsaiones no radiales por primera vez mediante el uso exlusivo de laespetrosopía de alta resoluión (R = 45000), identi�ando los modos de pulsaiónde mayor amplitud. Utilizando el método de ajuste de parámetros de Fourier (FPF)identi�aron dos modos de pulsaión en la omponente primaria f1 = 21.11 /d yf2 = 30.38 /d ambas on l ≈ 10-11, y tres modos de pulsaión en la omponenteseundaria on f1 = 12.81 /d, f2 = 19.11 /d y f3 = 24.56 /d y l = 2, 13 y 0 respe-tivamente.El telesopio espaial anadiense MOST (Walker et al., 2003) observó fotométria-mente la estrella Herbig Ae HD142666 (V1026 So) durante los meses de Abril-Mayode los años 2006 y 2007, enontrándose que esta se trata de una estrella pulsantetipo δ Suti multiperiódia (Zwintz et al., 2009b). Un total de 12 freuenias fuerondetetadas a pesar de la di�ultad enontrada debido a las variaiones irregulares pro-duidas por el diso irunestelar que diha estrella posee. El ajuste de los modelos40



1.4 Estrellas Variablesque se realizó para las tres primeras freuenias de pulsaión on mayor amplitud seenontraban bastante alejados de la propia aja de inertidumbre en la posiión de laestrella en el diagrama HR, debido probablemente a que iertas freuenias detetadaspodrían tratarse de modos rotaionales. Por otra parte, los mismos autores sugierenque, de auerdo a los modelos, la luminosidad publiada de diha estrella debía serrevisada o bien revisar los modelos para inluir proesos físios tales omo la tasa deareión.Posteriormente, el mismo satélite observó en el invierno de 2006-2007 el úmuloNGC 2264. El objetivo prinipal de estas observaiones fue el de obtener series tem-porales fotométrias de alta preisión para busar pulsaiones entre los miembros detipo espetral A-F del úmulo. Zwintz et al. (2009a) desubrieron mediante estasobservaiones tres nuevas estrellas pulsantes tipo δ Suti perteneientes al úmulo,HD 261711, HD 261387 y NGC 2264-104, además de reobservar las dos estrellas PMS
δ Suti ya onoidas en este úmulo, i.e. V588 Mon y V589 Mon. Una uarta pul-sante δ Suti fue también desubierta, HD 261230 (V1), sin embargo su perteneniaal úmulo fue puesta en duda por los propios autores por lo que su estado evolutivoomo estrella PMS es uestionable. Inluyendo a esta última, las uatro estrellaspresentaban entre 2 y 7 freuenias de pulsaión omprendidas en el rango de 9 y 62/d.Maroni et al. (2010) en base a un estudio fotométrio (22 horas durante 6 nohes)realizado on el telesopio R.E.M. (0.6m, La silla, Chile), on�rmaron que la estrellaHerbig Ae PDS 002 se trata de una pulsante δ Suti multiperiódia, omo ya habíasido publiado en un análisis preliminar por Bernabei et al. (2007). En este aso sedetetaron 4 freuenias signi�ativas on f1= 27.62 /d.Por otra parte, las dos estrellas V588 Mon y V589 Mon también fueron observadaspor el telesopio espaial CoRoT (Baglin et al., 2006) durante 23.4 días onseutivosen el año 2008. Zwintz et al. (2011) realizaron una omparaión entre los resulta-dos en el análisis de las freuenias obtenidas on los onjuntos de datos de MOST2004 y MOST 2006 on los datos de COROT 2008 para estas dos estrellas. Estosautores enuentran, para el aso de V588 Mon un total de 21 freuenias de pulsaióny para el aso de V599 Mon un total de 37 freuenias, entre las uales se enontra-ban todas las previamente publiadas on los datos de MOST (Guenther et al., 2009).Uno de los resultados más interesantes obtenidos reientemente aera de las pul-saiones tipo δ Suti en objetos PMS es el obtenido por Ripepi et al. (2011) respetoa la estrella COROT 102699796. Con los datos obtenidos por diho satélite duranteOtubre de 2007 y Marzo de 2008, on un total de 131.5 días onseutivos de obser-vaión, han detetado la presenia de ino freuenias independientes de osilaiónen esta estrella en el rango de 3-5 /d, unos valores demasiado pequeños para el asode estrellas PMS δ Suti, uyos pios se enuentran normalmente situados en el rangode 10-30 /d. Además de este análisis de freuenias, se obtuvieron los parámetrosfísios de COROT 102699796 mediante espetrosopía on datos de media resoluióny se onstruyó la SED on datos proedentes de diferentes fuentes. Los resultadosobtenidos apuntan a que este objeto es una estrella PMS de baja metaliidad. Lasfreuenias detetadas 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 dihos modos observados hasta la feha.41



1. INTRODUCCIÓNAsí, los autores señalan que, debido a la posiión que oupa COROT 102699796en el diagrama HR, situada en la zona donde las bandas de inestabilidad de las pulsa-iones δ Suti y γ Dor se intersetan, esta sería la primera estrella PMS que muestraaraterístias intermedias (híbridas) entre estas dos lases de variabilidad.En resumen, a día de hoy se onoen ∼ 40 estrellas PMS on pulsaión tipo δSuti 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 objetosonoidos de este tipo se ha inrementado de manera sorprendente (graias en parte aldesarrollo y lanzamiento de las diferentes misiones espaiales omo MOST, CoRoT y,más reientemente, KEPLER), este número es pequeño aún para realizar un estudioestadístio de las propiedades de este tipo de objetos. Se hae por tanto neesariala deteión y estudio de más estrellas PMS pulsantes δ Suti en objetos tanto deampo omo situados en úmulos, siendo este trabajo de tesis paralelo a este desarrollobibliográ�o.1.5 Objetivos y metodologíaEl prinipal objetivo de este trabajo de investigaión onsiste en realizar una búsquedasistemátia de pulsaiones tipo δ Suti 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 físios tanto desde el punto de vista fotométrio omo espetrosópio. Estonos permitiría abordar varios objetivos onretos:
• Aumentar onsiderablemente la muestra de objetos onoidos 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 determinaión de los parámetros físios(temperatura efetiva, luminosidad, metaliidad y edades) a partir de observa-iones fotométrias y la espetrosópias.
• Investigar las posibles orrelaiones entre las diferentes propiedades observa-ionales de estos objetos.La importania de este trabajo radia prinipalmente en dos aspetos. El primeroes que las araterístias super�iales (temperatura y luminosidad) de los objetosPMS son idéntias a las que presentan estrellas más evoluionadas ubiadas en lamisma región del diagrama HR. De heho, las trayetorias evolutivas de las estrellasPreseuenia Prinipal y Postseuenia Prinipal se intersetan en diho 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 Seuenia Prinipalo Postseuenia Prinipal en su estrutura interna, mientras que las propiedades desus atmósferas son prátiamente idéntias. Es, por tanto, de partiular importaniadetetar, para este tipo de estrellas, pulsaiones tipo δ Suti y poder analizar susdistribuiones de freuenias de osilaión para así poder ser apaes de difereniarentre esos dos diferentes estados evolutivos, modelar orretamente sus interiores, y42



1.5 Objetivos y metodologíaonoer nuevas ligaduras que imponer a estos modelos para entender las ondiionesen las que se dan estas pulsaiones, así omo su interaión on otros fatores omola onveión y la rotaión.El segundo aspeto onsiste en que la evoluión de una estrella en fase PMS esmuy rápida en omparaión on la evoluión en Seuenia Prinipal, por lo que losambios en los periodos de pulsaión predihos por los modelos de evoluión son muygrandes, unos dos órdenes de magnitud mayores (Rodríguez et al., 1995; Breger &Pamyatnykh, 1998) que en el segundo aso. Esto failita que los efetos evolutivospredominen sobre los no evolutivos en uanto a ambios en los periodos. Por tanto,el estudio podría suponer un hequeo muy efetivo entre teoría y observaiones. Hayque tener en uenta que en este trabajo de tesis no se pretende resolver ninguno delos aspetos anteriores, pero si que proporionaremos más material observaional yavanzaremos, además, en el estudio para aerarnos haia las soluiones de ambos.La metodología que se ha seguido para llevar a abo este trabajo de investigaiónes la siguiente. Se ha seleionado una muestra iniial de 63 estrellas Herbig Ae/Bede ampo observables desde el hemisferio norte y más brillantes que V≈ 13.m0. Estamuestra proede prinipalmente de los atálogos de The et al. (1994), Vieira et al.(2003) y la lista de estrellas pulsantes PMS y andidatas publiada por Zwintz (2005).Esta muestra ha sido observada fotométriamente entre los años 2007 y 2010 uti-lizando los telesopios de 1.5m (T150) y 0.9m (T90) situados en el Observatorio deSierra Nevada (OSN), España. En el aso del telesopio T150 se utilizaron los �ltrosBVI de Johnson on imagen CCD direta para estrellas más débiles que V ≈ 10.m5.En el aso del telesopio T90 se utilizó el fotómetro multianal Strömgren adosado aeste telesopio on los �ltros uvby para las estrellas de la muestra más brillantes queV ≈ 10.m5. Este valor límite de la magnitud para el telesopio T90 fue estableidopara poder detetar pulsaiones de muy baja amplitud on los �ltros uvby de bandaintermedia (frente a los �ltros BVI de banda anha). 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 índies uvbyβ y obtener susparámetros físios mediante fotometría.Las observaiones fueron realizadas siguiendo el método de la fotometría diferen-ial. Así, para ada una de las estrellas de la muestra se seleionó una estrella deomparaión y una de hequeo, utilizando los tradiionales riterios de proximidad,luminosidad similar y tipos espetrales pareidos para ada objeto. Las orreionesde extinión atmosféria se basaron en los oe�ientes de extinión de ada nohede observaión determinados mediante la estrella de omparaión. Finalmente, lasdiferenias de magnitud instrumentales (estrella en estudio - estrella de omparaión)obtenidas on el T90 fueron transformadas al sistema uvbyβ standard, haiendo usode la pertinentes euaiones de transformaión.De este modo se obtuvieron las diferentes urvas de luz de las estrellas de lamuestra y se realizó el orrespondiente análisis de freuenias. Los parámetros físiosestelares fueron posteriormente determinados fotométriamente a partir de los índiesde olor y el índie β de la fotometría Srömgren-Crawford tras realizar previamenteel desenrojeimiento de los mismos. 43



1. INTRODUCCIÓNEn uanto a la determinaión de los parámetros físios de las estrellas de la mues-tra en estudio mediante espetrosopía, se realizó una ampaña de observaión en 2008on el espetrógrafo Ehelle FOCES situado en el telesopio de 2.2m del observato-rio de Calar Alto (Almería, España) perteneiente al Centro Astronómio HispanoAlemán (CAHA). En este aso, debido al tiempo onedido (4 nohes en el mes deOtubre de 2008) la muestra para llevar a abo nuestra investigaión se redujo a 15estrellas. El objetivo fundamental es el de determinar los parámetros físios de estasestrellas de una forma más preisa que la obtenida úniamente mediante alibraionesfotométrias standard y poder omparar ambos resultados omo un primer paso paramodelar asterosismológiamente dihos objetos. Para ello preisamos de espetrosde alta resoluión (R ∼ 40000) y on una alta relaión señal-ruido (SNR > 200).Con dihos datos, podríamos ser apaes de situar la posiión de dihas estrellas enel diagrama HR y estimar una aja de error lo más pequeña posible que nos permi-tiese delimitar y ajustar los modelos teórios de evoluión de estrellas PMS existentes.Por último, se ha onfeionado una lista atualizada de todas las estrellas PMSonoidas hasta la feha (Junio 2012), on el objetivo de dar una visión lo más ampliaposible a las araterístias observaionales de este tipo de objetos. Para ello, se harealizado un exhaustivo trabajo de investigaión en la literatura y en los atálogosexistentes, reopilando toda la informaión sobre fotometría uvbyβ de Strömgren-Crawford y UBVRc de Johnson-Cousins, veloidades de rotaión, paralajes (distan-ias) y pulsaiones detetadas para ada uno de estos objetos. A partir de estos datos,se han situado en el diagrama HR las estrellas PMS pulsantes tipo δ Suti (inluyendolas detetadas por primera vez en este trabajo de tesis), on el objetivo de de�nir eneste diagrama la orrespondiente banda de inestabilidad observaional para este tipode objetos y omparar on las prediiones teórias.Además, se desribirá el estudio espeí�o realizado tanto en fotometría omo enespetrosopía, sobre la estrella PMS δ Suti HD 34282. En este aso, la fotometríaestá basada en observaiones internaionales multisitio oordinadas, llevadas a abodurante los años 2004 y 2007 y de forma onjunta y simultánea on las observaionesfotométrias de alta preisión realizadas por el satélite MOST de esta misma estrella.La espetrosopía está basada en los datos de alta resoluión obtenidos en 2007 onel espetrógrafo UVES situado en uno de los uatro telesopios que forman el VLTen el Observatorio Paranal, Chile.
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Capı́tulo 2Estudio de variabilidad y análisispulsaional de estrellas Herbig Ae/Be deampoEn este apítulo, se van a desribir las observaiones fotométrias realizadas on lostelesopios de 1.5m (T150) y 0.9m (T90) del Observatorio de Sierra Nevada (OSN),Granada. El objetivo de estas observaiones ha sido el de detetar pulsaiones detipo δ Suti sobre una muestra homogénea de estrellas previamente lasi�adas omoobjetos Herbig Ae/Be de ampo. También se desribirá la reduión de los datosy el análisis de freuenias realizado sobre las urvas de luz obtenidas mediante lafotometría.2.1 InstrumentaiónPara llevar a abo las observaiones de la muestra de estrellas se utilizaron los dostelesopios situados en el Observatorio de Sierra Nevada (OSN), perteneiente al Ins-tituto de Astrofísia de Andaluía (IAA-CSIC). A ontinuaión se desribirán lasaraterístias de ambos telesopios así omo los instrumentos utilizados en ada unode ellos para realizar las observaiones.2.1.a Telesopio de 90 m (T90)Este telesopio es un re�etor de tipo Nasmyth (2 foos) de 0.9m de diámetro onuna montura de horquilla euatorial (370 4m) y foal f:8. Posee una ámara de auto-entrado DARK-STAR aoplada en el visor de diafragma del fotómetro Strömgren.El telesopio es ontrolado mediante un onjunto de módulos (ontrolador deltelesopio y úpula, módulo del fotómetro Strömgren y unidad de alta tensión) que,junto on un programa general de ontrol, permiten realizar observaiones de formaompletamente automátia. Graias a esto, es posible realizar observaiones de unamanera rápida y preisa, lo ual es de gran importania 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 enuentra aoplado al foo E del telesopio T90. Dise-ñado y fabriado en Dinamara, la eletrónia de ontrol y de adquisiión de datosfueron realizadas en el IAA. Este fotómetro fotoelétrio es, en realidad, un espetro-fotómetro de 6 anales que posee dos modos de funionamiento, pudiéndose observarsimultáneamente en las uatro bandas uvby del sistema fotométrio Strömgren o, enlas dos bandas n (narrow) y w (wide) del sistema fotométrio Hβ de Crawford.En el modo de observaión uvby se utiliza una red de difraión que separa lasdiferentes omponentes espetrales, siendo estas reogidas por uatro tubos fotomul-tipliadores para la medida en los uatro anales de forma independiente. En el modode observaión Hβ, el haz es dividido úniamente en dos omponentes mediante un�ltro diroio, enviando ada uno de ellos a dos tubos fotomultipliadores a través desendos �ltros interfereniales (anho y estreho), entrados en la banda de Hβ. Estos�ltros miden el ontinuo y la línea Hβ respetivamente.Además de estos dos modos (que son los más ampliamente utilizados) el fotómetrodispone de otras dos on�guraiones, omo son la utilizaión de �ltros neutros o elmodo Hδ. Los �ltros neutros son un �ltro neutro de densidad óptia 10 y un �ltrovb de densidad óptia 2. El primero de ellos se enuentra situado a la entrada delfotómetro y tiene por objeto proteger los 4 tubos fotomultipliadores de los objetosbrillantes así omo ampliar la magnitud límite inferior de las estrellas observables,atenuando el número de uentas en un fator 10. El �ltro neutro alternativo vb,afeta solo a los anales v y b (que son los que más uentas proporionan), pudién-dose introduir, al igual que el anterior, de forma manual.Por otra parte, el modo Hδ permite introduir una rendija adiional de 200µ deanhura en el anal v entrada en la línea Hδ del Hidrógeno, proporionando la a-paidad de realizar alibraiones espetrales muy preisas de las envolturas estelaresde estrellas de baja veloidad radial y tipo espetral adeuado.Sin embargo, la ventaja más importante que proporiona el realizar observaioneson este fotómetro, es la apaidad que tiene de realizar medidas simultáneas en lasdiferentes bandas, lo que permite tanto ganar rapidez en la toma de medidas omoobtener mejor preisión en la obtenión de los índies de olor al evitar los proble-mas de interpolaión y los problemas inherentes a pequeños ambios de transpareniaen el ielo durante la nohe de observaión. Además, este fotómetro está diseñadopartiularmente para obtener medidas en todas las bandas del sistema fotométrioStrömgren-Crawford. Este sistema fotométrio fue de�nido espeialmente (Ström-gren, 1963, 1966, 1967) para trabajar on estrellas de tipo temprano-intermedio,B,A,F, de manera que los índies fotométrios obtenidos se enuentren diretamenterelaionados on parámetros astrofísios fundamentales para tales estrellas. La mues-tra de estrellas de nuestro estudio aen dentro del rango de validez de las alibraionesde este sistema omo veremos más adelante.2.1. Telesopio de 1.5m (T150)Este telesopio es un re�etor de tipo Nasmyth, on 2 foos, de 1.5m de apertura. Aligual que el T90, posee una montura de horquilla euatorial (370 4m) y foal f:8. La46



2.2 Observaiones y Muestra de objetosámara de autoguiado es una CCD SONY ICX024, on entrada de �bras óptias, de756x576 pixeles. Dispone de dos planos de adaptaión 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 espetrógrafo ALBIREO y unaámara de imagen direta CCD Versarray 2048x2048.2.1.d Cámara CCD Versarray 2048x2048Esta ámara se enuentra instalada en el foo Nasmyth Este. Se trata de una á-mara CCD on hip del tipo iluminado por detrás, on una alta e�ienia uántiay aentuada respuesta en la parte ultravioleta del espetro. Está basada en un hipMaroni-EEV CCD42 40 de 2048x2048 píxeles, de grado ientí�o, siendo su modelo elRoperSienti� VersArray 2048B, fabriado por Prineton Instruments, perteneientea Roper Sienti�.Se enuentra refrigerada por nitrógeno líquido y posee dos veloidades de leturaseleionadas por software, una rápida de 4 segundos y otra lenta de 40 segundos porimagen 2048x2048. Estas veloidades se reduen notablemente mediante binning. Enel aso de binning 2x2 la veloidad de desarga se redue en un fator uatro por loque los tiempos de desarga serían de tan solo 1 y 10 segundos respetivamente paraada veloidad de letura. En ambos asos la digitalizaión 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 gananias seleionables mediante un interruptor en el mismouerpo de la ámara uyos fatores de onversión son 1e−/ADU, 2e−/ADU, 4e−/ADU.El ruido de letura en el modo de alta veloidad de letura es de 9e− rms. El ampode visión de la ámara instalada en este telesopio es de 7.92x7.92 armin siendo laesala de imagen de 0.232 arseg/pixel.El sistema está aoplado a una rueda de �ltros de 6 posiiones, para �ltros uadra-dos de 5x5m, aunque existe la posibilidad de aoplar �ltros irulares de 5m, me-diante adaptadores espeiales. Entre los diferentes onjuntos de �ltros disponibles seenuentran los �ltros Johnson-Cousins (UBVRI ), �ltros Strömgren-Crawford (uvbyβ),�ltros Gunn (vgr) y �ltros de bandas moleulares, entre otros.2.2 Observaiones y Muestra de objetosComo ya se ha omentado anteriormente, uno de los objetivos prinipales en estetrabajo de investigaión ha sido el de realizar una búsqueda sistemátia de pulsadorestipo δ Suti 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 seleionó previamente una muestra iniial de 63 estrellas proedentesde 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 publiada por Zwintz (2005). Este onjunto de 63 objetos ubren todoslos objetos de ampo onoidos de este tipo observables desde el Hemisferio Norte.47



2. ESTUDIO DE VARIABILIDAD Y ANÁLISIS PULSACIONAL DEESTRELLAS HERBIG AE/BE DE CAMPOEs deir, esta muestra, además de homogénea, es lo más ompleta posible para el es-tudio observaional propuesto mediante la utilizaión de telesopios 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 respetivamente) fueron desartadas de la muestra al enontrarse yabien estudiadas en la literatura, reduiéndose �nalmente a 59 la antidad de objetosestudiados en este trabajo de investigaión. En este punto, es importante señalar porlaridad que los números de identi�aión de ada una de las estrellas de la muestra,se mantuvieron respeto a la seleión original de 63 objetos y son los que apareenen las suesivas tablas de esta tesis dotoral.La muestra así onfeionada, fue observada on los telesopios T150 y T90 endiferentes ampañas entre los años 2007 y 2010, ambos inlusive. En el aso de lasobservaiones on el T150 se utilizaron los �ltros BVI del sistema fotométrio deJohnson-Cousins disponibles on imagen CCD direta, mientras que en el aso de lasobservaiones on el T90 se utilizó el fotómetro Strömgren junto on los orrespondien-tes �ltros uvbyβ. El heho de utilizar dos telesopios diferentes on dos instumentos yonjuntos de �ltros también diferentes viene justi�ado por la neesidad de detetarvariaiones de brillo muy pequeñas produidas por pulsaiones 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 estableió 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 susíndies uvbyβ para posteriormente realizar las orrespondientes alibraiones y alu-lar sus parámetros físios fundamentales (temperatura efetiva, luminosidad y metali-idad) mediante la fotometría. En las tablas 2.1 y 2.2 se desribe la informaión básiade las observaiones realizadas durante los años 2007-2010 on ambos telesopios so-bre la muestra de estrellas en estudio: Identi�ador del objeto, nombre, asensiónreta y delinaión, telesopio utilizado, ampaña, duraión total en horas de adaampaña y número de puntos obtenidos para ada estrella en ada ampaña. En totalse realizaron 480 horas de observaión (283 horas en el T90 y 197 horas en el T150)oupando 136 nohes (78 nohes en el T90 y 58 nohes en el T150) reopilándose12823 puntos (4261 puntos en el T90 y 8562 en el T150).Las ampañas de observaión fueron diseñadas de forma que ada objeto de lamuestra fuese observado al menos durante 2 horas seguidas dentro de una mismanohe. Este tiempo mínimo de observaión fue estableido por el tipo de pulsaionesen estudio, en este aso, pulsaiones tipo δ Suti uyos periodos varían desde va-rios minutos a unas poas horas. En los asos en los que se detetaron pulsaiones(tanto de largo omo de orto periodo), estas estrellas fueron reobservadas en suesi-vas ampañas de observaión siempre que fue posible dependiendo de las ondiionesdel tiempo atmosfério.En uanto al estudio de la variabilidad de ada estrella de la muestra se utilizóla ténia de fotometría diferenial. Esta ténia fotométria se basa en obtener lasdiferenias de magnitud entre la estrella variable V y una estrella de omparaión Cque, a priori, se supone onstante. Al representar las diferenias de magnitud (V - C )48



2.2 Observaiones y Muestra de objetosen el tiempo, se obtienen las orrespondiente urvas de luz en las que se apreiaránlos ambios periódios 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 esogieron generalmente tres estrellas de omparaión: C1, C2 y C3.La estrella C1 es denominada omparaión prinipal, respeto a la ual se alulanlas diferenias 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 variaiones observadas en la estrella supuestamente variable son reales o no. Lasobservaiones se realizan de forma seuenial moviendo el telesopio de un objeto alsiguiente, por ejemplo, Cielo,C1,C2,C3,V... y así suesivamente.La eleión de las estrellas de omparaión y hequeo deben de satisfaer una seriede ondiiones:
• El tipo espetral debe ser pareido al de la estrella en estudio para obtener unmejor ontrol de la extinión además de evitar que los términos de olor tenganuna gran in�uenia en la fotometría.
• Las estrellas de omparaión deben ser de brillo mayor o similar al de la estrellaproblema para no perder preisión en las medidas al realizar las orrespondientesdiferenias de magnitud.
• Las estrellas de omparaión deben de enontrarse lo más eranas posible enel ielo a la estrella problema para ontrolar mejor las medidas: movimientosdel telesopio más rápidos, mejor ontrol de la extinión y mejor ontrol de losambios de transparenia en el ielo.Debido a la utilizaión de dos telesopios distintos on instrumentaión distinta,la ténia espeí�a para llevar a abo la fotometría diferenial 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 inluyenen el ampo, tanto a la variable V omo a otros objetos. De entre estos objetos,son seleionadas las estrellas de omparaión y hequeo tras estudiar, siguiendo losanteriores riterios, las orrespodientes artas de identi�aión. La ventaja prinipalque proporiona la fotometría CCD, es que las medidas fotométrias tanto de la es-trella variable omo de las estrellas de omparaión y hequeo se realizan en el mismoinstante y a una misma masa de aire, on lo que las diferenias de magnitud (V-C1,C2-C1, et) se pueden alular diretamente sin neesidad de realizar interpolaionesen 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 Telesopio Campaña Horas Puntosno. (J2000) (J2000) OSN (Nohes)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 Di09 4.62 (1) 684 XYPer 03 49 36.32 +38 58 55.60 T90 Ot07 3.50 (1) 57T90 Di09 2.38 (1) 375 ABAur 04 55 45.84 +30 33 04.29 T90 Ot07 2.91 (1) 386 HD31648 04 58 46.26 +29 50 36.98 T90 Ot07 3.02 (1) 399 HD35187 05 24 01.17 +24 57 37.58 T90 Ot07 8.46 (2) 184T90 Di07 1.41 (1) 37T90 Di09 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 Ot09 3.17 (1) 15614 V1409Ori 05 30 19.03 +11 20 19.90 T90 Ot07 4.94 (1) 69T90 Nov07 5.94 (2) 131T90 Di09 4.07 (1) 6815 HD36112 05 30 27.53 +25 19 57.08 T90 Ot07 8.38 (2) 114T90 Di07 1.32 (1) 18T90 Di09 8.32 (1) 15316 V1410Ori 05 31 57.24 +11 17 41.46 T90 Ot07 4.94 (1) 63T90 Nov07 2.72 (1) 2817 HD36408 05 32 14.14 +17 03 29.25 T90 Ot07 5.61 (1) 75T90 Nov07 3.11 (1) 7518 V1271Ori 05 35 09.60 +10 01 51.51 T90 Ot07 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 Ot07 1.58 (1) 13T90 Nov07 9.61 (2) 13822 HD37357 05 37 47.08 -06 42 30.25 T90 Ot07 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 Di07 5.30 (1) 67T90 Feb10 1.71 (1) 2128 HD38120 05 43 11.89 -04 59 49.90 T90 Di07 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 Di07 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 Observaiones y Muestra de objetosTabla 2.2: Muestra de objetos observados IIObjeto Nombre α δ Telesopio Campaña Horas Puntosno. (J2000) (J2000) OSN (Nohes)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 V431St 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 Ot07 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 Di07 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 diferenial on el telesopio T90 y el fotómetroStrömgrenAntes de omenzar on las observaiones, se seleionaron, para ada una de lasestrellas de la muestra, las estrellas de omparaión y hequeo en el atálogo deHauk & Mermilliod (1998), atendiendo a los riterios anteriormente omentados.Los tipos espetrales de estas estrellas fueron tomados de la base de datos SIMBAD(http://simbad.u-strasbg.fr/simbad/ ).La seleión del diafragma en las observaiones 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 proedentes del fondo de ielo. Deesta forma, teniendo en uenta que las estrellas observadas on el telesopio 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 ténios on el seguimiento o apuntadodel telesopio.Los tiempos de integraión utilizados dependen de la magnitud aparente de laestrella en estudio, de forma que, teniendo en uenta que la llegada de fotones alfotómetro presenta una distribuión de Poisson y dado un error relativo predetermi-nado µ, la expresión para el tiempo de integraión 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 neesarios para alanzar 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 integraión apliados 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 seuenias de observaión fueron del tipo Cielo-C1-C2-V-C1-C3-V.En los asos en los que dos o más estrellas de la muestra se enontraban su�iente-mente eranas en el ielo, se ompartieron las mismas estrellas de omparaión yhequeo, onsiderándose una únia seuenia de observaión global.52



2.3 Reduión de datos2.2.b Fotometría diferenial on el telesopio T150 e imagen diretaEn el aso de las observaiones realizadas on el telesopio T150 e imagen CCD lasestrellas de omparaión y hequeo se seleionaron tras estudiar las orrespondientesartas de identi�aión entradas en las estrellas en estudio y que apareían en elampo de la imagen CCD de 8'x8', tratando de seguir los mismos riterios meniona-dos anteriormente.La metodología de observaión realizada on el T150 onsistía en realizar exposi-iones onseutivas de un mismo ampo entrado en la estrella en estudio. Estasexposiiones se llevarían a abo de forma seuenial para los �ltros BVI de Johnson-Cousins. La on�guraión de la ámara CCD VersArray para dihas observaiones fuesiempre la misma a lo largo de las diferentes ampañas: agrupamiento de 2x2 píxelesomo si se tratara de un únio pixel (binning) y modo de letura rápida para aumentaren lo posible la veloidad 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 integraión adeuados para las exposiionesfueron de 15 a 30 segundos, dependiendo del �ltro, de los niveles de saturaión enada aso y de la alidad partiular del ielo durante ada nohe de observaión.En uanto a las alibraiones neesarias se tomaron del orden de 10 imágenesde orriente de osuridad (bias) al prinipio y �nal de ada nohe y del orden de 5imágenes planas de ampo (�at-�eld) tanto al atardeer omo al amaneer, tratandode que en ada imagen de �at-�eld se alanzasen del orden de unas 30.000 uentas,límite de saturaión para el hip de la CCD Versarray.2.3 Reduión de datosEn esta seión desribiremos los pasos generales seguidos para reduir los datosobtenidos en las observaiones. Al utilizar distintos instrumentos, los proesos dereduión de los datos han sido también diferentes, omo ya fueron en su aso lasténias de observaión, por lo que estos serán desritos de forma independiente enlas siguientes subseiones para el aso del fotómetro Strömgren y de las imágenestomadas on la ámara CCD.2.3.a Reduión de los datos obtenidos on el telesopio T90 y elfotómetro StrömgrenLa reduión de los datos obtenidos on el fotómetro Strömgren fue realizada uti-lizando un paquete de programas diseñado y desarrollado espeí�amente para esteinstrumento, por varios miembros del Departamento de Físia Estelar del Institutode Astrofísia de Andaluía (IAA-CSIC). Estos programas han sido mantenidos yatualizados on el tiempo, adaptándolos tanto a los diversos ambios de sistemasde omputaión omo a las nuevas neesidades de álulo y gra�aión que han idoapareiendo.Este onjunto de programas alulan, a partir de las oordenadas de ada es-trella en ualquier époa, las oordenadas referidas al equinoio medio en la feha de53



2. ESTUDIO DE VARIABILIDAD Y ANÁLISIS PULSACIONAL DEESTRELLAS HERBIG AE/BE DE CAMPOobservaión para ada instante, obteniendo la feha juliana helioéntria. Esta orre-ión helioéntria es neesaria para poder haer omparables ualquier observaiónrealizada durante diferentes époas 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 vetor Tierra-Sol, θ la longitud del equinoio medio, ǫ laobliuidad de la elíptia y α y δ la asensión reta y la delinaión de la estrellarespetivamente.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 elfotomultipliador es siempre menor que el número real de fotones que llegan hasta elmismo. Esta orreión 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 detetor se sustraeel número de uentas proedente del fondo de ielo. Este número ha sido previa-mente obtenido en ada ilo de observaión mediante medidas de una región delielo erana a la estrella problema y en la que no aparezan 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 euaión:

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 prinipal es la ali-braión de los parámetros físios de las estrellas problema, las magnitudes se alulansegún la expresión:
mHβ

= −2.5 log(
n

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



2.3 Reduión 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 proesos deabsorión y dispersión produidos por el gas y el polvo ontenido en la atmósferaterrestre. Este fenómeno, onoido omo extinión atmosféria, depende del lugar deobservaión, la altura de la estrella sobre el horizonte y la longitud de onda de obser-vaión. Por ello, para un mismo lugar de observaión y a una altura determinada dela estrella, la extinión ha de ser alulada para ada banda por separado.De este modo, las magnitudes fuera de la atmósfera se obtienen representando,para ada nohe de observaión, las diferentes magnitudes instrumentales de la estrellaC1 de omparaión (supuestas en prinipio onstantes) en funión de los diferentesvalores de la masa de aire X, realizando un ajuste uadrátio 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 uadrátio de la extinión, H el ángulohorario de la estrella y X la masa de aire.El último término de la euaión (2.6) tiene en uenta que, omo ourre en elaso del OSN, el valor de la extinión no tiene porqué ser el mismo haia el Este quehaia el Oeste del observatorio, dependiendo por tanto del ángulo horario en el quese enuentre la estrella.Para el aso de las magnitudes en Hβ este proeso de orreión de extinión no esneesario ya que Hβ no se enuentra afetado por la extinión atmosféria, al tratarse,por de�niión, de la relaión existente entre medidas realizadas on dos �ltros entra-dos en la misma longitud de onda (euaión 2.5).Así, una vez obtenidas las magnitudes fuera de la atmósfera de la estrella enestudio y de sus respetivas estrellas de omparaión, se proedió al álulo de lasdiferenias de magnitud: X - C1 en donde X = V, C2, C3, para ada �ltro e índiede olor.
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2. ESTUDIO DE VARIABILIDAD Y ANÁLISIS PULSACIONAL DEESTRELLAS HERBIG AE/BE DE CAMPOLas diferenias de magnitud así obtenidas, fueron transformadas al sistema están-dar, de forma que estos datos fuesen ompatibles on los datos obtenidos por otrosobservadores. Las euaiones de transformaión 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 subíndies st e i indian estándar e instrumental respetivamente.Los índies m1 y 1, también denominados diferenias 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 índies serán tratados en mayor profundidad en el Capítulo 3, donde sedesribirá el sistema fotométrio de Strömgren-Crawford.Por último, los oe�ientes que apareen en las euaiones de transformaiónfueron alulados y tabulados en otras ampañas de observaión anteriores a estetrabajo de investigaión mediante la observaión de estrellas estándares por miem-bros del Departamento de Físia Estelar del Instituto de Astrofísia de Andaluía(IAA-CSIC) utilizando este mismo telesopio e instrumento.2.3.b Reduión de los datos obtenidos on el telesopio T150 y laámara CCD de imagen diretaLa reduión de las imágenes tomadas on la ámara CCD del telesopio T150 fuerealizada utilizando el paquete de software astronómio IRAF (Image Redution andAnalisys Faility, http://iraf.noao.edu).El proeso de reduión de las imágenes fue el estándar para el aso de imágenestomadas on CCD: se eliminaron los efetos instrumentales, omo son la orrientede osuridad y las inhomogeneidades en uanto a la respuesta en sensibilidad de lospíxeles de la ámara CCD, haiendo uso de las imágenes de bias y �at-�eld tomadasdurante ada una de las nohes de observaión.56



2.4 Análisis de pulsaiones. Criterios de VariabilidadA ontinuaión, una vez que las imágenes se enontraban libres de ualquier efetoinstrumental, se proedió 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 omparaión.Generalmente, omo riterio para la eleión de la apertura, se estableió un ra-dio en píxeles igual a tres vees la anhura a media altura (FWHM) de la PSF delobjeto, aunque en algunos asos este riterio fue puramente visual uando dentro deeste radio de apertura se introduía alguna otra estrella de ampo. En uanto a ladeterminaión del número de uentas por píxel proedentes del fondo de ielo se eligióun anillo alrededor de la estrella problema. El radio de este anillo se estableió lo máserano posible a la estrella en estudio pero lo su�ientemente alejado de la mismapara no inluir ninguna antidad de �ujo proedente de la misma. La anhura elegidapara este anillo fue siempre la misma en todas las observaiones (5 píxeles).En este aso, las magnitudes instrumentales dentro de la atmósfera no fueron o-rregidas de extinión, ya que, debido a la proximidad entre la estrella en estudio y lasestrellas de omparaión, el efeto es despreiable a la hora de alular las difereniasde magnitud.De esta manera, se obtuvieron las diferenias de magnitud dentro de la atmósferapara ada nohe de observaión y estrella en partiular en ada �ltro BVI de Johnson-Cousins, que a ontinuaión serían objeto de estudio.2.4 Análisis de pulsaiones. Criterios de VariabilidadEn esta seión 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 desribirán los riterios seguidos para onsiderar una estrella omovariable tras analizar sus urvas de luz.2.4.a Eliminaión de las variaiones 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 únia serietemporal por estrella y banda que inluía todas las observaiones de diha 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 variaionesirregulares (al menos, no periódias) de luminosidad que se produen entre observa-iones realizadas en diferentes ampañas y años.Estas variaiones irregulares en luminosidad y en esalas de tiempo muy diferentesson muy omunes a las estrellas Herbig Ae/Be y se enuentran ampliamente dou-mentadas en la literatura omo se indió en el Capítulo 1, seión 1.3.b, siendo estasproduidas fundamentalmente por el material irunestelar que rodea a este tipo deestrellas. De heho, este tipo de variaión aparee 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: Variaiones irregulares debido al aráter PMS de laestrella HD 36112. Panel dereho: Serie temporal de la estrella HD 36112 tras habersido eliminadas las variaiones irregulares produidas por su aráter PMS.Debido a que estas variaiones no son intrínseas a la propia estrella, antes derealizar un análisis de freuenias fue neesario eliminarlas previamente para evitarque introdujesen una gran antidad de ruido en la zona de las bajas freuenias 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) seleionandoaquel que minimizase los residuos. Los residuos de este ajuste serían los utilizadospara realizar el estudio del omportamiento pulsaional de las estrellas de la muestra,omo se apreia en la �gura 2.1, panel dereho. De esta manera, las diferentes nohesde observaión se enuentran todas niveladas, habiéndose eliminado las variaionesirregulares debido al aráter PMS de estas estrellas.2.4.b Análisis de freueniasPara realizar el análisis de freuenias 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 ténias de análisis de espetros de Fourier de unasola freuenia o múltiples freuenias, así omo de algoritmos de mínimos uadrados,pudiéndose ajustar simultáneamente varias funiones sinusoidales del tipo:
y(t) = A0 +

N
∑

i=1

Ai sen[2π(νi t+ ϕi)] (2.16)en donde, N es el número de freuenias signi�ativas enontradas, νi la freueniai en ilos por día, ϕi la fase iniial de la freuenia i en unidades de fase entre 0 y1, Ai la amplitud de la pulsaión i, A0 la magnitud media de la urva de luz, t elinstante de la observaión e y(t) la magnitud de la urva de luz para el instante t.58



2.4 Análisis de pulsaiones. Criterios de VariabilidadDe esta manera, dadas N freuenias signi�ativas, PERIOD04 trata de enontrarmediante mínimos uadrados y de forma simultánea, los valores de νi, Ai y ϕi quehaen mínimos los residuos de la funión 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 determinaiónde estos parámetros.Siguiendo a Breger et al. (1993), un pio del periodograma se onsidera omosigni�ativo, siempre que el oiente entre la amplitud de la señal y la del ruido seaS/R ≥ 4.0 para el aso de freuenias independientes. La amplitud del ruido R, esalulada en el periodograma de residuos de ruido blano y en la misma zona dondese ha detetado la señal.En nuestro aso, seguimos el siguiente riterio para estableer la veraidad de lospios detetados:Se alularán las amplitudes medias del ruido en los espetros de freuenias dentrode un determinado rango de las mismas, estableiendo este nivel medio de ruido omoR.
• Aquellos pios del espetro de freuenias on amplitudes mayores que 4R seránonsiderados omo reales y dihas estrellas omo variables.
• Los pios on amplitudes situadas entre los valores de 3R y 4R serán onside-rados omo dudosos, y la variabilidad de la estrella omo inierta.
• Por último, aquellos pios 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 estableido para nuestra investigaión, se pro-edió a alular on PERIOD04 los espetros de amplitud de Fourier de las urvas deluz de las estrellas.Según el teorema de muestreo de Nyquist, para poder reonstruir de forma exatauna señal periódia es neesario que la freuenia de muestreo de la misma sea, omomínimo, superior al doble de la máxima freuenia a investigar en diha señal perió-dia. De esta manera, la región de análisis de Fourier se enontrará en el rango defreuenias situado entre 0 y la freuenia de Nyquist de�nida por:

νNyquist =
1

2∆t
(2.17)en donde ∆t es el tiempo medio transurrido entre dos medidas onseutivas.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 freuenias máximas se enuentran por enima de las freuenias de pul-saión más rápidas predihas para las estrellas on pulsaión tipo δ Suti, por lo que59



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

1.5

∆t
(2.18)siendo ∆t el tiempo de monitorizaión, siguiendo la expresión dada por Loumos& Deeming (1978).En nuestro aso, este tiempo de monitorizaión ∆t, orresponde al tiempo totaltransurrido entre el primer y el último dato tomado para una determinada estrellateniendo en uenta todas las ampañas de observaión realizadas sobre la misma.Por otra parte, la preisión en la determinaión del valor de las freuenias (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 pio en magnitudes.

σ(a) = error en la determinaión de la amplitud = √

2
N σ(m)

σ(m) = preisión de las medidas en magnitudes.
∆t = tiempo total de monitorizaión, en días.N = número de puntos obtenidos.En nuestro aso, las barras de error en las freuenias y amplitudes fueron lasaluladas por PERIOD04 mediante los algoritmos de ajuste de mínimos uadradosno lineales, aunque dihos valores son muy similares a los obtenidos apliando estaseuaiones.En uanto a las estrellas on sus pios prinipales situados entre los niveles 3Ry 4R, estas fueron onsideradas, según nuestro riterio de variabilidad anteriormenteexpuesto, omo de variabilidad inierta. Para estos asos, se utilizó además el paquetede software Time Resolved Image Photometry Pakage (TRIPP, Shuh et al. 2003)para omprobar su posible variabilidad. Este programa alula un periodograma tipoLomb-Sargle basado en Sargle (1982) en lugar de un espetro de amplitudes deFourier. TRIPP proporiona además una estimaión estadístia de la probabilidadde que un pio sea realmente debido a una freuenia periódia real utilizando nivelesde on�anza para la potenia relativa. 60



2.4 Análisis de pulsaiones. Criterios de VariabilidadAquellos pios situados entre los niveles 3R y 4R, pero on un nivel de on�anza ≥95% alulado mediante este método, serían �nalmente onsiderados en este trabajoomo pios reales y la estrella omo variable.Las tablas 2.4, 2.5 y 2.6 muestran los resultados del análisis de freuenias reali-zado, agrupando las estrellas de la muestra según el riterio de variabilidad desrito.Las freuenias y amplitudes mostradas son las orrespondientes al análisis realizadoen los �ltros V de Jonhson (T150) o v de Strömgren (T90). Los errores típiosobtenidos en la determinaión de las freuenias son del orden de 0.01 /d. Las ba-rras de error en la determinaión de las amplitudes vienen dadas entre paréntesis endéimas de mmag.Las uatro primeras olumnas indian, respetivamente: número de identi�aióndado para ada uno de estos objetos en nuestro trabajo de investigaión, nombre delobjeto, tipo espetral, y magnitud visual. Las uatro olumnas siguientes orrespon-den a las freuenias detetadas, amplitudes (error), ruido medio y relaión señal-ruidoalulada para ada estrella. La tabla 2.5 inluye además una última olumna on laprobabilidad, alulada on TRIPP, de que la freuenia indiada sea real.
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2. ESTUDIO DE VARIABILIDAD Y ANÁLISIS PULSACIONAL DEESTRELLAS HERBIG AE/BE DE CAMPOTabla 2.4: Objetos que presentan freuenias on amplitudes A ≥ 4R.Objeto Nombre Tipo V Freuenia Amplitud R S/Rno. Espetral (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 V431St 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 freuenias on amplitudes 3R ≤ A < 4R.Objeto Nombre Tipo V Freuenia Amplitud R S/R Prob.no. Espetral (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 pulsaiones. Criterios de Variabilidad

Tabla 2.6: Objetos que muestran freuenias on amplitudes A < 3R.Objeto Nombre Tipo. V Freuenia Amplitud R S/Rno. Espetral (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 espetros de FourierEn esta seión mostraremos las urvas de luz (diferenias de magnitud vs. tiempo enDías Julianos Helioéntrios (DJH)) y sus orrespondientes periodogramas de Fourier(amplitudes en magnitudes vs. freuenias en ilos/día) para el aso de las estrellasdetetadas on algún tipo de variabilidad siguiendo el riterio expuesto en la seiónanterior.La tabla 2.7 muestra la lista de estrellas on algún tipo de variabilidad detetada,inluyendo por tanto a todas las estrellas on alguna freuenia uya amplitud estépor enima de 4R y aquellas estrellas on pios de freuenia 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 observaiones.Siguiendo este riterio, se han enontrado 26 estrellas de la muestra iniial deobjetos PMS de ampo que presentan algún tipo de variabilidad en sus urvas de luz.A ontinuaión se muestran las respetivas urvas de luz y periodogramas deFourier de estas 26 estrellas en las bandas v de Strömgren o V de Johnson, depen-diendo del telesopio utilizado.
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2.5 Curvas de luz y espetros de Fourier

Tabla 2.7: Objetos que muestran algún tipo de variabilidad.Objeto Nombre Tipo V Freuenia Amplitud R S/Rno. Espetral (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 V431St 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 nohe en Agosto de 2007 durante 6.03 horas onel telesopio 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 omparaión C2 = HD 4684. En los paneles inferiores se muestranlos periodogramas en el mismo �ltro para V594 Cas, antes y después de restar elpio signi�ativo enontrado. En estas �guras también se muestran (líneas a trazoshorizontales) los niveles de ruido medio R, 3R y 4R.En este aso la variaión observada en la urva de luz de V594 Cas de 3.98 /d nopodemos atribuirla a una pulsaión intrínsea de la estrella, sino más bien al hehode tratarse de una variaión irregular de tipo UX Ori, debida a un osureimientoproduido por el material irunestelar (Wenzel et al., 1971). El heho de que Boissieret al. (2011) hayan determinado la existenia de un diso masivo (∼0.17 M⊙) alrededorde V594 Cas on una inlinaión i = 70◦ y que esta misma freuenia se enuentretambién en el �ltro B de Johnson on la misma amplitud y fase que la detetadaen el �ltro V, indian que esta variaión sea probablemente debida a una variaiónirregular de tipo UX Ori y no a una pulsaión de la estrella.
66



2.5 Curvas de luz y espetros 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 nohes on el telesopio T150 y los �ltros BVI deJohnson-Cousins en Noviembre de 2007 y 2008 durante 2.21 y 3.96 horas, respetiva-mente. También fue observada on el telesopio T90 y los �ltros uvby de Strömgrenuna sola nohe durante 4.62 horas en Diiembre 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 omparaión C2 = HD 23224orrespondientes a la nohe del 17/Nov/08. Debido a que la magnitud de la estrellade omparaión C2 es 2.m5 más débil que la de la estrella en estudio (produiendouna urva de luz diferenial más ruidosa) se ha inluido también la urva de luz dePDS 004 en magnitudes instrumentales fuera de la atmósfera para esa misma nohe,en donde se apreia más laramente aún esta variaión (panel superior dereho). Enlos paneles inferiores se muestran los periodogramas en el mismo �ltro para PDS 004,antes y después de restar el pio signi�ativo enontrado. En estas �guras tambiénse muestran (líneas a trazos horizontales) los niveles de ruido medio R, 3R y 4R.El análisis de Fourier india la existenia de una pulsaión de muy orto periodoen 53.27 /d on S/R = 4.2. Esta misma freuenia se deteta también en las bandasB,I (por enima del nivel de signi�ania 4R), umpliéndose la relaión 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 araterístia de pulsaiones tipo δ Suti (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 nohes en Otubre de 2007 y Diiembre de 2009 du-rante 3.50 y 2.38 horas, respetivamente, on el telesopio T90 y los �ltros uvby deStrömgren. En los paneles superiores de la �gura 2.4 se muestran las urvas de luz deambas nohes 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 pio signi�ativo enontrado, para el onjunto de datos de las dos nohes. En estas�guras también se muestran (líneas a trazos horizontales) los niveles de ruido medioR, 3R y 4R.XY Per presenta un pio entrado en 5.27 /d en la banda v, por enima del nivel4R y on S/R = 5.5. Sin embargo este mismo pio no aparee entrado en esta mismafreuenia al realizar el análisis de freuenias sobre las urvas de luz obtenidas enlas restantes bandas uby, por lo que no podemos onsiderarlo omo produido poruna pulsaión intrínsea de la estrella. Probablemente, esta freuenia apareza porel ambio de nivel entre las dos nohes (separadas entre sí dos años) de ∼ 0.m12 yproduido por una mala orreión del aráter PMS de la estrella. De todas formas,lo que sí podemos asegurar on nuestras observaiones es que no se deteta ningunapulsaión de orto periodo tipo δ Suti.
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2.5 Curvas de luz y espetros 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 nohe en Otubre de 2007 on el telesopioT90 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 omparaión C2 = HD 30379. En los paneles inferior izquierdo y entralse muestran los periodogramas en el mismo �ltro v, antes y después de restar el piosigni�ativo enontrado (líneas a trazos horizontales: niveles de ruido medio R, 3Ry 4R). El panel inferior dereho muestra el periodograma obtenido mediante TRIPP(Potenia vs. freuenia (µHz)). Las líneas a trazos horizontales orresponden a laprobabilidad de que los pios sean reales, siendo la línea inferior una probabilidad del10% y la superior del 100%.El análisis de Fourier realizado on PERIOD04 deteta una variaión 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 freuenia on un 98% de probabilidadde que diho pio sea real, omo se observa en el panel inferior dereho de la �gura 2.5.Hay que tener en uenta que solamente se realizaron 3 horas de observaión deesta estrella esa nohe, por lo que la freuenia mínima que puede muestrearse orre-tamente es de 8 /d, que en este aso es mayor que la freuenia prinipal detetadaen el espetro de Fourier de 5.55 /d.Por lo tanto, el valor de esta freuenia no puede ser onsiderada omo real yúniamente podemos deir que se observa una ierta tendenia desendente en lu-69



2. ESTUDIO DE VARIABILIDAD Y ANÁLISIS PULSACIONAL DEESTRELLAS HERBIG AE/BE DE CAMPOminosidad. En este aso, no podemos saber si esa tendenia desendente se debe alefeto de una pulsaión de largo periodo, al efeto del material irunestelar alrede-dor de HD31648, o a un efeto atmosfério, por lo que se neesitarían más nohes deobservaión de esta estrella.2.5.e HD 35187HD 35187 fue observada on el telesopio T90 y los �ltros uvby de Strömgren, dosnohes en Otubre de 2007 on un tiempo total de 8.46 horas y otras dos nohes (unaen ada año) en Diiembre de 2007 y Diiembre de 2009 durante 1.41 y 3.39 horas,respetivamente. En los uatro paneles superiores de la �gura 2.6 se muestran lasurvas de luz de dihas nohes en el �ltro v. Los uatro paneles inferiores muestranlos periodogramas en el mismo �ltro para HD 35187, antes y después de restar lostres pios signi�ativos enontrados, junto on los niveles de ruido medio R, 3R y 4R(líneas a trazos horizontales).HD 35187 presenta un pio signi�ativo on S/R = 4.7 en f1 = 63.87 /d. Estafreuenia se enuentra 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 auerdo on las relaiones existentes entre las amplitudes de la pulsaiónen 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 araterístias de una pulsaióntipo δ Suti.Respeto a las freuenias f2= 57.45 /d y f3= 6.00 /d, estas apareen entre losniveles 3R y 4R por lo que las onsideraremos úniamente omo probables. Mientrasque la freuenia f2= 57.45 /d aparee tanto en los datos proedentes del año 2007omo del año 2009, la freuenia f3= 6.00 /d solamente aparee en los datos de 2007.También es ierto que en el año 2009 solamente disponemos de una nohe de obser-vaión por lo que esta última freuenia puede no haber sido detetada ese año.
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2.5 Curvas de luz y espetros 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
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Figura 2.7: HD 290500. f1= 8.18 /d.HD 290500 fue observada tres nohes on el telesopio T150 y los �ltros BVIde Johnson-Cousins en Noviembre de 2007, Noviembre de 2008 y Otubre de 2009durante 2.33, 3.49 y 3.17 horas, respetivamente. En los paneles superiores de la�gura 2.7 se muestran las urvas de luz en el �ltro V de HD 290500 para esas tresnohes. En los paneles inferior izquierdo e inferior entral se muestran los periodogra-mas en el mismo �ltro V, antes y después de restar el pio signi�ativo enontrado.El panel inferior dereho muestra el periodograma obtenido mediante TRIPP (líneasa trazos: probabilidades de que el pio enontrado sea real, orrespondiendo la líneainferior a una probabilidad del 10% y la superior del 100%).HD 290500 presenta un pio situado entre los límites 3R y 4R para la freuenia depulsaión prinipal en f1= 8.18 /d. Realizando el mismo análisis de freuenias onTRIPP enontramos que diho pio es real on una probabilidad >99%. Analizandolos espetros de Fourier de las urvas de luz en los �ltros restantes B,I enontramoseste mismo pio entre los niveles 3R y 4R, pero no enontrándose situado en el mismovalor de la freuenia prinipal 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 freuenia prinipal detetada en el �ltro I, esta paree tratarse de un alias dela freuenia f1= 8.18 /d obtenida en el �ltro V. Sería interesante reobservar HD290500 en una ampaña de varios días onseutivos para on�rmar el valor de estafreuenia y omprobar si umple las relaiones de amplitudes araterístias de unapulsaión tipo δ Suti. 72



2.5 Curvas de luz y espetros 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 telesopio T90 y los �ltros uvby de Strömgren,uatro nohes: una en Otubre de 2007 durante 4.94 horas, dos en Noviembre de 2007on un tiempo total de 5.94 horas y una última en Diiembre 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 nohes. En los paneles inferiores se muestran losperiodogramas en el mismo �ltro v para el onjunto de datos de las uatro nohes,antes y después de restar el pio signi�ativo enontrado (líneas a trazos horizontales:niveles de ruido medio R, 3R y 4R).V1409 Ori presenta una pulsaión 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 enima del nivel 4R. En el aso de la banda u el pioentrado en 45.35 /d es detetado 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 esteaso la relaión 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 araterístiasde una pulsaión tipo δ Suti.La variaión desendente (∼0.m02) que se observa el día 9/Di/2009 se debe pro-bablemente a un efeto de mala orreión en la extinión (la estrella esa nohe fueobservada a muy alta masa de aire) por lo que la urva de luz no aparee omple-tamente horizontal, apareiendo también en la urva de luz diferenial de C2. Esteefeto no orregido ompletamente produe la apariión de un pio en las bajas fre-uenias (2.43 /d) omo se observa en el espetro de Fourier.Por último, omentar que durante la obtenión de la urva de luz de V1409 Ori, laestrella de omparaión iniialmente utilizada C1 = HD 35909 mostraba una pulsaiónde orto periodo de ∼ 25 /d on una relaión entre sus amplitudes, orrespondientesa diferentes bandas, araterístia de una pulsante tipo δ Suti, por lo que se trataríade una nueva pulsante de este tipo no detetada hasta la feha. Debido a esto se utilizóomo estrella de omparaión prinipal C2 = HD 36337, después de omprobar suonstania en luminosidad al ompararla on la estrella de hequeo C3 = HD 36323.
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2.5 Curvas de luz y espetros 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 telesopio T90 y los �ltros uvby de Strömgren,dos nohes en Otubre de 2007 on un tiempo total de 8.38 horas y otras dos nohes(una ada año) en Diiembre de 2007 y Diiembre de 2009 durante 1.32 y 8.32 horas,respetivamente. En los paneles superiores de la �gura 2.9 se muestran las urvasde luz en el �ltro v de HD 36112 para las nohes del Otubre de 2007 y Diiembrede 2009. En los paneles inferiores se muestran los periodogramas en el mismo �ltrov, antes y después de restar los pios signi�ativos enontrados para el onjunto dedatos orrespondientes a esas nohes.HD 36112 presenta dos freuenias por enima 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 relaión de amplitudes para la freuenia prinipal f1= 28.36 /d en75



2. ESTUDIO DE VARIABILIDAD Y ANÁLISIS PULSACIONAL DEESTRELLAS HERBIG AE/BE DE CAMPOlas diferentes bandas de Strömgren es la araterístia de una pulsaión tipo δ Suti(∆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 apareen en los residuos otros dos pios, f3=2.62 /d y f4= 3.22 /d, situados un poo por enima del nivel 3R y produidos porel desnivel existente entre los datos obtenidos la nohe del 4/Ot/07 (DJH 2454378,panel superior izquierdo) y las nohes del 9/Ot/2007 (DHJ 2454383, panel superiorentral) y 10/Di/2009 (DJH 2455176, panel superior dereho). Este desnivel se debeprobablemente a una mala orreión de la extinión o del aráter PMS de la estrella.
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2.5 Curvas de luz y espetros de Fourier2.5.i BF OriBF Ori fue observada on el telesopio T90 y los �ltros uvby de Strömgren, una noheen Otubre de 2007 durante 1.58 horas y dos nohes 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 nohes de Noviembre de 2007 en el �ltro v tanto para BFOri omo para la estrella de omparaión C2 = HD 37090. En los paneles inferioresse muestran los periodogramas en el mismo �ltro v, antes y después de restar el piosigni�ativo enontrado para el onjunto de datos orrespondiente a esas nohes. Elúltimo panel muestra el análisis de freuenias realizado on TRIPP (líneas a trazos:probabilidades de que el pio enontrado sea real, orrespondiendo la línea inferior auna probabilidad del 10% y la superior a una probabilidad del 100%).BF Ori se enuentra lasi�ada omo una estrella Herbig Ae on variabilidad detipo UX Ori. Como ya se ha omentado anteriormente, este tipo de variables presen-tan variaiones irregulares en su luminosidad on fuertes disminuiones en su brillode hasta 3 magnitudes en V. De heho, omo se puede observar en la �gura, entre losdos días de observaión (separados tan solamente por 3 días), la magnitud de BF Oridisminuye en 0.6 mag en V. A día de hoy, es ampliamente aeptado que la razón prin-ipal de esta variabilidad es debida tanto al pequeño ángulo de inlinaión del disode polvo y gas que rodea a este tipo de estrellas respeto a la línea de observaión,omo a la estrutura inhomogénea de este mismo diso.Sin embargo, después de eliminar este efeto no periódio mediante el ajuste de unpolinomimo de bajo orden y realizar el análisis del espetro de freuenias de Fourier,enontramos un pio en 5.62 /d entre los niveles 3R y 4R. Realizando el mismoanálisis de freuenias on el programa TRIPP enontramos este mismo pio on unaprobabilidad por enima del 99% de tratarse de un pio real, apareiendo este en elespetro de Fourier de todas las bandas uvby de Strömgren.Bernabei et al. (2004) ya había detetado en BF Ori una variaión de 4.7 /d, queoinide, on la variaión que hemos detetado de 5.62 /d, al tratarse de un aliasde 1 /d del anterior. La omparaión de las amplitudes en las diferentes bandasno estableen ningún tipo de relaión entre las mismas que sea araterístia de laspulsaiones tipo δ Suti. Por lo tanto no podemos asegurar ompletamente que estavariaión sea debida a una pulsaión de la estrella, aunque debido a su orto periodo(4.3 horas) no podemos desartar esta posibilidad.Sería pues neesario realizar un onjunto de observaiones de esta estrella ennohes onseutivas on el �n de mejorar la preisión en la determinaión de estafreuenia de osilaión y de sus amplitudes en las diferentes bandas para on�rmarque esta variaión se debe realmente a una pulsaión intrínsea de la estrella y no alefeto del diso que la rodea o de algún tipo de manha 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 espetros 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 telesopio T150 y los �ltros BVI de Johnson-Cousins, dos nohes en Enero de 2008 y Noviembre de 2008 durante 5.24 y 2.23horas, respetivamente. En los paneles superiores de la �gura 2.11 se muestran lasurvas 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 pio signi�ativoenontrado. El panel inferior muestra el análisis de freuenias realizado on TRIPP(líneas a trazos: probabilidades de que el pio enontrado sea real, siendo la líneainferior una probabilidad del 10% y la superior del 100%).V350 Ori presenta un pio en 57.08 /d entre los niveles 3R y 4R. Siguiendo elproedimiento anterior analizamos el espetro de freuenias on el programa TRIPP,obteniendo una probabilidad mayor que el 99% de que diho pio se trate de un pio79



2. ESTUDIO DE VARIABILIDAD Y ANÁLISIS PULSACIONAL DEESTRELLAS HERBIG AE/BE DE CAMPOreal. Analizando las otras dos bandas BI se observa este mismo pio, pero en el asode la banda B por enima del nivel 4R mientras que en la banda I se enuentratambién entre 3R y 4R on una probabilidad > 99%.Todo esto, sugiere que el pio enontrado se trata de una pulsaión real tipo δSuti. Lo uál, está además de auerdo on las relaiones de amplitud enontradasen 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 espetros de Fourier2.5.k HD 250550
HD250550-C1
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Figura 2.12: HD 250550. f1= 5.48 /d.HD 250550 fue observada on el telesopio T90 y los �ltros uvby de Strömgren,dos nohes en Febrero de 2008 on un tiempo total de 4.86 horas y una nohe 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 nohes. En lospaneles inferiores se muestran los periodogramas en el mismo �ltro v, antes y despuésde restar el pio signi�ativo enontrado (líneas a trazos: niveles de ruido medio R,3R y 4R).HD 250550 presenta pequeñas variaiones en su luminosidad, en partiular, lanohe del dia DJH 2454509 (panel superior entral) presenta una tendenia asen-dente de hasta 0.m02 en las 4 horas de observaión. En prinipio esta variaión puedeser atribuida a una variaión tipo UX Ori produida por el diso de areión o el ma-terial irunestelar de la estrella. Sin embargo, a pesar de no umplirse las relaionesentre las amplitudes de diha variaión entre las diferentes bandas de Strömgren parael aso de una pulsaión tipo SPB (en todos los asos la variaión es de 0.m02),la lasi�aión espetral de HD 250550 omo una estrella B7 hae que no se puedadesartar esta posibilidad. Sería por ello onveniente realizar nuevas observaionesde HD 250550 en varias nohes onseutivas on el �n de poder estableer si estasvariaiones observadas son debidas a una pulsaión de tipo SPB.Como resumen, la freuenia f1= 5.48 /d que aparee en el análisis del espetrode Fourier por enima de 4R nos india la existenia de diha variaión en la urvade luz de HD 250550. Sin embargo, no podemos onsiderarla omo orrespondiente auna pulsaión 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 telesopio T90 y los �ltros uvby de Strömgren, dosnohes en Diiembre de 2007 on un tiempo total de 5.36 horas, una nohe en Febrerode 2008 durante 2.84 horas y, por último, otra nohe 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 dihas nohes. En los paneles inferiores se muestranlos periodogramas en el mismo �ltro v, antes y después de restar el pio signi�ativoenontrado (líneas a trazos: niveles de ruido medio R, 3R y 4R.) y el periodogramaobtenido on TRIPP (líneas a trazos: probabilidades de que el pio enontrado seareal, siendo la línea inferior una probabilidad del 10% y la superior del 100%).La freuenia f1= 6.45 /d que se observa en el espetro de Fourier de HD 50083se enuentra situada entre los niveles 3R y 4R on una probabilidad, según TRIPP,mayor del 99% de tratarse de una freuenia real, omo se apreia en la �gura. Estepio aparee en todas las bandas de Strömgren, umpliéndose la relaión de ampli-tudes ∆u= 3.4 mmag > ∆v= 2.7 mmag = ∆b= 2.7 mmag = ∆y= 2.7 mmag y ∆v
∆u= 0.79 araterístia de las pulsaiones de una estrella variable β Cephei (Rodriguez,2005).Teniendo en uenta la lasi�aión espetral 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 observaión devarias nohes onseutivas on el objetivo de on�rmar esta pulsaión.
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2.5 Curvas de luz y espetros de Fourier
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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 telesopio T90 y los �ltros uvby de Strömgren, dosnohes en Febrero de 2007 on un tiempo total de 8.40 horas y una nohe 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 nohes de Febrero de 2007.HD 52721 es un sistema Herbig Be binario on una separaión ∼0.65 arse, un án-gulo de paralaje de ∼ 194 grados y una diferenia de luminosidad entre omponentesde 0.m7-1.m0 en la banda óptia, siendo la omponente primaria de tipo espetral B1(Wheelwright et al., 2010; Bouvier & Corporon, 2001; Fabriius & Makarov, 2000; Fuet al., 1997).En la �gura observamos uno de los mínimos produidos por este sistema binario.El análisis del espetro de freuenias de Fourier no mostraba ningún pio signi�ativoque indiase una posible pulsaión de alguna de las omponentes de este sistema.
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2.5 Curvas de luz y espetros de Fourier2.5.n PDS 241
PDS241-C1

0.52 0.54 0.56 0.58 0.60 0.62
DJH 2454493+

0.52

0.50

0.48

0.46

 ∆
  

V
 (

m
a

g
)

PDS241-C1

0.50 0.55 0.60
DJH 2454494+

0.56

0.54

0.52

0.50

 ∆
  

V
 (

m
a

g
)

PDS241-C1

0.50 0.55 0.60 0.65 0.70 0.75
DJH 2454788 +

0.48

0.46

0.44

0.42

0.40

 ∆
  

V
 (

m
a

g
)

0 20 40 60 80
Frecuencia (c/d)

0.000

0.002

0.004

0.006

A
m

p
lit

u
d

 (
m

ag
)

DATOS

0 20 40 60 80
Frecuencia (c/d)

0.000

0.001

0.002

0.003

0.004

A
m

p
lit

u
d

 (
m

ag
)

DATOS - f1

Figura 2.15: PDS 241. f1= 2.86 /d.PDS 241 fue observada on el telesopio T150 y los �ltros BVI de Johnson-Cousins, dos nohes en Enero de 2008 on un tiempo total de 6.03 horas, una noheen Noviembre de 2008 durante 5.52 horas y, �nalmente, otra nohe 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 nohes de Enero y Noviembre de 2008.En los paneles inferiores se muestran los periodogramas en el mismo �ltro V paralas tres nohes de 2008 onjuntamente, antes y después de restar el pio signi�ativoenontrado (líneas a trazos: niveles de ruido medio R, 3R y 4R).El aso de PDS 241 es un aso espeial. Esta estrella se enuentra ompletamenterodeada por material irunestelar. De heho, la estrella omo tal no se observa en lasimágenes obtenidas on la CCD, sino úniamente el material irunestelar iluminadopor la misma.El análisis fotométrio se realizó eligiendo la misma posiión entral y aperturapara todas las imágenes en las diferentes nohes de observaión. Realizando el análisisespetral se obtiene un pio entrado en f1= 2.86 /d por enima de 4R en el �ltro V,sin embargo este mismo pio no es observado en las restantes bandas. Por otra parte,al representar en un diagrama de fases esta freuenia, no se observa una variaiónperiódia, por lo que las variaiones observadas no se pueden atribuir a una pulsaiónintrínsea de PDS 241 sino a variaiones en la luminosidad produidas por el materialirunestelar 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 telesopio T150 y los �ltros BVI de Johnson-Cousins,tres nohes en Abril de 2007, on un tiempo total de 7.01 horas, y una nohe 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 omparaión C1 = HD 171933 orrespondientes a las dos primerasnohes de observaión de Abril de 2007. En los paneles inferiores se muestran losperiodogramas en el mismo �ltro V, antes y después de restar el pio signi�ativo en-ontrado (líneas a trazos: niveles de ruido medio R, 3R y 4R), y orrespondientes alanálisis de Fourier realizado úniamente sobre los datos obtenidos en las dos primerasnohes de Abril de 2007.
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2.5 Curvas de luz y espetros de FourierRipepi et al. (2007) detetaron la pulsaión tipo δ Suti de VV Ser por primeravez en base a las observaiones realizadas desde tierra durante tres años onseutivos(2002-2004). Para el aso del mejor onjunto de datos, orrespondiente al año 2004,detetaron siete freuenias de pulsaión on valores omprendidos entre los 2.69 y10.24 /d.La freuenia f1= 9.65 /d detetada por nosotros, se enuentra relaionada onlas freuenias f5 = 9.55 /d, f5 = 8.50 /d y f6 = 7.56 /d detetadas por Ripepiet al. (2007) en los onjuntos de datos orrespondientes a 2002, 2003 y 2004 respe-tivamente, on�rmándose así la pulsaión tipo δ Suti de VV Ser.Sin embargo, hay que haer una alaraión aera del análisis de freuenias rea-lizado on nuestro onjunto de datos de VV Ser. Como se observa en la �gura, lasurvas de luz que se muestran no son urvas de luz difereniales respeto a la estrellade omparaión 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 variaión en luminosi-dad observada en VV Ser, eliminando la posibilidad de detetar esta variaión en lasurvas de luz difereniales. Así pues, se realizó el análisis de freuenias diretamentesobre las urvas de luz en magnitudes dentro de la atmósfera, omprobando, medianteC1 y C2, que la variaión observada en la luminosidad de VV Ser no se trata de unefeto atmosfério no orregido, sino de una variaión real.
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2. ESTUDIO DE VARIABILIDAD Y ANÁLISIS PULSACIONAL DEESTRELLAS HERBIG AE/BE DE CAMPO2.5.p V431 St
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Figura 2.17: V431 St. f1= 11.66 /d.V431 St fue observada on el telesopio T90 y los �ltros uvby de Strömgren dosnohes 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 nohes) y Abril de 2010 (2 nohes) ontiempos totales de 4.92 y 1.45 horas, respetivamente. Los paneles superiores de la�gura 2.17 muestran las urvas de luz en el �ltro V de V431 St para las dos nohesde Agosto de 2007. Los paneles inferiores muestran los periodogramas en este mismo�ltro V y para estas mismas nohes, antes y después de restar el pio signi�ativoenontrado.Las dos nohes de observaión del 18 y 19 de Agosto de 2007, la atmósfera pre-sentaba grandes ambios irregulares en su transparenia de hasta 0.m02 en V. Estosambios se apreian de igual forma tanto en las urvas de luz de V431 St omo enlas de las dos estrellas de omparaión C1 y C2. El heho de que la estrella de om-paraión C1 sea ∼ 3 magnitudes más débil que V431 St y on un tipo espetral mástardío, hae que este efeto de variaión de transparenia atmosféria no sea omple-tamente orregido, dando lugar a variaiones irregulares omo el que se observa enlas �guras.Además, la freuenia f1 = 11.66 /d, que detetamos en el �ltro V, no es detetadaen los otros �ltros, por lo que las variaiones observadas no se deben a una pulsaiónintrínsea de la estrella sino que suponemos que se deben a una mala orreión de laextinión atmosféria de dihas nohes. 88



2.5 Curvas de luz y espetros 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 nohes on el telesopio 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 respetivamente. Los uatro paneles superiores de la�gura 2.18 muestran las urvas de luz de HD 174571 en el �ltro v para esas nohes.Los dos paneles inferiores muestran los periodogramas en el �ltro v (tomando lasuatro nohes en onjunto), antes y después de restar el pio signi�ativo enontrado.Este pio signi�ativo se enuentra entrado en 4.51 /d, observándose tambiénen los periodogramas de las restantes bandas de Strömgren por enima del nivel 4Ry umpliéndose la relaión de amplitudes entre las distintas bandas para esa mismafreuenia de pulsaión (∆u= 5.5 mmag > ∆v= 4.7 mmag > ∆b= 4.6 mmag > ∆y=3.5 mmag, ∆v
∆u = 0.85 ) araterístia de una pulsaión tipo β Cephei. Esto está de89



2. ESTUDIO DE VARIABILIDAD Y ANÁLISIS PULSACIONAL DEESTRELLAS HERBIG AE/BE DE CAMPOauerdo on el tipo espetral B1.5V (Frémat et al., 2006) publiado para esta estrella.Por tanto, HD 174571 se presenta omo una buena andidata a pulsante β Cephei,siendo muy interesante realizar una ampaña de observaión de varias nohes onse-utivas on buena fotometría para on�rmar esta pulsaión.
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2.5 Curvas de luz y espetros de Fourier2.5.r WW Vul
WWVul-C1
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Figura 2.19: WW Vul. f1= 4.30 /d.WW Vul fue observada uatro nohes on el telesopio 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 respetivamente. Los uatro paneles superiores de la�gura 2.19 muestran las urvas de luz de dihas nohes de observaión en el �ltro V.Los dos paneles inferiores muestran los periodogramas obtenidos on los datos de lasuatro nohes onjuntamente para ese mismo �ltro, antes y después de restar el piosigni�ativo enontrado (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 freuenias (∼5 /d). Sin embargo estapulsaión fue determinada mediante una únia nohe de observaión. En nuestro aso,obtenemos un pio en la banda V por enima del nivel 4R en 4.30 /d. Este pio 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 pio se enuentra desplazado a 2.18 /dy 2.15 /d respetivamente, ambos también por enima del nivel de signi�ania 4R.Analizando más detalladamente las urvas de luz, esta variaión en bajas freuen-ias proede fundamentalmente de la nohe del 21 de Agosto de 2007 (panel superiordereho) en donde se produjeron grandes ambios de transparenia de la atmósfera.Este mismo efeto se observa también en la urva de luz de C1 y de C2. Además, sianalizamos el espetro de freuenias de Fourier de WW Vul sin la ontribuión de lanohe del 21/Agos/07, este pio en 4.30 /d no es detetado y tampoo ningún piosigni�ativo por enima del nivel 4R.Por lo tanto, on los datos de que disponemos no podemos on�rmar la variaióna bajas freuenias presentada por Bernabei et al. (2004), por lo que sería interesantereobservar esta estrella en una serie de buenas nohes fotométrias onseutivas.2.5.s PDS 581
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Figura 2.20: PDS 581. f1= 6.83 /d.PDS 581 fue observada tres nohes 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, respetivamente.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 pio signi�ativo enontrado.El aso de PDS 581 es un aso espeial dentro de este estudio de estrellas PMS92



2.5 Curvas de luz y espetros de FourierHerbig Ae/Be. Cuando se onfeionó la lista de estrellas PMS de ampo en el año2007 para la realizaión de esta tesis dotoral, PDS 581 estaba lasi�ada omo unaestrella PMS Herbig Ae/Be. Sin embargo estudios reientes han desvelado que no setrata de una estrella PMS sino de una estrella post-AGB (Vieira et al., 2011).En uanto al análisis del espetro de freuenias realizado, se observa un piopor enima de 4R en 6.83 /d. Este pio se debe de nuevo a una mala orreión dela extinión de la nohe de observaión 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 variaiones de transparenia. Estas variaiones 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 freuenias de Fourier de la urva de luzorrespondiente a la nohe del día 2 de Septiembre de 2007 úniamente, no se observaningún pio signi�ativo y tampoo ninguna variaión apreiable en la urva de luzdiferenial. 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 nohes 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 lasurvas de luz de V1685 Cyg en el �ltro V para las tres nohes de observaión. Losdos paneles inferiores muestran los periodogramas en el �ltro V, antes y después derestar el pio signi�ativo, tomando en onjunto los datos obtenidos esas tres nohes.V1685 Cyg presenta un pio en signi�ativo en 7.10 /d en las tres bandas BVIde Johnson-Cousins. Las relaiones de amplitudes entre los pios detetados en lasdiferentes bandas umplen la relaión ∆B= 5.7 mmag > ∆V= 4.0 mmag > ∆I= 2.0mmag, lo que estaría de auerdo on una pulsaión tipo β Cephei, teniendo en uentaademás su tipo espetral B3 (Manoj et al., 2006; Hernández et al., 2004).Por tanto, V1685 Cyg aparee omo una muy buena andidata a estrella PMS deampo on pulsaión tipo β Cephei.De nuevo, sería muy interesante reobservar esta estrella en una ampaña de variasnohes onseutivas tanto para on�rmar la pulsaión enontrada omo para deter-minar on mayor preisión la freuenia de pulsaión.
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2.5 Curvas de luz y espetros 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 nohes on el telesopio 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 respetivamente. Los paneles superiores de la �gura 2.22 muestranlas urvas de luz en el �ltro V para esas nohes. Los dos paneles inferiores muestranlos periodogramas obtenidos en el �ltro V, antes y después de restar el pio signi�a-tivo enontrado, tomando en onjunto los datos de las tres nohes de observaión.Como se observa en la �gura, BH Cep muestra un pio signi�ativo entrado en5.57 /d en la banda V de Johnson, sin embargo este pio no es debido a una pulsaiónintrínsia de BH Cep. Este, proede 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 importantesvariaiones de transparenia a lo largo de la nohe, provoando una mala orreiónde la extinión. Las mismas variaiones son visibles, aunque en menor medida, en laurva de luz diferenial entre las estrellas C2 y C1. Por tanto, el pio enontrado de5.57 /d no onsideramos que se trate de una osilaión propia de BH Cep.La nohe del 16/Nov/2007 (DJH 2454421, panel superior entral), sí observamosuna tendenia desendente en luminosidad de ∼ 0.m01 en V. Sin embargo, esa nohehubo una gran antidad de irros, por lo que no queda ompletamente laro si esapequeña variaión se debe a una variaión propia de la luminosidad de la estrella o alefeto transitorio de dihos irros en su luminosidad.Por lo tanto, on los datos obtenidos, no podemos estableer si BH Cep presentaalgún tipo de variaión intrínsea dentro de los límites de deteión que poseemos.Mendigutía et al. (2011), por otra parte, apuntan en su artíulo la rápida variaión95



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 variaión, de tipo UX Ori, es produida por el mate-rial irunestelar que rodea la estrella y también es observada en nuestros datos (lavariaión en luminosidad entre Agosto y Noviembre de 2007 es de 0.m3 en V ), perono está produida por una pulsaión intrínsea de la estrella.
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2.5 Curvas de luz y espetros 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 nohe en Noviembre de 2007 durante 5.17horas on el telesopio 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 pio signi�ativo enontrado (líneas atrazos: niveles de ruido medio R, 3R y 4R).V1080 Tau en realidad es un sistema binario erano (Martin, 1993). �imon et al.(2000) on datos fotométrios reogidos durante 9 años estableen un periodo devariaión 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 variaiones elipsoidales de la órbita, enontrando queel periodo real de la órbita es de 17.69348 días, dando lugar a una urva de luz dedoble periodiidad que puede ser atribuida a los efetos de proximidad en una binariasemi-separada de tipo Algol. La ausenia de elipses y la relativamente gran amplitudde la variaión sugerirían un ángulo de inlinaión de entre 55 y 69 grados.Al realizar el análisis del espetro de Fourier de V1080 Tau en las bandas BVI deJohnson aparee un pio por enima del nivel 4R entrado en 2.86 /d. De nuevo,omo en anteriores asos, el valor de esta freuenia no puede tomarse omo real yaque la freuenia mínima que podemos muestrear on las ∼ 5 horas de observaiónque disponemos es de 4.8 /d. Sin embargo, sí podemos asegurar una tendeniadesendente 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 variaión observadas en las diferentes bandas noonuerdan on lo que sería de esperar en una variaión por pulsaión, pero sí on lasque se esperarían de una variaión produida por binariedad, omo es el aso.
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2.5 Curvas de luz y espetros de Fourier2.5.w CO Ori
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Figura 2.24: CO Ori. f1= 5.34 /d.CO Ori fue observada dos nohes on el T150 y los �ltros BVI en Noviembrede 2007 y 2008 durante 5.01 y 3.14 horas respetivamente. Los paneles superioresde la �gura 2.24 muestran las urvas de luz de CO Ori en el �ltro V para esas dosnohes. Los paneles inferiores muestran los periodogramas en el mismo �ltro V, antesy después de restar el pio signi�ativo enontrado, tomando el onjunto de datos deambas nohes a la vez.CO Ori presenta un pio en 5.34 /d entre los niveles 3R y 4R por lo que, siguiendoel proedimiento realizado hasta ahora, se realizó el análisis de freuenias utilizandoTRIPP. En este aso, el pio entrado en 5.34 /d apareía on una probabilidad
>99% de tratarse de un pio real. Sin embargo al realizar el mismo análisis de fre-uenias sobre las urvas de luz obtenidas en las bandas BI, este pio no apareeen esa misma posiión por lo que no podemos onsiderarlo omo produido por unapulsaión intrínsea de la estrella. De todas formas, lo que sí podemos asegurar onnuestras observaiones es que no se deteta ninguna pulsaión de orto periodo tipo δSuti, estando de auerdo on la lasi�aión espetral 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
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Figura 2.25: V1650 Ori. f1= 3.04 /d.V1650 Ori fue observada durante una únia nohe on el telesopio 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 piosigni�ativo enontrado.Como en otros asos ya desritos, el valor f1 = 3.04 /d no puede ser onsideradoomo real ya que la freuenia mínima muestreable (teniendo en uenta que solamentedisponemos de una nohe de observaión 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 nohe.Este aumento en la luminosidad se presenta en todas las bandas observadas uvbysiguiendo una relaión de amplitudes ∆u= 0.23 mag > ∆v= 0.17 mag > ∆b= 0.15mag > ∆y= 0.13 mag. Esta relaión de amplitudes es la orrespondiente a una pul-saión de tipo SPB o β Cephei, sin embargo V1650 Ori está lasi�ada espetralmenteomo una estrella F6 (Rojas et al., 2008), por lo que es demasiado fría para que lavariaión observada se deba a este tipo de pulsaión. Tampoo puede deberse a unabinariedad dada la gran diferenia en la variaión de luminosidad en las diferentesbandas.La expliaión más plausible a esta variaión en luminosidad on esta relaión de100



2.5 Curvas de luz y espetros de Fourieramplitudes es que se deba al efeto de una manha aliente en la super�ie de V1650Ori. Wood et al. (1996) estudiaron la variabilidad fotopolarimétria de un modelo dediso de areión magnétio para el aso de estrellas T-Tauri de preseuenia prin-ipal. Según sus modelos dinámios, material proedente de un diso Keplerianotrunado magnétiamente es aretado a lo largo de las líneas de ampo magnétiassobre la super�ie estelar a altas latitudes, dando lugar a manhas alientes en lafotosfera estelar. El efeto ombinado de la existenia de manhas alientes sobre lasuper�ie estelar junto on la rotaión de la estrella produirían este tipo de varia-iones debido tanto a la ontribuión de la radiaión emitida por la misma manhaal onjunto de la radiaión emitida por la estrella, omo al heho de que la rotaiónprodue también ambios en la iluminaión del diso irunestelar y por tanto de laradiaión dispersada y reemitida por este. Debido a que el ontraste entre la manhaaliente y la estrella es mayor a longitudes de onda más ortas (bandas u y v) es ahídonde esta variaión es más pronuniada. Esto estaría de auerdo on las variaionesen 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 nohe on el T90 y los �ltros uvby de Strömgrenen Otubre 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 pio signi�ativo enontrado.Como en el aso anterior el valor de la freuenia f1= 2.81 /d no puede ser tomadoomo real, al enontrarse por debajo de la freuenia mínima muestreable (6.61 /d)on las 3.63 horas de observaión de que disponemos. De todas formas, es laramentevisible la variaión desendente que se produe durante este tiempo tanto en la bandav que se muestra en la �gura, omo en el resto de bandas de Strömgren. La variaióndesendente 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 relaiones entre sus amplitudes (∆v
∆y= 1.38, ∆b

∆y = 1.13, ∆y
∆u = 0.53) podrían sugerir que diha variaión se trata de unapulsaión en estrellas B (SPB o β Cephei).Sin embargo, esta estrella se enuentra lasi�ada espetralmente omo F2, por loque esta posibilidad no puede ser ierta. Lo más probable, es que se deba al materialirunestelar que la rodea (Chapillon et al., 2008). Con los datos que disponemos,úniamente podemos deir que no existe ninguna pulsaión de orto periodo tipo δSuti. 102



2.5 Curvas de luz y espetros de Fourier2.5.z HD 261387
HD261387-C1
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Figura 2.27: HD 261387. f1= 34.67 /d.HD 261387 fue observada on ambos telesopios T90 y T150 y on los �ltros uvbyde Strömgren y BVI de Johnson-Cousins respetivamente. En el primer aso, la ob-servaión se realizó una únia nohe en Diiembre de 2007 durante 6.87 horas. Enel segundo aso se observó dos nohes en Enero de 2008 on un tiempo total de 6.14horas, otra nohe en Noviembre de 2008 durante 2.98 horas y �nalmente una últimanohe 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 pio signi�ativo enontrado, para el onjunto de datos de lasuatro nohes.El análisis de freuenias muestra un pio situado en f1= 34.67 /d, por enima103



2. ESTUDIO DE VARIABILIDAD Y ANÁLISIS PULSACIONAL DEESTRELLAS HERBIG AE/BE DE CAMPOdel nivel de signi�ania de 4R para la banda V on amplitud ∆V = 2.7 mmag. Estemismo pio se observa en la banda B on una amplitud mayor que 4R, ∆B = 3.5mmag, umpliéndose que ∆B
∆V = 1.29. Esto indiaría que estamos tratando on unapulsaión tipo δ Suti, teniendo en uenta el valor f1= 34.67 /d y el tipo espetralA2V de esta estrella. Además, para el aso de la banda I también detetamos lamisma freuenia, aunque en esta banda el ruido aumenta notablemente y el pio noaparee 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 publiados por Zwintz et al. (2009a), junto on observaionestomadas por el telesopio espaial MOST (Walker et al., 2003).
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2.6 Resultados2.6 ResultadosSe ha llevado a abo una búsqueda observaional de estrellas pulsantes tipo δ Sutientre 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 enontrado que 26 de ellas presentan piossigni�ativos en sus orrespondientes espetros de freuenias que indian algún tipode variabilidad.A ontinuaión, se ha realizado un estudio de diha variabilidad en las diferentesbandas observadas (uvby del sistema fotométrio 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 exata dediha variabilidad y estableer si se debe a una pulsaión intrínsea o a un efetoexterno, omo puede ser el aso de las variaiones en luminosidad produidas por elmaterial irunestelar, muy omunes en este tipo de estrellas Herbig Ae/Be.De esta forma enontramos que 7 de estas estrellas presentan una pulsaión detipo δ Suti y 3 de ellas una posible pulsaión tipo β Cephei (en el aso de estastres últimas, sería interesante reobservar dihas estrellas en una o más ampañas deobservaión de varias nohes onseutivas para on�rmar este tipo de pulsaión). Enla tabla 2.8 se resumen los resultados obtenidos en este estudio observaional. Lasbarras de error para las amplitudes se indian entre paréntesis.Además, en la tabla 2.9 se muestran las estrellas de omparaión, que no siendoPMS, presentan una variabilidad de tipo δ Suti o γ Doradus. En estos asos, losvalores tanto de las freuenias omo de las amplitudes, son los obtenidos en el �ltrov de Strömgren. Al igual que anteriormente, las barras de error para las amplitudesse indian entre paréntesis.Por último, se ha enontrado, a falta de on�rmaión on nuevas observaionesfotométrias, dos estrellas on posibles pulsaiones tipo δ Suti (HD 290500 y BF Ori)y una estrella (HD 31648) on una posible variaión de largo periodo.
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2.ESTUDIODEVARIABILIDADYANÁLISISPULSACIONALDE
ESTRELLASHERBIGAE/BEDECAMPO

Tabla 2.8: Estrellas PMS Herbig Ae/Be que presentan pulsaiones de orto periodo.Objeto Nombre Tipo Freuenia ∆B ∆V ∆I ∆u ∆v ∆b ∆y PulsaiónEspetral (/d) (mmag)3 PDS004 A1 53.27 10.7 (7) 8.5 (7) 6.2 (7) - - - - δ Suti9 HD35187 A2e 63.87 - - - 3.6 (7) 3.3 (4) 3.1 (4) 2.5 (4) δ Suti14 V1409Ori AIab 45.35 - - - 7.6 (11) 7.8 (7) 6.4 (5) 5.4 (7) δ Suti15 HD36112 A3e 28.36 - - - 3.0 (6) 3.7 (3) 3.5 (3) 2.8 (3) δ Suti26 V350Ori A0 57.08 4.5 (5) 3.3 (4) 3.0 (4) - - - - δ Suti63 HD261387 A2V 34.67 3.5 (3) 2.7 (3) 2.3 (3) - - - - δ Suti42 VVSer A2e 9.65 5.8 (5) 2.8 (4) 2.6 (6) - - - - δ Suti44 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 omparaión on variabilidad tipo δ Suti o γ Doradus detetada.Nombre Tipo Freuenia Amplitud PulsaiónEspetral (/d) (mmag)HD202901 F0 19.00 4.1 (8) δ SutiHD203573 F0 16.20 23.2 (7) δ Suti, Multiperiódia14.41 19.8 (7)HD35909 A4 25.61 4.0 (8) δ SutiHD37594 A8 2.80 14.3 (9) γ DorHD52343 F0 0.35 224.0 (28) γ Dor
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Capı́tulo 3Determinaión de parámetros físiosmediante fotometríaEn este apítulo, se va a desribir el álulo de los parámetros fotométrios obtenidosa partir de las observaiones para ada una de las estrellas PMS Herbig Ae/Be dela muestra. Para ello, se omenzará desribiendo el sistema fotométrio uvbyβ deStrömgren-Crawford. A ontinuaión se expliará detalladamente el método em-pleado para desenrojeer los distintos índies de olor. Finalmente, se desribiránlas alibraiones realizadas para poder obtener los parámetros físios fundamentalesde estas estrellas (Tef , log g, Mv y [Fe/H℄), situándolas en el diagrama HR.3.1 El sistema fotométrio uvbyβ de Strömgren-CrawfordEl sistema fotométrio de Strömgren-Crawford está formado por uatro �ltros debanda intermedia uvby y dos �ltros, n (narrow, estreho) y w (wide, anho), entradosen la línea Hβ. Sus araterístias espetrales se muestran en la tabla 3.1. Estesistema se diferenia básiamente del sistema UBV en dos puntos. El primero esque, omo ya hemos diho, se trata de un sistema de banda intermedia en lugar deun sistema de banda anha, es deir, los �ltros tienen una anhura 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 úniamentepor los propios �ltros, en lugar de enontrarse de�nidas por una ombinaión de los�ltros, la transmisión atmosféria y la respuesta del fotomultipliador.Tabla 3.1: Caraterístias espetrales 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 enfunión de la longitud de onda. Como omparaión se inluye 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 araterístias prinipales que presentan las distribuionesespetrales de las estrellas, estas serían:
• Color. Los diferentes olores de las estrellas se deben prinipalmente a diferen-ias en la temperatura. De este modo se pueden de�nir distintos índies de olordependiendo de la longitud de onda que interese (p.ej. b - y ó u - b).
• La disontinuidad de Balmer.
• Efeto de blanketing debido a la presenia de elementos pesados en las atmós-feras estelares. Las líneas de absorión produidas por la presenia de elementosmetálios en las super�ies estelares se vuelven más intensas a partir de las es-trellas de tipo espetral más tardío que A0. De esta forma, un �ltro situado enuna región del espetro donde estas líneas sean abundantes transmitirá menos�ujo espetral que en el aso de que estas no estuvieran.
• Líneas individuales de absorión fuertes (p.ej. Hβ, Hα, banda de CN....)Teniendo todo esto en uenta, el sistema fotométrio de Strömgren-Crawford fuediseñado para poder medir estas araterístias de forma que los diferentes paráme-tros impliados estuviesen bien separados (�gura 3.1).Así, la banda u se enuentra loalizada por ompleto por debajo de la dison-tinuidad de Balmer y por enima de la región donde se enuentra el orte produidopor la absorión atmosféria. Debido a que la absorión atmosféria en esta regiónespetral es muy grande, la anhura del �ltro u es mayor que la de los otros �ltros,108



3.1 El sistema fotométrio uvbyβ de Strömgren-Crawfordde forma que se obtenga más intensidad en esta banda.La banda v se enuentra loalizada por enima de la disontinuidad de Balmer,en la región espetral donde el efeto de blanketing es importante.Las bandas b e y se sitúan más allá del punto en el que este efeto de blanketingomienza a ser importante (alrededor de los 4500Å). De esta forma, el índie de olor(b - y) se enuentra prátiamente libre de este efeto.Las bandas Hβn y Hβw permiten medir las intensidades de �ujo proedentes dela línea Hβ a través de los �ltros estreho (n) y anho (w), respetivamente.Strömgren de�nió dos nuevos índies, o diferenias de olor, denominadas 1 ym1. El primero de ellos, 1, es una medida de la disontinuidad de Balmer y se de�neomo 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 respeto de diho gradiente. Como el efetode blanketing en la banda u es aproximadamente el doble que el que se produe enla banda v, el índie 1 así de�nido, está libre de efetos de olor y blanketing por loque es una buena medida de la disontinuidad de Balmer.De la misma manera, el índie m1 fue de�nido omo una medida para medir elefeto de blanketing ya menionado. 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 dihogradiente.Los parámetros del sistema Strömgren-Crawford son por tanto:
• La magnitud V, medida on el �ltro y. La banda y se enuentra entrada en5488Å, la misma longitud de onda entral que la banda V del sistema UBV deJohnson. A pesar de sus diferentes anhuras, las magnitudes obtenidas on el�ltro y de anhura intermedia son muy similares a las obtenidas on el �ltroV de banda anha. De esta forma, no es neesario de�nir un nuevo sistema demagnitudes, sino que son transformadas diretamente al sistema V.
• El índie de olor (b - y), omo medida del olor y por tanto utilizado paradeterminar la temperatura y el enrojeimiento interestelar. Este índie se en-uentra libre de los efetos de blanketing, al ontrario de lo que ourre on elíndie (B - V ) del sistema UBV.
• El índie m1, omo medida del efeto de blanketing y utilizado en partiularpara determinar las diferenias de abundanias entre estrellas. En la prátia seutiliza el índie δm1 alibrado a [Fe/H℄, entendiendo δm1 omo δm1 = mZAMS−

m1, dondem1 es el valor intrínseo desenrojeido de la estrella ymZAMS, el valorde diho índie 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 espetral A-F.
• El índie 1, omo medida de la disontinuidad de Balmer. En este aso esimportante haer notar, que este índie es un indiador de la temperaturapara estrellas más alientes que aquellas en donde la disontinuidad está en109



3. DETERMINACIÓN DE PARÁMETROS FÍSICOS MEDIANTEFOTOMETRÍAsu máximo (alrededor de un tipo espetral A0), y omo un indiador de la mag-nitud absoluta (o gravedad super�ial) para aquellas estrellas más frías que estemáximo. Para estas últimas estrellas, tanto las alibraiones de luminosidadomo de gravedad super�ial están en funión del parámetro δc1, de�nido omo
δc1 = c1 − cZAMS, donde c1 es el valor intrínseo desenrojeido de la estrellay cZAMS, el valor de diho índie para una estrella situada en la ZAMS on lamisma temperatura efetiva que la estrella en uestión. Cuanto mayor es δc1,más luminosa es la estrella, en el aso de una estrella de tipo espetral A-F.

• El índie β, omo medida de la intensidad de la línea Hβ. Este índie es unindiador de la temperatura (olor intrínseo) para estrellas frías (tipos espe-trales A-G) y un indiador de luminosidad (gravedad super�ial) para estrellasalientes (tipo espetral O-B). Además, no se enuentra afetado de enrojei-miento por tratarse de una medida en dos bandas entradas prátiamente enla misma longitud de onda.El sistema fotométrio Strömgren-Crawford, mediante la de�niión de estos pa-rámetros, nos permite por tanto determinar las araterístias fundamentales de unaestrella (Te, log g, [Fe/H℄, Mv, Mbol y la distania de esta). Con una ombinaión deestos parámetros y la utilizaión de modelos evolutivos podemos estimar también suedad, la masa y el radio.Por otra parte, podemos estimar también el enrojeimiento interestelar, ya quepodemos obtener buenas medidas del olor intrínseo de la estrella (a través del índie
β, no afetado por enrojeimiento) junto on las medidas del olor (b - y) (que si seenuentran afetadas por ese efeto).Finalmente, el sistema fotométrio de Strömgren-Crawford permite transforma-iones al sistema estándar muho más fáiles y preisas que en el aso del sistemaUBV, debido a que las anhuras de banda de los �ltros son muho más estrehas. Así,no son neesarios términos de segundo orden en el olor para la extinión, simpli�-ando enormemente las euaiones de transformaión.De esta forma, el sistema fotométrio de Strömgren-Crawford o uvbyβ se presentaomo un exelente sistema para el estudio de las araterístias de las estrellas asíomo de la absorión que produe la materia interestelar situada entre el observadory el objeto en estudio.3.2 Obtenión de los índies fotométrios uvbyβComo ya se indió en el Capítulo 2, seión 2.2, todas las estrellas PMS Herbig Ae/Bede la muestra fueron observadas, independientemente de su magnitud visual aparente,on el fotómetro Strömgren aoplado al foo Este del telesopio T90 del OSN, onel objetivo de obtener los índies ubvyβ neesarios para realizar las orrespondientesalibraiones y alular sus parámetros físios fundamentales. En la seión 2.3.a deese mismo apítulo, se desriben también las euaiones de transformaión del sistemainstrumental al sistema estándar (euaiones 2.7 - 2.13).De esta forma, se obtuvieron los valores de los índies fotométrios en difereniasen el sistema estándar, ∆V , ∆(b − y), ∆m1, ∆c1, ∆β, para los onjuntos de datos110



3.2 Obtenión de los índies fotométrios uvbyβX-C1, C2-C1, C3-C1, de ada estrella problema. A partir ellos y tomando omo re-ferenia los valores estándar proedentes del atálogo de Hauk & Mermilliod (1998)para las estrellas de omparaión alibradas, se alularon los índies fotométriosV,(b-y), m1, c1 y β de las estrellas problema. Al mismo tiempo, se redeterminaronlos índies fotométrios de las estrellas de omparaión. En algunos asos, los índiesfotométrios de las estrellas problema ya se enontraban alibrados en la literatura,permitiéndonos onoer la bondad (�abilidad) de los resultados obtenidos. En todoslos asos se enontró un buen auerdo, dentro de las barras de error, on los valorespreviamente publiados en la literatura para estas estrellas.En las tablas 3.2 a 3.4 se muestran estos índies fotométrios tanto para las estre-llas en estudio omo para las orrespondientes estrellas de omparaión utilizadas enada aso. Las olumnas 3 y 8, n y nβ, muestran el número de medidas realizadas parala obtenión de los índies V, (b - y), m1, c1 y β, respetivamente. Entre paréntesisse india 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: Índies fotométrios 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 Obtenión de los índies fotométrios uvbyβTabla 3.3: Índies fotométrios 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 V431St 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: Índies fotométrios 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)
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3.3 Desenrojeimiento de los índies fotométrios3.3 Desenrojeimiento de los índies fotométriosUna vez obtenidos los índies fotométrios uvbyβ de todas las estrellas de la mues-tra y de sus respetivas estrellas de omparaión y hequeo, se proedió a alularel exeso de olor E(b - y) de ada una de ellas, on el �n de obtener los índies deolor desenrojeidos (b - y)0, m0 y c0. Reordemos que el índie β no se enuentraafetado por la extinión atmosféria ni por el enrojeimiento interestelar, por lo queno es neesario desenrojeer este índie.Antes de proeder al desenrojeimiento, es neesario difereniar espetralmente lasestrellas a partir de estos índies, de auerdo on la lasi�aión dada por Strömgren(1966). Según esta lasi�aión, las estrellas se agrupan en tres onjuntos diferentes:
• Grupo temprano formado por estrellas tipo B. Una estrella pertenee aeste grupo si umple que:

[m1] ≤ 0.17 (3.1)en donde [m1℄ = m1 + 0.32 (b-y), según la de�niión de Philip & Egret (1980).
• Grupo tardío formado por estrellas de tipo A tardías y estrellas F.Una estrella perteneerá 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-petral A0-A3. Una estrella perteneerá a este grupo si:
2.89 < β < 2.92 (3.4)
[m1] ≥ 0.18 (3.5)ó, si perteneiendo al grupo de estrellas A (euaión 3.2), tras desenrojeer susíndies mediante las euaiones orrespondientes para el aso del grupo AF (queveremos a ontinuaión) 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 índies fotométrios son desenrojeidos de auerdo a las euaiones de�nidas porCrawford (1975) donde (b - y), c1 y m1 son los índies 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 alula dependiendo del tipo espetral del objeto:
• Estrellas tipo B:Para las estrellas perteneientes a este grupo se utiliza la euaión 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 seión 3.1, mzams y zams, son los índies m1 y 1orrespondientes a una estrella de la ZAMS, a la misma temperatura efetiva(o índie β) que la estrella onsiderada (Philip & Egret, 1980).

• Estrellas A intermedias (A0-A3):En este aso, las estrellas son desenrojeidas 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 desonoidos iniialmente los valores desenrojeidos dela estrella, se introduen en las euaiones los índies m1 y c1 observados, obteniendoun valor de partida (b − y)0 y por tanto, de E(b - y), c0 y m0. Este proeso se iterahasta que el ambio produido en (b− y)0 sea ≤ 10−5.Un aso espeial en el proeso de obtenión de los índies fotométrios uvbyβ es elde las estrellas B en emisión. La existenia de material irunestelar alrededor de lasestrellas PMS Herbig Ae/Be produe anomalías en los índies uvby fotométrios de-bido a la propia emisión en el ontinuo de este material. De este modo, en los índies116



3.3 Desenrojeimiento de los índies fotométriosfotométrios observados, además de la ontribuión de la propia emisión fotosfériay de la ontribuión de la extinión interestelar, existe una ontribuión adiional alvalor de estos índies produida por la emisión de la envoltura irunestelar. Unarelaión similar ourre en el aso de que la estrella en estudio presente emisión en lalínea Hβ, afetando por tanto también al índie β observado.Diversos autores (Kaiser, 1989; Dahs et al., 1988, 1986) han mostrado que laemisión en el ontinuo del material irunestelar está íntimamente relaionada on laanhura equivalente de las líneas de Balmer. De esta forma, midiendo la fuerza de laslíneas de emisión de Balmer en estas estrellas, la ontribuión por parte de la fotos-fera de la estrella a los índies fotométrios puede ser desaoplada de la ontribuiónpor parte de la envoltura irunestelar, para posteriormente poder apliar la habitualalibraión 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 intrínseosde estas estrellas a través de los índies uvbyβ. Para ello, estos autores llevaron a aboun programa observaional simultáneo de fotometría uvbyβ y de espetrosopía de laslíneas de Balmer para estrellas Be en úmulos abiertos. El heho de que realizasen esteestudio sobre estrellas perteneientes a úmulos, permite que sus olores intrínseosasí omo sus distanias pueden ser obtenidas diretamente de los propios parámetrosdel úmulo y, de esta manera, las anomalías produidas en los índies fotométriospor la emisión en el ontinuo proedente de la envoltura irunestelar pueden sermedidas de una forma direta. El proedimiento de alibraión propuesto permitela determinaión del enrojeimiento interestelar E(b-y) on una preisión del ordende 0.m033 y una medida de la magnitud absoluta on una preisión del orden de 0.m7.La idea básia de este método onsiste en utilizar el índie β omo un indiadoradiional para araterizar la emisión irunestelar y, a partir de ahí, utilizar el métodode Crawford (1975) para medir el enrojeimiento interestelar. El proedimiento queproponen Fabregat & Torrejon (1998) es un proedimiento iterativo para determinarambos efetos, y que onsiste en los siguientes pasos:
• Realizamos una primera aproximaión de ∆β = β - 2.63, siendo β el índieobservado. Este valor es sustituido en las euaiones:

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 exesos produidos porla envoltura irunestelar sobre esos índies. Con estos valores, obtenemos losíndies (b - y), 1 y m1 orregidos del exeso de emisión irunestelar:

(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: Desenrojeimiento para las estrellas Be de la muestraObjeto Nombre V Tipo (b-y) m1 1 β (b-y)0 m0 0 β∗(mag) Espetral (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 V431St 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 alulamos el valor del enrojeimiento inter-estelar y los valores de los índies desenrojeidos (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 euaión:

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

∆β = β - β∗. El proeso 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 desenrojeidos (b - y)0, m0, 0 y β∗ mediante elproedimiento desrito. Las barras de error de los índies fotométrios desenrojeidosson del orden de 0.m04.
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3.3 Desenrojeimiento de los índies fotométriosFinalmente, en las tablas 3.6 y 3.7 se muestran, para ada estrella, el grupo es-petral al que pertenee, de auerdo on los riterios anteriormente expuestos, y losíndies orregidos de extinión interestelar (b − y)0, m0, c0 utilizando las rutinasespeí�as de desenrojeimiento para ada grupo espetral en el que la estrella se en-uentra englobada. Los índies δm1 y δ1 están alulados respeto a las líneas ZAMSde referenia publiadas por Philip & Egret (1980). Las barras de error típias son delorden de 0.m01 para E(b-y), (b-y)0, m0, 0 y δm1 y de 0.m02 para δc1, exepto en losasos en los que se ha utilizado el método anterior de desenrojeimiento de estrellasB en emisión en donde estas barras de error son del orden de 0.m04.Atendiendo a los índies fotométrios desenrojeidos, varias de las estrellas de lamuestra, presentan iertas peuliaridades en los valores de estos índies debido a lapresenia de material irunestelar en sus alrededores (ver Notas en tablas 3.6 y 3.7).En realidad, este heho afeta a todas las estrellas de la muestra, sin embargo, el gradoen el que se enuentran afetados los índies fotométrios no es el mismo en todoslos asos, dependiendo de varios fatores omo son: la posible emisión en la línea deHβ por parte de gas aliente en los disos de areión (afetando al índie β, y portanto, a la lasi�aión espetral previa neesaria para apliar las rutinas espei�as dedesenrojeimiento y a la propia alibraión de estos índies), la antidad de materialexistente (en partiular de polvo, dando lugar a valores mayores del índie (b-y)), laorientaión del diso respeto a la línea de observaión de la estrella y sus posiblesinhomogenidades y, por último, las tasas de areión (en iertos asos estas estrellasmás jóvenes poseen altas tasas de areión, dando lugar a exesos de luminosidad enla región del ultravioleta que afetan al valor del índie fotométrio c1 asoiado a esabanda).
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3. DETERMINACIÓN DE PARÁMETROS FÍSICOS MEDIANTEFOTOMETRÍA Tabla 3.6: Indies fotométrios desenrojeidos IObjeto Nombre Grupo E(b-y) (b-y)0 m0 0 δm1 δ1 β NotaEspetral (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 Desenrojeimiento de los índies fotométriosTabla 3.7: Indies fotométrios desenrojeidos IIObjeto Nombre Grupo E(b-y) (b-y)0 m0 0 δm1 δ1 β NotaEspetral (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 V431St 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 δ1 ≥ 0.282: Estrella subluminosa de baja metaliidad3: 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 Calibraión. El valor de β se enuentra fuera de las alibraiones dePhilip & Egret (1980)5: No se obtuvieron medidas de Hβ de RR Tau por lo que la estrella no ha sidoalibrada fotométriamente.6: El valor obtenido para el enrojeimiento es E(b-y) = -0.028 y el adoptado es E(b-y)= 0.0007: Estrella A metália, m0 > 0.223.4 Magnitudes Absolutas y MetaliidadesLas Magnitudes absolutas de las estrellas pueden ser obtenidas mediante fotometríautilizando las siguientes relaiones:Estrellas B:La magnitud absoluta Mv será aquella MvZAMS orrespondiente al valor de β dadopor las alibraiones realizadas para este tipo de estrellas (Crawford, 1978, tabla V).Sin embargo, omo se índia en ese mismo artíulo, en el aso de que el valor 0 de laestrella se enuentre entre los valores 0.20 y 0.90, el valor Mv(β) obtenido medianteesta alibraión debe ser orregido mediante:

Mv = Mv(β)− 10∆β (3.25)siendo ∆β = βZAMS - βobs y βZAMS el índie 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 alulada 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 Determinaión de los parámetros físios fundamentales a través de lafotometría uvbyβ. CalibraionesPara este tipo de estrellas la magnitud absoluta Mv viene dada por la relaión:
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 álulo de las metaliidades, la abundania metália para las estrellasA-F ha sido obtenida a partir del parámetro δm1. Para las estrellas de tipo espetralB y A intermedio (A0-A2), el parámetro δm1 deja de ser un buen indiador de lametaliidad estelar, por lo que no existen alibraiones de este índie a [Fe/H℄.Tipo Espetral A:Se ha onsiderado la alibraión de Smalley (1993) para la obtenión de [Fe/H℄ deestrellas de tipo espetral A3-F0 según la relaión:
[Fe/H] = −10.56δm1 + 0.081 (3.31)

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

2.59 < β < 2.72 (3.34)3.5 Determinaión de los parámetros físios fundamen-tales a través de la fotometría uvbyβ. CalibraionesDesde la déada de los 70, han sido publiadas diferentes alibraiones para las tem-peraturas efetivas y las gravedades super�iales estelares basadas en fotometría uvbyβ(Napiwotzki et al., 1993; Moon & Dworetsky, 1985; Balona, 1984; Philip & Relyea,1979; Shmidt, 1979; Relyea & Kuruz, 1978).Estas diferentes alibraiones han demostrado que, para la apliaión del sistemafotométrio uvbyβ en la determinaión de los parámetros físios fundamentales deestrellas on tipo espetral B, A y F, es neesario dividir los rangos de temperaturasen tres regiones diferentes: 123



3. DETERMINACIÓN DE PARÁMETROS FÍSICOS MEDIANTEFOTOMETRÍA
• Estrellas Calientes (Tef ≥ 11000K). Para estrellas on tipos espetralesmás tempranos que A0, Fernie (1965), Crawford (1978) y Balona & Shobbrook(1984), mostraron que el índie β podía ser onsiderado omo un buen indiadorde la luminosidad y por tanto de la gravedad super�ial log g, mientras que elíndie 0 era un buen indiador de la temperatura (Davis & Shobbrook, 1977).
• Estrellas Frías (Tef ≤ 8500K). Para estrellas on tipo espetral posterior aA0 los papeles de los índies β y 0 se interambian, siendo el primero un buenindiador de la temperatura y el segundo de la luminosidad al indiar la fuerzade la disontinuidad de Balmer, un parámetro de la gravedad super�ial log gde la estrella.
• Estrellas intermedias (8500K ≤ Tef ≤ 11000K). En esta región (tiposespetrales A0-A3) surge una ambigüedad en los índies, pero puede soluionarsede�niendo dos nuevos parámetros de auerdo 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 indiador de latemperatura y r∗ de la gravedad super�ial para estrellas intermedias.Napiwotzki et al. (1993), siguiendo las reomendaiones aportadas por Balona(1984), Moon & Dworetsky (1985) y Lester et al. (1986), enontraron para una ampliamuestra de estrellas:

• Inonsistenias entre las diferentes alibraiones.
• Disrepanias entre los valores de Tef y log g obtenidos mediante fotometría yespetrosopía.De esta forma, estos autores seleionaron un onjunto de estrellas on unas tem-peraturas bien onoidas en la literatura y unas gravedades super�iales obtenidasmediante el ajuste de sus per�les de las líneas de Balmer on per�les teórios, on laintenión de omprobar la alidad de las alibraiones fotométrias llevadas a abopor Balona (1984), Moon & Dworetsky (1985) y Lester et al. (1986).Como onlusión, Napiwotzki et al. (1993) reomendaban la utilizaión de la ali-braión fotométria realizada por Moon & Dworetsky (1985), aunque realizando unapequeña orreión en la determinaión de las gravedades super�iales. Esta orre-ión viene justi�ada por el heho de existir desviaiones signi�ativas en la deter-minaión de estas a través de las alibraiones fotométrias y las obtenidas medianteespetrosopía. La orreión propuesta sobre la alibraión de Moon & Dworetsky(1985) para el aso de la obtenión de las gravedades super�iales sería:

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



3.5 Determinaión de los parámetros físios fundamentales a través de lafotometría uvbyβ. Calibraionessiendo log gMD el valor de la gravedad super�ial dado por las alibraiones deMoon & Dworetsky (1985). Esta orreión es válida úniamente para el aso de Tef

≥ 9000K. De esta forma, los errores sistemátios en la determinaión de log g quedanpor debajo de 0.05 dex y la preisión en su determinaión varía desde ≈ 0.25 dexpara estrellas B a ≈ 0.10 dex para estrellas tipo A-F. Por otra parte, los errores en ladeterminaión de las temperaturas varían entre ±275K para el aso de estrellas onTef ≤ 11000K hasta ±800K para Tef ≥ 20000K. Estas mismas inertidumbres soniguales para el aso de las alibraiones de [u - b℄ y [1℄.De más reiente publiaión, es la última versión de los grids NEMO-2004 (Nend-wih et al., 2004; Heiter et al., 2002). Estos grids utilizan diferentes versiones mo-di�adas del ódigo ATLAS9 de Kuruz (1993, CD-ROM 13, SAO). Estas versionesdi�eren básiamente entre sí y respeto a los grids más antiguos, en la físia usadapara el tratamiento de la onveión (tratamiento del transporte de energía en lazona de onveión de la estrella), además de utilizar una mejor resoluión vertial dela atmósfera estelar, ofreiéndo 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 aplia la teoría de longitud de mezla enlos modelos para el tratamiento del transporte de energía en la zona de onveiónde la estrella. Utilizan para ello un valor del parámetro de longitud de mezla α = 0.5.b) CM. Modi�aión del ódigo ATLAS9 de Kuruz para inluir los modelos deonveión turbulenta de Canuto & Mazzitelli (1991).) CGM. Modi�aión del ódigo ATLAS9 de Kuruz inluyendo los modelos deonveión 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 úniamente en 72 apas, CM en 288apas y CGM permite elegir entre 72 o 288 apas.En uanto a las veloidades de miroturbulenia y metaliidades 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,respetivamente.Para la determinaión de los parámetros físios fundamentales de la muestra deestrellas PMS Herbig Ae/Be se hizo uso de los grids de Moon & Dworetsky (1985)on la orreión de log g sugerida por Napiwotzki et al. (1993) y los grids de NEMO-2004 (�gura 3.2), restringiendo la apliaión de ada uno de ellos a los rangos detemperaturas y gravedades que se desriben a ontinuaión:
• Estrellas frías (5500K ≤ Tef ≤ 8500K , Grupo espetral A-F). Para lasestrellas situadas dentro de este rango de temperaturas se utilizaron los gridsde NEMO-2004 CGM (NEMO04 CGM), on una metaliidad [Fe/H℄ = 0.0,vmic= 2 km/s y una división de 288 apas. En estos asos los índies utilizadosfueron (b − y)0 omo indiador de la temperatura y c0 omo indiador de laluminosidad o gravedad super�ial.125



3. DETERMINACIÓN DE PARÁMETROS FÍSICOS MEDIANTEFOTOMETRÍA

Figura 3.2: Grids utilizados para la determinaión de los parámetros físios de lasestrellas PMS Herbig Ae/Be. Panel superior izquierdo: NEMO04 CGM, Panel superiordereho: MD85 on los parámetros a0 y r∗, Panel inferior izquierdo: N93 para el rango11000K ≤ Tef ≤ 20000K, Panel inferior dereho: N93 para el rango 20000K ≤ Tef ≤35000K
• Estrellas intermedias (8500K ≤ Tef ≤ 11000K, Grupo espetral A0-A3). En este rango se utilizó los grids de Moon & Dworetsky (1985) (MD85)on la orreión en log g de Napiwotzki et al. (1993). Los parámetros utiliza-dos fueron a0 (temperatura efetiva) y r∗ (gravedad super�ial) tal y omo sede�nieron anteriormente.
• Estrellas alientes (11000K ≤ Tef ≤ 35000K, Grupo espetral B). Paraeste aso se hizo uso de los grids de Napiwotzki et al. (1993) (N93) ampliadoshasta 30000K. Los índies utilizados fueron 0 omo indiador de la temperaturaefetiva y β omo indiador de la gravedad super�ial.En las tablas 3.8 y 3.9 se muestran los resultados obtenidos on estas alibra-iones indiando: identi�aión del objeto, nombre, magnitud absoluta, temperaturaefetiva, gravedad super�ial, metaliidad, tipo espetral y la alibraión utilizada enada aso. Las barras de error en la determinaión 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 ladeterminaión de las temperaturas efetivas, 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 Determinaión de los parámetros físios fundamentales a través de lafotometría uvbyβ. CalibraionesTabla 3.8: Parámetros físios IObjeto Nombre Mv Tef Log g [Fe/H℄ Tipo Calibraión(mag) (K) Espetral1 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 2Calibraión:1: NEMO-2004 CGM (Nendwih et al., 2004; Heiter et al., 2002). Parámetros (b - y)0 y 0 omoindiadores de temperatura y luminosidad, respetivamente.2: Napiwotzki et al. (1993). Parámetros 0 y β omo indiadores de temperatura y luminosidad,respetivamente.3: Moon & Dworetsky (1985). Parámetros a0 y r∗ on orreión en logg de Napiwotzki et al. (1993).
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3. DETERMINACIÓN DE PARÁMETROS FÍSICOS MEDIANTEFOTOMETRÍA Tabla 3.9: Parámetros físios IIObjeto Nombre Mv Tef Log g [Fe/H℄ Tipo Calibraión(mag) (K) Espetral37 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 V431St - - - - - -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 1Calibraión:1: NEMO-2004 CGM (Nendwih et al., 2004; Heiter et al., 2002). Parámetros (b - y)0 y 0omoindiadores de temperatura y logg, respetivamente.2: Napiwotzki et al. (1993). Parámetros 0 y β omo indiadores de temperatura y logg, respetiva-mente.3: Moon & Dworetsky (1985). Parámetros a0 y r∗ on orreión 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 Suti, estrella sólida naranja: V350 Ori (pul-sante δ Suti, metália), uadrado sólido azul: HD174571 (posible pulsante β Cephei),estrella bordes rojos: VV Ser (pulsante δ Suti, ver texto), estrellas bordes azules: es-trellas sublumínias (HD290500 y PX Vul), estrella bordes naranjas: HD 36910 (estrellametália). Esquina superior dereha: barras de error.3.6 Diagrama olor-magnitud.En la �gura 3.3 se muestra la loalizaión en un diagrama olor-magnitud de las es-trellas PMS Herbig Ae/Be de la muestra, junto on los límites observaionales de laregión de inestabilidad de las δ Suti (líneas solidas) tomadas de Rodríguez & Breger(2001) y de las γ Doradus (líneas a trazos) de Handler & Shobbrook (2002). Loserrores típios en la determinaión de Mv y (b - y)0 se indian en la parte superiordereha de la �gura y orresponden a ∆Mv = 0.m3 y ∆(b− y)0 = 0.m01.De las 7 estrellas pulsantes tipo δ Suti detetadas, 6 de ellas (PDS 004, HD35187, V1409 Ori, HD 36112, HD 261387 y V350 Ori) se enuentran situadas dentrode la banda de inestabilidad orrespondiente a este tipo de pulsaión. V350 Ori seenuentra situada en la Seuenia Prinipal, muy era del borde azul de esta banda,sin embargo, se enuentra lasi�ada omo una estrella tipo Am (ver tabla 3.6).Rodríguez & Breger (2001) demostraron que las magnitudes absolutas aluladas me-diante alibraiones fotométrias, presentan importantes errores sistemátios para elaso de este tipo de estrellas metálias, subestimando en todos los asos la luminosi-129



3. DETERMINACIÓN DE PARÁMETROS FÍSICOS MEDIANTEFOTOMETRÍAdad de estas respeto a la obtenida mediante el uso de las distanias determinadas porHIPPARCOS (on un error estimado entre 0.m4 y 3.m0). Teniendo esto en uenta,la posiión de V350 Ori debería enontrarse por enima de la Seuenia Prinipal yligeramente a la izquierda del borde azul observaional de la banda de inestabilidad.En el aso de la estrella VV Ser, atendiendo a nuestros datos fotométrios y ali-braiones utilizadas, aparee omo una estrella tipo B Supergigante. Esta posiiónerrónea en el diagrama HR se debe fundamentalmente a un valor anómalo del índie
β, debido a que, omo muestra Chavarria-K. et al. (1988), el per�l de la línea Hβ seenuentra en emisión (debido al material irunestelar) y on aráter variable. Sinembargo, omo veremos más adelante en el Capítulo 6, haiendo uso de la distan-ia y la fotometría UVBRc de Johnson-Cousins publiada en la literatura, VV Ser sesitúa dentro de la banda de inestabilidad, on�rmando la pulsaión δ Suti detetada.En uanto a las estrellas on una posible pulsaión tipo β Cephei, tanto V1685Cyg omo HD 50083 no han podido ubiarse en el diagrama olor-magnitud al enon-trarse fuera de los límites de alibraión del índie β de Philip & Egret (1980), aunqueatendiendo al valor de estos, se enontrarían situadas en la región de las estrellas B0-B2. En el aso de HD 174571 esto si ha sido posible, situándose esta en la SeueniaPrinipal de las estrellas B tempranas. De esta forma, estas tres estrellas quedaríansituadas en la región donde se produen las pulsaiones tipo β Cephei, respaldando laposibilidad de que las pulsaiones de este tipo detetadas en estas estrellas sean reales.Por último, omentar los asos espeiales de las estrellas que, a pesar de no habersedetetado ningún tipo de pulsaión, han sido observadas fotométriamente. Así, lasestrellas HD 53367, PDS 241, V431 St, HD 200775, PDS581, V1080 Tau y CO Ori,no han podido ser alibradas (ni por tanto situadas en el diagrama HR) al enon-trarse sus índies β fuera de las alibraiones de Philip & Egret (1980). En el aso delas ino 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 índie βde 2.359 laramente anómalo para este tipo espetral (de nuevo debido a emisión enesta línea), quedando también fuera de las alibraiones.XY Per y HD 190073 apareen lasi�adas omo estrellas de alta luminosidad,por lo que han sido rehazadas de las alibraiones, ya que los índies fotométriosorregidos de extinión no son orretos, al no existir fórmulas adeuadas para el de-senrojeimiento de este tipo de estrellas omo se india en Philip & Egret (1980).HD 290500 y PX Vul apareen omo sublumínias, probablemente debido a unaorreión de enrojeimiento en los índies fotométrios insu�iente por la existeniade gran antidad de polvo en el diso de material irunestelar que rodea a estasestrellas. Por último, HD 36910 aparee lasi�ada omo una estrella tipo Am situadaen la Seuenia Prinipal, era del borde rojo de la banda de inestabilidad de laspulsaiones δ Suti y dentro de las de tipo γ Doradus. Como ya se omentó para elaso de V350 Ori, la luminosidad alulada mediante alibraiones fotométrias paraeste tipo de estrellas metálias se enuentra subestimada, por lo que su posiión en eldiagrama HR, debe de enontrarse en realidad desplazada haia arriba, por enimade la Seuenia Prinipal. 130



Capı́tulo 4Determinaión de parámetros físiosmediante espetrosopíaEn este apítulo se va a desribir la determinaión de los parámetros físios fun-damentales (temperatura efetiva, luminosidad y abundanias) de uatro estrellasHerbig Ae/Be de la muestra observadas en espetrosopía. Comenzaremos haiendouna breve desripión de las observaiones realizadas para, a ontinuaión, detallarel método y los riterios seguidos en la obtenión de estos parámetros, así omo dela veloidad de rotaión proyetada vsini de estas estrellas, dato fundamental en estetipo de estudio. Por último, ompararemos los resultados obtenidos en espetrosopíaon los obtenidos mediante la fotometría y desritos en el apítulo anterior.4.1 ObservaionesLos espetros de alta resoluión se obtuvieron durante tres nohes de observaiónonseutivas en Otubre de 2008 on el espetrógrafo ehelle FOCES situado en eltelesopio de 2.2 metros del Observatorio de Calar Alto (Almería, España). Esteespetrógrafo, ubre la región espetral del visible situada entre 3800-7500 Å en 70órdenes espetrales on una resoluión estándar de R = 40600, siendo esta la reso-luión adoptada para nuestras observaiones. Los tiempos de exposiión utilizados,variaron dependiendo de la magnitud de la estrella. Así, para el aso de estrellason magnitud V < 9.m0 los tiempos de integraión fueron entre 15-20 minutos. Enel aso de las estrellas on magnitud V > 9.m0, los tiempos de integraión fueronde una hora. Estos tiempos de exposiión se alularon on el objetivo de alanzaruna relaión S/R similar para todas las estrellas y omprendida en el rango S/R =100-150. La extraión de los espetros fue realizada mediante el paquete de soft-ware IRAF utilizando los espetros de alibraión de Torio-Argón (ThAr) tomadosada nohe. Desafortunadamente, úniamente fue posible obtener los espetros deuatro estrellas de la muestra debido al mal tiempo atmosfério presente durante lastres nohes de observaión. Además, este heho también tuvo omo onseuenia ladegradaión en la alidad esperada de los espetros, espeialmente en el aso de losvalores de S/R esperados. En la tabla 4.1 se desribe la informaión básia de lasobservaiones realizadas para la obtenión de estos espetros.
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4. DETERMINACIÓN DE PARÁMETROS FÍSICOS MEDIANTEESPECTROSCOPÍATabla 4.1: Observaiones espetrosópias realizadas para la obtenión de los paráme-tros físios fundamentales de las estrellas de la muestra. La relaión señal-ruido ha sidoalulada en el rango omprendido entre los 5750-5760 Å.Objeto Nombre V (mag) Feha Hora iniio (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 auerdo on nuestras observaiones, PX Vul no paree presentar ningúntipo de variaión signi�ativa en su urva de luz. En uanto a la determinaión desus parámetros físios mediante fotometría, esta estrella aparee omo subluminosa.2: BH Cep presenta variaiones de tipo UX Ori debido al material irunestelarque la rodea (Mendigutía et al., 2011). Su lasi�aión espetral mediante fotometríaes la orrespondiente a una estrella F3V.3: En este aso, V1080 Tau forma parte de un sistema binario erano (Martin,1993). Esta estrella no ha podido ser alibrada fotométriamente al enontrarse suíndie β fuera de las alibraiones de Philip & Egret (1980).4: PDS 004 es una de las nuevas pulsantes δ Suti desubiertas en este trabajode investigaión. Su lasi�aión espetral mediante fotometría es la orrespondientea una estrella A5 situada por enima de la Seuenia Prinipal y dentro de la bandade inestabilidad para este tipo de pulsaiones.4.2 Determinaión de los parámetros atmosférios este-laresLos espetros de alta resoluión obtenidos fueron utilizados para determinar la tempe-ratura efetiva (Tef ), la gravedad super�ial (log g), la veloidad de miroturbulenia(ξt), la veloidad de rotaión proyetada (vsini) y la metaliidad (Fe/H) de las uatroestrellas de la muestra observadas. Para ello, fueron utilizadas las líneas de absorióndel Hierro situadas en el rango de longitud de onda situado aproximadamente entre los4000 Å y 6500 Å, evitando aquellas zonas afetadas por la presenia de líneas telúri-as. El número total de líneas de Fe utilizadas para este �n varía de una estrella a otradependiendo de varios fatores omo la S/R de ada espetro individual y del gradode mezla (blending) entre diferentes líneas debido a la alta veloidad de rotaiónde este tipo de estrellas. Esta alta veloidad de rotaión produe un notable ensan-hamiento de las líneas (ensanhamiento rotaional), siendo una fuente importantede error en la determinaión y ajuste del ontinuo y de blending de líneas adyaentes(Erspamer & North, 2003). Este efeto además, es bastante notable en las líneasde Balmer que, en el aso de las estrellas en estudio, dominan en gran parte el es-petro, on sus alas extendiéndose y oupando en muhos asos todo un orden Ehelle.132



4.2 Determinaión de los parámetros atmosférios estelaresTabla 4.2: Veloidades de rotaión 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 Determinaión de vsiniAntes de proeder a la normalizaión del ontinuo de los espetros, se midió la veloi-dad de rotaión proyetada vsini. Para ello, se utilizó el método de la transformada deFourier (Gray, 1992) sobre una seleión de líneas. Estas líneas fueron seleionadasa partir del onjunto de líneas propuesto por Bohm & Catala (1993) para la determi-naión de vsini de la estrella Herbig Ae AB Aurigae, basándose en dos fatores: a) elorigen de la línea es puramente fotosfério, es deir, el per�l de la línea no presentaninguna asimetría o rellenado de la misma que indiquen que se enuentra afetada porotros agentes que no sea la rotaión, b) la línea aparee aislada y no presenta ningúntipo de mezla signi�ativa on las líneas adyaentes. En nuestro aso, partiendode este onjunto de líneas, se omprobó uidadosamente ada una de las mismas enada uno de los espetros de las estrellas observadas, haiendo uso de aquellas quese enontrasen presentes en el espetro y que umpliesen los dos riterios anteriores.Consideramos que una línea se enontraba aislada o que no presentaba una mezlasigni�ativa on las líneas adyaentes uando la intensidad de la línea era, al menos,un 75% mayor que las intensidades de las líneas adyaentes y que la suma de lasintensidades de las líneas adyaentes no era superior a un 25% de la intensidad dela propia línea. La tabla 4.2 muestra las líneas seleionadas en ada aso para lamedida de vsini de ada estrella de la muestra.4.2.b Parámetros físios fundamentales a partir de las abundaniasde FeI y FeIIPara la determinaión de los parámetros físios 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 normalizaión del espetroy el ajuste del ontinuo, la seleión de líneas de absorión estelares aisladas parala determinaión de las abundanias o el ajuste iterativo de los parámetros físios133



4. DETERMINACIÓN DE PARÁMETROS FÍSICOS MEDIANTEESPECTROSCOPÍAatmosférios de la estrella.El primer paso para realizar el análisis de abundanias y la determinaión de Tefy log g de la estrella fue estableer el ontinuo de los espetros de las estrellas y nor-malizarlo. Para ello, se utilizó el programa RAINBOW inluido 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 espetro, omparando este on unespetro sintétio generado previamente a partir de unos parámetros iniiales de Tef ,log g y [Fe/H℄ de la estrella (Bruntt et al., 2010b). En nuestro aso, los parámetrosiniiales proedían de los obtenidos para ada estrella on fotometría. Para estableerqué puntos orrespondían al ontinuo del espetro en ada aso, se seleionaron deforma visual las zonas del espetro sintétio que tenían un per�l lo más horizontalposible y se enontraban más eranas al valor de normalizaión. Una vez sele-ionados los puntos del ontinuo, el espetro observado de ada estrella fue ajustadoal orrespondiente espetro sintétio generado on los parámetros obtenidos on fo-tometría mediante una funión de splines. En este punto, se examinó uidadosamentediho ajuste en busa de grandes variaiones o saltos que mostrasen en qué medida elespetro observado estaba siendo forzado a ajustarse al espetro sintétio, eligiéndoseúniamente omo puntos para estableer el ontinuo aquellos que proporionasen unajuste más suave.Tras estableer el ontinuo y normalizarlo, se proedió a realizar el análisis deabundandias de las estrellas de la muestra observadas siguiendo el método desritoen detalle por Bruntt et al. (2010b). Se realizó una seleión uidadosa de las líneasde FeI y FeII que apareían on menor grado de mezla en los espetros, siguiendoel riterio anteriormente omentado para la determinaión de vsini, es deir, aque-llas líneas uya intesidad era, al menos, un 75% mayor que las intensidades de laslíneas adyaentes y que la suma de las intensidades de estas no superasen un 25%la intensidad de la propia línea. Estas líneas fueron ajustadas iterativamente onespetros sintétios generados mediante los modelos modi�ados de atmósferas este-lares ATLAS9 (Heiter et al., 2002) y los datos de líneas atómias de la base de datosVALD (Vienna Atomi Line Database), inluidos ambos en VWA. El ajuste realizadosobre ada línea fue uidadosamente inspeionado, rehazando aquellos ajustes máspobres. De esta manera, el número de líneas de FeI y FeII utilizadas para la determi-naión de los parámetros físios fundamentales es distinto para ada estrella, aunqueosila entre 17-54 líneas de FeI y 6-12 de FeII. Como en el aso del ajuste del ontinuo,los valores iniiales de los parámetros de los modelos de atmósferas utilizados para elajuste de las líneas proeden de los resultados obtenidos en este mismo estudio onfotometría.La determinaión de Tef y ξt se realizó mediante suesivas iteraiones en el ajustede las líneas on diferentes espetros sintétios de forma que se minimizasen las o-rrelaiones existentes entre las abundanias obtenidas mediante las líneas de FeI ysus respetivos poteniales de exitaión (Tef ) y anhuras equivalentes (ξt). La de-terminaión de log g se realizó variando este parámetro durante el ajuste iterativode los modelos de forma que las abundanias obtenidas mediante las líneas FeI yFeII fuesen iguales. Las �guras 4.1 y 4.2 muestran las abundanias de FeI y FeII enfunión de la anhura equivalente y del potenial de exitaión de ada línea de lasestrellas observadas. En la tabla 4.3 se presentan los resultados de la determinaiónde los parámetros físios fundamentales obtenidos. Los errores en la determinaión134



4.2 Determinaión de los parámetros atmosférios estelaresde Tef y log g se obtuvieron modi�ando un parámetro ada vez hasta que se pro-duía una diferenia de 1σ en las abundanias obtenidas a partir del FeI y del FeIIo en la pendiente de las abundanias respeto de los poteniales de exitaión o lasanhuras equivalentes. El error en [Fe/H℄ se obtuvo sumando uadrátiamente 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 enontrarse in-�uidas por efetos derivados del equilibrio térmio no lineal (NLTE ) (Rentzsh-Holm,1996).
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4. DETERMINACIÓN DE PARÁMETROS FÍSICOS MEDIANTEESPECTROSCOPÍA

Figura 4.1: Abundanias medias de FeI (írulos simples) y FeII (írulos rojos) re-speto a la anhura equivalente (paneles izquierdos) y el potenial de exitaión (panelesderehos) de las estrellas PDS 004 y BH Cep. La línea azul sólida es el ajuste lineal delos resultados de las abundanias obtenidas mediante las líneas de FeI. Las líneas azulesdisontinuas maran los niveles del 95% de on�anza del ajuste. La línea gris sólida esla orrespondiente a la metaliidad solar.
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4.2 Determinaión de los parámetros atmosférios 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 físios fundamentales y veloidades de rotaión proyetadas 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 Comparaión entre los resultados obtenidos mediantefotometría y espetrosopíaEn la �gura 4.3 se muestra la omparaión 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 espetrosopía. Esta omparaión no ha sido realizada para el aso deV1080 Tau al no haber sido alibrada fotométriamente por las razones expuestasanteriormente (ver Nota 3 de la tabla 4.1). El esaso número de estrellas observadason ambos métodos (solo tres estrellas) no permite obtener ningún tipo de onlusiónaera de los posibles errores sistemátios introduidos por la utilizaión de uno u otrométodo. Para el tratamiento riguroso de estos efetos sería neesario ontar on ungran número de estrellas observadas y analizadas mediante ambos métodos. Debidoal tiempo que onlleva un estudio en profundidad de estas araterístias, no ha sidoposible durante el transurso de esta tesis obtener todos los datos espetrosópiosneesarios de las estrellas de la muestra. Queda así omo trabajo futuro, obtener estosdatos espetrosópios y realizar esta omparaión on la intenión de determinar laexistenia de posibles orrelaiones entre los resultados obtenidos en la determinaiónde los parámetros físios mediante un método y otro en estrellas de este tipo.Sin embargo, sí es interesante en este punto haer una serie de omentarios aerade las barras de error que se indian en la �gura 4.3. Las barras de error fotométriasson los errores formales, teniendo en uenta que tenemos una preisión de 0.m01 enla determinaión del enrojeimiento y de los índies fotométrios ya desenrojeidos.Sin embargo, tanto el valor del desenrojeimiento omo el de los índies desenrojei-dos proeden de unas alibraiones (desritas en el apítulo anterior) realizadas sobreuna muestra de estrellas que no neesariamente tienen aráter PMS o son HerbigAe/Be. Como ya se ha omentado a lo largo de esta tesis, estas estrellas poseen, enmayor o menor medida, material irunestelar, produiendo inertidumbres en estosvalores y que dependen en ada aso de la antidad del material existente. Es más,estas inertidumbres dependen del tiempo y de la orientaión on la que se observala estrella. En general, en las estrellas PMS, el material irunestelar se enuentrasituado en su mayoría en un diso alrededor de la estrella. Este diso, además deposeer una veloidad de rotaión, es en la mayoría de los asos inhomogéneo, de ahíque el enrojeimiento dependa del tiempo (y por tanto del momento en que se ob-serva la estrella), así omo del ángulo de observaión respeto a este diso. Además deesto, algunas de estas estrellas siguen aretando material de este diso produiendo eniertos momentos un aumento en su atividad, on exesos puntuales en la región delultravioleta y, por onsiguiente, unos valores erróneos en los índies fotométrios aso-iados a esta banda. Por último, en algunos asos el Hidrógeno existente en los disos138



4.3 Comparaión entre los resultados obtenidos mediante fotometría yespetrosopíade areión está lo su�ientemente aliente omo para que la línea Hβ se enuentreen emisión. Esto produe un rellenado de esta línea de absorión estelar, dando lugara que, aunque el índie fotométrio β se halle libre de los problemas en uanto a lasinertidumbres en el desenrojeimiento (reordemos que se haya libre de este efeto),su valor nos indique una temperatura efetiva o una luminosidad (según el aso en elque nos enontremos, ver apítulo anterior) diferentes a las que en realidad posee laestrella. Por lo tanto, las inertidumbres en los parámetros fundamentales obtenidosmediante fotometría de las estrellas PMS son, en realidad, mayores que los represen-tados por dihas barras de error y, desgraiadamente, di�ilmente uanti�ables si noes a través de un estudio detallado del material irunestelar que rodea ada una delas estrellas en partiular.Aún así, la fotometría Strömgren-Crawford se presenta omo una muy buenaprimera aproximaión en la determinaión de los parámetros físios fundamentales deeste tipo de estrellas, permitiéndonos obtener unos resultados bastante �ables aerade estos parámetros mediante la utilizaión de telesopios relativamente pequeños(exeptuando algunos asos en donde sí es ompletamente neesario un estudio es-petrosópio para su determinaión). Es más, omo se ha expuesto en este mismoapítulo, los parámetros físios obtenidos mediante fotometría son un buen punto departida para realizar un estudio más re�nado de los mismos mediante espetros dealta resoluión, failitando enormemente este proeso.
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Figura 4.3: Comparaión de los resultados obtenidos en la determinaión de los pará-metros físios de las estrellas PX Vul (ruz), BH Cep (diamante) y PDS 004 (Cuadrado)mediante fotometría y espetrosopía. 140



Capı́tulo 5HD 34282: Estudio pulsaional ydeterminaión de sus parámetros físiosfundamentales5.1 IntroduiónDurante el urso de una búsqueda sistemátia de pulsaiones de orto período enestrellas Herbig Ae/Be llevada a abo en Enero-Febrero de 2004, se enontró que laestrella HD 34282 presentaba pulsaiones tipo δ Suti on al menos dos freueniasdistintas (ν1= 79.5 /d y ν2= 71.3 /d), siendo el periodo de la freuenia prinipal detan solo 18 minutos, el más orto onoido hasta la feha para este tipo de variables(Amado et al., 2004). Estos autores realizaron un modelado preliminar que inluíaprediiones de inestabilidad y efetos rotaionales, enontrando que tanto los mode-los de Seuenia Prinipal omo los de Preseuenia Prinipal, predeían la apariiónde modos situados dentro del rango de 56 a 82 /d orrespondientes a osilaiones deorden radial omprendidas entre n=6 y n=8. Sin embargo, la identi�aión modalno resultó disriminante debido a las grandes barras de error que proporionaban losdatos, por lo que todos los posibles modos, tanto radiales omo no radiales hasta l=3resultaban ompatibles on las observaiones.5.2 ObservaionesCon el �n de realizar un estudio más detallado del omportamiento pulsaional 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 telesopio T90 y el fotómetromultianal Strömgren; el 75m-Automati Photoeletri Telesope (APT), operadopor la Universidad de Viena en el Observatorio de Fairborn (Estados Unidos) y om-puesto por un fotómetro monoanal; y el Sobaeksan Optial Astronomy Observatory(SOAO), Corea del Sur, utilizando un telesopio de 61 m on ámara CCD aoplada.Tres años más tarde, durante los meses de Noviembre, Diiembre y Enero de 2007-2008, se llevó a abo otra ampaña oordinada. En este aso, úniamente partiiparonlos observatorios OSN y APT. Esta ampaña fue simultánea a las observaiones rea-141



5. HD 34282: ESTUDIO PULSACIONAL Y DETERMINACIÓN DESUS PARÁMETROS FÍSICOS FUNDAMENTALESTabla 5.1: Observatorios partiipantes e instrumentaión. Detetores: PMT = foto-multipliador de anal únio; Sim = espetrofotómetro simultáneo.Año Observatorio Periodo Telesopio Detetor Bandas Nohes 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 omparaión. Referenias: 1) Amado et al. (2004),2) Hauk & Mermilliod (1998)Objeto V Tipo Espetral 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 telesopio espaial MOST (Mirovariability and Osillations of STars;Walker et al., 2003) y a una nohe de observaión on el espetrógrafo de alta reso-luión UVES (Ultraviolet and Visual Ehelle Spetrograph) situado en el VLT (VeryLarge Telesope), Chile.En total, se obtuvieron 245 horas de datos útiles en 52 nohes situadas en unintervalo temporal de 1486 días. Los detalles aera de los observatorios y la ins-trumentaión utilizada se resumen en la tabla 5.1. Como se puede observar, seutilizaron diferentes detetores y �ltros. La mayoría de los datos fueron obtenidosrealizando observaiones simultáneas en las uatro bandas uvby de Strömgren on elfotómetro multianal situado en el telesopio T90 del OSN (ver Capítulo 2, seión2.1.a y 2.1.b). Este tipo de fotómetros, no solamente permiten realizar observaioneson una mayor veloidad respeto a los fotómetros monoanales, sino que permitenobtener una mayor preisión en las mismas. Como apuntan Grønbeh et al. (1976),Olsen (1983) y Shuster & Nissen (1988), los índies de olor obtenidos mediante ob-servaiones simultáneas realizadas on un fotómetro multianal están prátiamenteexentas de efetos atmosférios omo son las turbulenias y los pequeños ambios en latransparenia, así omo el heho de evitar problemas de interpolaión. Es más, parala determinaión de las diferenias temporales y las relaiones entre las amplitudes,el heho de que las observaiones 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 observaiones en las bandas vy de Strömgren on elfotómetro de monoanal del APT y en los �ltros VI de Johnson-Cousins on la CCDaoplada al telesopio de 61 m de SOAO.En uanto a la seleión de las estrellas de omparaión y hequeo (tabla 5.2),se utilizaron los riterios tradiionales de proximidad y similitud en brillo y tipos es-142



5.2 Observaiones

Figura 5.1: Panel izquierdo: Periodogramas de C2=HD 34086 (arriba) y C3=SAO131876 (abajo) en la banda v de Strömgren. Panel dereho: Loalizaión de HD 34282(irulo sólido) y C2=HD 34086 (estrella) en el diagrama H-R. Los límites de la regiónde inestabilidad de las δ Suti (líneas solidas) están tomadas de Rodríguez & Breger(2001) así omo la posiión de las estrellas δ Suti y γ Doradus (irulos hueos) que semuestran. Los límites de la región de inestabilidad de las γ Doradus (líneas a trazos)están tomadas de Handler & Shobbrook (2002).petrales. Iniialmente, se seleionaron úniamente las estrellas C1= HD 33948 yC2= HD 34086. Sin embargo, después de algunas nohes, los ambios de luminosi-dad en C2 fueron evidentes, mostrando periodiidades de unas 12 horas, más largasde las esperadas para un pulsador tipo δ Suti. De esta forma, se seleionó unaterera estrella de hequeo C3= SAO 131786, que fue inmediatamente inluida enla seuenia observaional on la intenión de omprobar dihas variaiones. Final-mente, estas fueron on�rmadas omo se apreia 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 freuenias en las uatrobandas uvby de Strömgren, revelan que C2 es una nueva pulsante multiperiódia detipo γ Doradus on al menos tres modos de pulsaión exitados, orrespondientes alos pios f1= 2.15, f2= 2.03 y f3= 1.07 /d. Es más, la naturaleza γ Doradus deC2 también es on�rmada por los índies fotométrios que la situan, utilizando lasalibraiones disponibles en la literatura para el aso de fotometría uvbyβ (Rodríguez& Breger, 2001), en la región del diagrama H-R orrespondiente a una pulsaión tipo
γ Doradus (�gura 5.1, panel dereho). Además, los índies fotométrios indian unaligera de�ienia en metales ([Fe/H℄ = -0.21±0.10), araterístia de este tipo de va-riables (Fig.3 de Handler, 1999).Los tiempos de integraión de HD 34282 en las observaiones realizadas en el OSNfueron típiamente de 60 segundos, de auerdo on la instrumentaión utilizada y lamagnitud de la estrella (V= 9.m87). En el aso de las estrellas de omparaión yhequeo, C1, C2 y C3, los tiempos de integraión fueron típiamente de 30 segundos.Esto nos proporionó 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 seuenia de observaión 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
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Figura 5.2: Variaiones irregulares de HD 34282 debido a su aráter PMS.aumentó al doble debido al periodo extremadamente orto que presenta su pulsaión,mejorando así el muestreo. Las orreiones de extinión se basaron en los oe�ientesde ada nohe alulados a partir de C1. Las diferenias de magnitud se obtuvieronrespeto de C1 mediante interpolaión lineal.Las diferenias en magnitudes instrumentales fueron transformadas al sistemauvby estándar siguiendo el proedimiento desrito por Rodriguez et al. (1997). Deeste modo, las diferenias en magnitud resultantes para la banda y de Strömgren sepueden onsiderar idéntias a las diferenias de magnitud en el sistema fotométrio Vde Johnson-Cousins. Como onseuenia, las diferentes series temporales obtenidasen las bandas V e y pueden alinearse diretamente on el �n de obtener una serietemporal más larga y homogénea, siendo prátiamente despreiables las difereniasdebidas a la utilizaión de distintos sistemas fotométrios. 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 variaiones irregulares de HD 34282144



5.3 Análisis de freuenias

Figura 5.3: Ventanas espetrales de HD 34282 orrespondientes al onjunto de datosen el �ltro y=V proedente del OSN (panel superior) y al onjunto de datos ompleto(OSN+APT+SOAO), obtenidos en 2004.debido a su aráter PMS. La razón de esta variabilidad fotométria, on esalas tem-porales de semanas, se debe fundamentalmente a ambios graduales en la extiniónirunestelar. Sin embargo, en el aso de las variaiones de baja amplitud (< 0.m5)y esalas temporales entre horas y días, la razón prinipal se debe a la atividad ro-mosféria o fotosféria de la propia estrella (Herbst, 1994; Catala et al., 1993; Davieset al., 1990).Antes de realizar el análisis de freuenias, 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 pulsaional de HD 34282 que sedetalla a ontinuaión.5.3 Análisis de freueniasComo se ha omentado en la seión anterior, tras eliminar las variaiones irregu-lares de larga esala temporal de la estrella (debido a su aráter PMS), se llevó aabo el análisis de freuenias sobre los residuos on el �n de estudiar el ompor-tamiento pulsaional de HD 34282. Este estudio fue realizado utilizando el paquetede software PERIOD04 (Lenz & Breger, 2005). Como ya se ha desrito 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 soluión de freuenias queajuste las urvas de luz observadas. Cuando un pio aparee omo signi�ativo enlos periodogramas, este y todos los pios previamente detetados 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 suesivospreblanqueados (prewhithening) de los datos.El análisis de los datos �nalizó uando ninguno de los nuevos pios que apareíanen 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 pio es onsiderado omo signi�ativo uando el oniente dela amplitud señal a ruido (S/R) es mayor que 4.0 para freuenias independientes omayor que 3.5 para el aso de armónios o ombinaiones de freuenias. Una vezque todos los pios signi�ativos han sido extraidos de los periodogramas, el nivelde ruido fue alulado sobre los residuos. Esto se realizó mediante el promediado delas amplitudes de los residuos en ajas de 5 /d alrededor de ada freuenia detetada.Con el �n de realizar el análisis lo más onsistente posible, se onsideraron únia-mente las ontribuiones más �ables a los datos proedentes de las distintas ampañasde observaión. De esta forma, los datos en la banda y de Strömgren reogidos en2004 desde el OSN y el APT, junto on aquellos datos reogidos 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 observaión en 32 nohes repartidasa lo largo de un intervalo temporal de 353 días (desde Enero de 2004 a Enero de2005). Esto redue en gran medida la potenia de los alias diarios (1 /d) del 89%(uando solo se onsideran los datos proedentes del OSN en 2004) al 44% (uandose onsidera el onjunto ompleto), permitiéndonos obtener una mejor identi�aiónde los pios verdaderos en los periodogramas omo puede apreiarse en la �gura 5.3.Esto es espeialmente importante en este estudio, debido al omportamiento pul-saional tan omplejo que presenta HD 34282 y a la existenia de pares de piosintrínseos separados por múltiplos eranos de 1 /d. Aún así, ontábamos on laventaja de poder ontrastar nuestros resultados on los datos obtenidos por el satéliteespaial MOST. Estos datos fueron reogidos mediante observaiones 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 potenia de los alias de1 /d. Sin embargo, en el aso de MOST, dado que el periodo orbital del satélite esde 101.413 min, es deir, fsat= 14.199 /d, en los periodogramas apareen pios depotenia orrespondientes tanto a diha freuenia fsat, omo a sus armónios o alias.Previamente a nuestro análisis de freuenias, ada ontribuión individual fueinvestigada en profundidad para evitar malas interpretaiones en nuestros resultados�nales, produto de errores proedentes de algún subonjunto de datos en partiu-lar. Esto fue realizado on el objetivo de obtener un onjunto de datos �nal, lo máshomogéneo posible. De esta manera, los puntos impreisos fueron eliminados de lasurvas de luz junto on algunas poas nohes de muy baja alidad fotométria.En prinipio, úniamente se onsideraron los datos del OSN obtenidos en 2004para realizar el análisis de freuenias. Como es normal, uando se utiliza la fo-tometría uvby para estudiar el ontenido pulsaional 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, lapreisión es mejor y los resultados más �ables.De heho, los resultados obtenidos en estas dos bandas se enuentran en muybuen auerdo, apareiendo un primer onjunto de pios signi�ativos (10 pios) muysimilares a los que se muestran en la tabla 5.3. Sin embargo, algunos pios apareenomo alias diarios y no omo pios verdaderos. Partiularmente interesante es el asode pio de baja amplitud f12 = 53.43 /d que aparee omo un pio 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 freuenias

Figura 5.4: Espetro de amplitudes de HD 34282 orrespondientes al año 2004 y bandav, en diferentes fases de nuestro análisis de freuenias.
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5. HD 34282: ESTUDIO PULSACIONAL Y DETERMINACIÓN DESUS PARÁMETROS FÍSICOS FUNDAMENTALESTabla 5.3: Resultados de los análisis de freuenias realizados sobre los onjuntosde datos obtenidos en la ampaña de observaión de 2004, �ltro v (OSN+APT) y �ltroy=V (OSN+APT+SOAO).MOST hae referenia a freuenias obtenidas por el satéliteespaial en 2007. S/R india las relaiones amplitud ruido. Las desviaiones estándarde los residuos son de 7.0 mmag tanto en la banda v omo en la banda y. Notas: a)f4 no es detetada on los datos de MOST (ver texto), b) Pios detetados por MOSTpero no por los datos de tierra de 2004 (F10=57.058 d−1 sí es detetada 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 MOSTFreuenia A S/R Freuenia A S/R Freuenia 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 blano en la región en donde se enuentra situada diha freuenia. Sin em-bargo, su signi�ania paree algo impreisa en la tabla 5.3 debido a la ontribuiónligeramente más ruidosa de los datos proedentes del APT. Aún así, onoíamos deantemano que diho pio era real e intrínseo de la estrella graias a los resultadosobtenidos por el onjunto de datos obtenido on MOST, aunque omo veremos másadelante, este pio vuelve a on�rmarse on nuestros datos reogidos en 2007.
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5.4 Resultados del omportamiento pulsaional de HD 34282

Figura 5.5: Panel superior: espetro de amplitudes en la banda v de los residuosorrespondientes a los datos de 2007 tras restar el onjunto de 12 freuenias que semuestran en la tabla 5.4 . El pio f13= 57.0595 /d es laramente visible. Panel inferior:residuos tras extraer f13.5.4 Resultados del omportamiento pulsaional de HD34282La tabla 5.3 muestra los resultados del análisis de freuenias uando este se apliasobre el onjunto total de datos obtenidos en 2004 en las bandas v e y. Los resultadosobtenidos en ada banda están en muy buen auerdo entre sí, detetándose un on-junto de 12 pios signi�ativos. Ninguno de ellos orresponde a una ombinaión delos demás, aunque paree que existen algunos patrones para el aso de algunos paresde pios omo se india en las notas de la tabla. Las barras de error de la tabla 5.3,son barras de error formales proedentes del ajuste múltiple no lineal de mínimosuadrados de las freuenias a los datos. Estas barras de error son muy similares alas que se obtendrían analítiamente mediante la apliaión de las fórmulas de Mont-gomery & Odonoghue (1999).La última parte de la tabla muestra los resultados obtenidos por Casey et al.(2012, en preparaión) a partir del onjunto de datos obtenidos por MOST. Comose observa, todos los pios detetados son on�rmados por MOST. La únia exep-ión es el pio f4= 71.9680 /d. Este pio no es detetado en el onjunto de datosde MOST debido muy probablemente a que se enuentra muy era del alias de 1/d del armónio 5 (70.995 /d) de fsat. El tiempo total de observaión ontinua deMOST sobre HD 34282 es de tan solo 29.7 días, lo que equivale a una resoluión deRayleigh de freuenias de tan solo (1/∆T)= 0.034 /d.Como se apreia en la tabla 5.3, uatro pios (F10, F11, F13 y F15), apareen omopios signi�ativos en el onjunto de datos de MOST, pero no así en nuestro onjuntode datos del 2004 desde tierra. Aun así, el pio F10= 57.058 /d aparee laramenteen nuestro onjunto de datos del 2007 omo se apreia en la tabla 5.4. Es evidenteque este modo aumenta en gran medida su amplitud en 2007 respeto al año 2004.149



5. HD 34282: ESTUDIO PULSACIONAL Y DETERMINACIÓN DESUS PARÁMETROS FÍSICOS FUNDAMENTALESLa �gura 5.4 muestra nuestra investigaión del ontenido de freuenias en dife-rentes etapas. Cuando los 12 pios son retirados de los periodogramas, quedan aúnunos poos pios en los residuos situados sobre la región de las freuenias 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, respeti-vamente). Ninguno de ellos aparee omo signi�ativo ni aparee en el análisis defreuenias realizado sobre los datos de MOST. Sin embargo, hay que resaltar que f13y f16 pareen 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 soluión del ajuste de Fourier. Como puede apreiarse, las urvas deluz sintétias ajustan muy satisfatoriamente las observaiones.La tabla 5.4 muestra los resultados del análisis de freuenias uando se apliasobre 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-uenias detetadas en 2004 se detetan en 2007. La freuenia f4= 71.97 /d tambiénestá presente, pero on una amplitud menor que en 2004. Es más, algunos otros mo-dos exitados también ambian en amplitud entre 2004 y 2007. Los ambios másdestaados pueden resumirse en: a) los dos pios prinipales f1 y f2 interambian suomportamiento en amplitudes, es deir, la amplitud de f1 ree mientras que la def2 disminuye, b) las amplitudes de f5 y f6 laramente disminuyen, mientras que ) lasamplitudes de f7 y f9 se inrementan onsiderablemente en 2007. Hay que señalar queesas dos freuenias orresponden a las freuenias F4 y F5 detetadas por MOST en2007.Por otra parte, uando la soluión de 12 freuenias de la tabla 5.4 es extraída delos periodogramas, un nuevo pio f13= 57.0595 /d es laramente visible en el espetrode amplitud de los residuos. Esto se muestra en el panel superior de la �gura 5.5.Este pio es también detetado en los datos de MOST omo F10= 57.058 /d, omose omentó anteriormente. Para terminar, uando el onjunto de las 13 freueniases retirado de los periodogramas, no queda ningún pio signi�ativo en la zona delas freuenias de interés. Es interesante destaar que de los dos pios 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 paree ser un alias del pio f13= 62.64 /d presente en elonjunto de datos de 2004 mientras que el segundo paree enontrarse relaionado onel pio f16= 47.46 /d enontrado entre los residuos del onjunto de datos del mismoaño. En uanto al pio situado en 57.0595 /d, uando investigamos en profundidadlos residuos de los datos de 2004, podemos detetarlo omo un pio 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 pulsaional de HD 34282

Figura 5.6: Curvas de luz en la banda v obtenidas en 2004 y ajuste de Fourier utilizandola soluión de 12 freuenias de la tabla la tabla 5.3. Puntos rojos: Datos OSN; Círulosazules: Datos APT.
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5. HD 34282: ESTUDIO PULSACIONAL Y DETERMINACIÓN DESUS PARÁMETROS FÍSICOS FUNDAMENTALESTabla 5.4: Resultados del análisis de freuenias realizado sobre los datos obtenidos enla ampaña de observaión de 2007 (OSN + APT). S/R india las relaiones de amplitudseñal/ruido. Las desviaiones estándar de los residuos son de 4.5 mmag en la banda v y4.8 mmag en la banda y
v yFreuenia A S/R Freuenia 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 Determinaión de los parámetros físios on espe-trosopía de alta resoluiónEn esta seión vamos a desribir la determinaión de los parámetros físios (Tef ,log g y [Fe/H℄) de HD 34282 utilizando los datos de espetrosopía de alta resoluiónobtenidos on el espetrógrafo UVES del VLT la nohe del 28 de Diiembre de 2007.Estas observaiones se realizaron en el modo DICROIC1 de forma que se pudieseutilizar tanto la parte azul omo la parte roja del espetro. El rango azul del detetorubre la región situada entre los 3260-4450 Å, mientras que el rango rojo se enuentraentre los 4760-6840 Å, on un pequeño hueo en las longitudes de onda entrales deeste rango. Una rendija de anhura 1.0�, proporiona un poder de resoluión de R ∼40000. Cera de 7.5 horas de observaión ontinua permitieron obtener 165 espetrosde alta resoluión de HD 34282 on una S/R ∼ 120 para ada espetro individual.Para la reduión de los datos se utilizó el sofware propio de reduión de datos(pipeline) de UVES.Para la determinaión de los parámetros físios y veloidad de rotaión proyetadavsini de HD34282 se han seguido los mismos proedimientos y riterios desritos enel Capítulo 4. En la tabla 5.5 se muestran las líneas seleionadas en este aso parala determinaión de vsini y el valor obtenido para ada una de ellas.Teniendo en uenta el rango espetral del que disponíamos en nuestras observa-152



5.5 Determinaión de los parámetros físios on espetrosopía de altaresoluiónTabla 5.5: Veloidad de rotaión 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 5316.61 111.7iones (5000-5600 Å) y el problema ya omentado del fuerte ensanhamiento rotaionalde la líneas, las líneas utilizadas para determinar los parámetros físios de HD 34282fueron también en este aso las líneas de FeI y FeII. De nuevo, el riterio de seleiónde estas líneas fue el anteriormente utilizado en el Capítulo 4, es deir, líneas lo másaisladas posibles y on intensidades mayores que el 75% respeto a las líneas veinas.Siguiendo este riterio, úniamente fue posible seleionar 6 líneas de FeI y 7 de FeIIpara la determinaión de los parámetros físios de HD34282.La �gura 5.7 muestra las abundanias de FeI y FeII en funión de la anhuraequivalente y del potenial de exitaión de ada línea. Los dos paneles superioresmuestran los parámetros que: a) minimizan las orrelaiones de las anhuras equiva-lentes y los poteniales de exitaión de las líneas de FeI respeto de las abundaniasmedias y b) obtienen las mismas abundanias medias a través de las líneas de FeI yFeII. Los paneles entrales muestran omo una disminuión de 0.4 dex en el valor delog g produe una disrepania signi�ativa en las abundanias medias de FeI y FeII.En los paneles inferiores la Tef es inrementada en 800K, dando lugar a una laraorrelaión de las anhuras equivalentes de las líneas de FeI on las abundanias y unadisrepania en las abundanias medias aluladas a partir del Fe neutro e ionizado.En todos estos asos, se adoptó un valor medio de la miroturbulenia vmic= 2 km/sya que el efeto que este produe en el ensanhamiento de las líneas es despreiableen omparaión on el ensanhamiento rotaional.La tabla 5.6 muestra los parámetros físios fundamentales de HD 34282 obtenidosen este estudio. Los errores internos en la determinaión de los parámetros fueronalulados de la misma manera que la desrita en el apítulo anterior. En la �gura 5.8se muestra una omparaión entre el espetro observado de HD 34282 y el espetrosintétio generado on VWA on los parámetros físios que se indian en la Tabla1.10, para la región espetral situada entre los 5000-5040 Å. Los resultados obtenidosen la determinaión de los parámetros físios se enuentran en perfeto auerdo onlos ya obtenidos por Merín et al. (2004), on�rmando sus resultados (ver tabla 5.6).HD 34282 aparee así omo una estrella de tipo espetral A temprano, muy eranaa la Seuenia Prinipal y on metaliidad subsolar. Estos resultados son muy sa-tisfatorios a pesar de las inertidumbres relativamente altas en la determinaión delos parámetros físios. Sin embargo, teniendo en uenta los problemas ya omentadospara la determinaión de los parámetros físios de este tipo de estrellas (determinaióndel nivel de ontinuo y efetos de ensanhamiento rotaional) estas inertidumbres sonmuy similares a las inertidumbres típias obtenidas en otros estudios para este tipode estrellas. 153



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

Figura 5.7: Abundanias medias de FeI (írulos hueos) y FeII (írulos sólidos ro-jos) respeto a la anhura equivalente (paneles izquierdos) y el potenial de exitaión(paneles derehos) para diferentes onjuntos de parámetros. La línea horizontal es laorrespondiente a la metaliidad solar.

Figura 5.8: Comparaión entre el espetro observado (linea negra ontinua) de HD34282 y el espetro sintétio generado on VWA (línea a trazos azul) on los parámetrosfísios que se indian en la tabla 5.6 para la región espetral situada entre los 5000-5040Å.
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5.6 ConlusionesTabla 5.6: Parámetros físios 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 ConlusionesPor primera vez se ha llevado a abo, onjunta y simultáneamente, un estudio defotometría de alta preisión basada en datos espaiales (MOST) y observaiones fo-tométrias y espetrosópias desde tierra para el aso de una estrella PMS δ Suti.Se ha realizado un detallado análisis de freuenias de los datos obtenidos desdediferentes observatorios situados en tierra en suesivas ampañas de observaión du-rante los años 2004 y 2007. Los resultados de este análisis están en muy buen auerdoon los obtenidos on los datos reogidos por el satélite MOST de forma simultáneaen el año 2007. La mayoría de las freuenias enontradas por MOST han sido on-�rmadas por las observaiones realizadas desde tierra. Es más, un pio signi�ativoorrespondiente a la freuenia f4= 71.9680 /d, ha sido detetado úniamente enlos onjuntos de datos obtenidos desde tierra. Este pio probablemente no ha sidodetetado en el onjunto de datos del satélite debido a que se enuentra muy era deun armónio de su freuenia orbital (fsat= 14.199 /d). Por otra parte, unos poospios sospehosos pareen quedar aún entre los residuos del análisis de freuenias,por debajo del nivel formal de signi�ania (S/R= 4.0) uya veraidad ha sido disu-tida.Los resultados obtenidos on este estudio pulsaional de HD 34282 muestranalgunos resultados muy interesantes aera del omportamiento pulsaional de lamisma. Así, se ha enontrado que varios de los modos exitados muestran variaionesde amplitud entre las ampañas de observaión realizadas los años 2004 y 2007. Enpartiular, uno de los pios f13= 57.0595 /d, aparee en nuestras observaiones deTierra de 2007, on�rmando los resultados de MOST de ese mismo año, pero noaparee signi�ativo en los datos de Tierra obtenidos en 2004. Además, en la lista defreuenias detetadas (ver tabla 5.3) observamos patrones de onduta en uanto alespaiado entre pares de freuenias. 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 físios fundamentales de HD 34282mediante espetrosopía de alta resoluión. Los resultados obtenidos se enuentranen muy buen auerdo on los obtenidos anteriormente por Merín et al. (2004). HD34282 aparee omo una estrella on un tipo espetral 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 pulsaiones tipo δ Suti, muy era de la SeueniaPrinipal y del borde azul, on�rmando que las pulsaiones detetadas en el análisisde freuenias se deben a este tipo de pulsaión.155



5. HD 34282: ESTUDIO PULSACIONAL Y DETERMINACIÓN DESUS PARÁMETROS FÍSICOS FUNDAMENTALESEn uanto a la determinaión de las abundanias, HD 34282 presenta una abun-dania relativamente baja en metales de [Fe/H℄= -0.76 ± 0.18 dex.Para �nalizar, omentar que durante el estudio del omportamiento pulsaionalde HD 34282, la estrella de omparaión C2= HD 34086 fue desubierta omo unanueva pulsante multiperiodia de tipo γ Dor no onoida hasta la feha, on al menostres modos de pulsaión exitados (f1= 2.15, f2= 2.03 y f3= 1.07 /d).
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Capı́tulo 6Catálogo atualizado de estrellaspulsantes PMSEn este apítulo presentaremos una lista atualizada de todas las estrellas pulsantesPMS onoidas hasta la feha. De esta manera, trataremos de dar una visión lo másatualizada y amplia posible de las araterístias observaionales de este tipo de ob-jetos inluyendo todas las estrellas PMS pulsantes onoidas y publiadas antes deliniio de este trabajo de investigaión en 2007, junto on los nuevos desubrimientosque se han ido realizando hasta Junio de 2012. Dentro de este onjunto de nuevosdesubrimientos de PMS pulsantes, se inluyen los obtenidos en este mismo trabajode tesis. Para ello se ha realizado un exhaustivo trabajo de investigaión en la li-teratura y en los diferentes atálogos existentes on el objetivo de reopilar toda lainformaión posible sobre fotometría (en los sistemas uvbyβ de Strömgren-Crawfordy UBVRc de Johnson-Cousins), los tipos espetrales, las veloidades rotaionales, pa-ralajes (distanias) y pulsaiones detetadas (tipo, freuenia y amplitud) para adauno de estos objetos.6.1 El CatálogoEn las tablas 6.1 y 6.2 se muestran las estrellas PMS pulsantes onoidas hasta Juniode 2012 junto on sus parámetros más signi�ativos y las referenias a los estudios deada estrella en partiular. 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�-aiones dadas para ada una de las estrellas. La primera olumna orresponde ala nomenlatura 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 adiha estrella en uestión. Esto ourre espeialmente en el aso de las estrellas PMSpulsantes situadas en úmulos jóvenes uyo nombre viene asoiado por lo general alúmulo al que perteneen o a asos en los que aún no ha sido inluido el objeto enel GCVS. Por último, la terera olumna orresponde a la identi�aión dada paradiha estrella en el atálogo de Henry Draper (HD).157



6. CATÁLOGO ACTUALIZADO DE ESTRELLAS PULSANTES PMSLas oordenadas euatoriales están expresadas respeto al equinoio de 2000.0en orden reiente a su asensión reta (olumnas 4 y 5). Los valores de la magnitudvisual V (olumna 6) provienen en su mayoría los artíulos espeí�os refereniadosen 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),proeden del atálogo de Hipparos (Perryman & ESA, 1997) y del atálogo ASCC2.5 (Kharhenko, 2001). En el aso de las estrellas perteneientes a úmulos jóvenesse ha optado por onsiderar la distania al úmulo al que perteneen (olumna 7,tabla 6.2). Estas distanias junto on sus errores han sido obtenidos de la base dedatos WEBDA (http://www.univie.a.at/webda/).Los tipos espetrales (olumna 8) son los indiados en los diferentes artíulos indi-viduales en donde diha estrella ha sido estudiada y refereniados 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 prinipio, de los artíulos individuales donde se hayaestudiado el ontenido pulsaional de diha estrella (refereniados en la misma tabla).En los asos en donde esta informaión no está disponible, las fuentes fundamen-tales han sido el atálogo de Rodríguez et al. (2000) y Hauk & 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 enontraba disponible en los atálogosonsultados los valores orrespondientes a las bandas UBV de Johnson, por lo que,a diferenia del aso de las estrellas de ampo, no se ha inluido en la tabla 6.2 laolumna orrespondiente a los valores V-Rc. En uanto a las estrellas estudiadas eneste mismo trabajo de investigaión, los valores de la fotometría Strömgren-Crawfordorresponden a los obtenidos en nuestro trabajo.Los valores de vsini (olumna 16, tabla 6.1; olumna 15, tabla 6.2) proeden delos artíulos individuales refereniados en las tablas. Se han inluido los errores enla determinaión de vsini siempre que estos se enontrasen disponibles. En algunosasos estos valores apareían sin sus orrespondientes barras de errores o simplementede manera aproximada, por lo que se han inluido tal y omo apareen 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 investigaión.Las olumnas 17 a 20 (tabla 6.1) y 16 a 19 (tabla 6.2) indian, respetivamente, eltipo de pulsaión de ada estrella, el número de freuenias enontradas, el valor de lafreuenia prinipal, y la variaión visual pio a pio de diha freuenia prinipal enla urva de luz. La pulsaión de algunas de estas estrellas no ha sido aún ompleta-mente on�rmada por lo que son tratadas úniamente omo sospehosas, y maradason una S en la olumna orrespondiente al número de freuenias enontradas.Las olumnas 21 (tabla 6.1) y 20 (tabla 6.2), indian si la estrella en uestiónse trata de una estrella tipo Herbig Ae/Be o una estrella perteneiente a un úmulojóven (MC, miembro de úmulo). En algunos asos, la pertenenia de iertas estrellasa úmulos jóvenes no está del todo lara, indiándose en esta olumna mediante un158



6.1 El Catálogosigno de interrogaión. Finalmente, las dos últimas olumnas inluyen las notas, si lashubiera, y las referenias. Estas últimas, por laridad, se han subdividido indiando,on letras mayúsulas las referenias que ontienen el desubrimiento de la variabili-dad, on letras minúsulas las referenias generales y pulsaionales de ada estrella y,on un número, las referenias que inluyen la fotometría UBVRc o uvbyβ y el valorde vsini.El número total de objetos PMS atalogados hasta la feha es de 61, de los que27 son estrellas de ampo y 34 estrellas perteneientes a úmulos abiertos. De entrelas estrellas PMS de ampo, 23 presentan pulsaiones tipo δ Suti (3 de ellas aúnpor on�rmar: UX Ori, CQ Tau y BF Ori), 1 una pulsaión híbrida γ Doradus-δSuti (CoRoT 102699796) y 3 una posible pulsaión β Cephei (HD 50083, HD 174571y V1685 Cyg, ver Capítulo 2 de esta tesis). En uanto a las estrellas situadas enúmulos abiertos, 22 presentan pulsaiones δ Suti (3 de ellas por on�rmar: NGC6383 54, NGC 6530 28 e IC 4996 1085) y 12 pulsaiones tipo SPB (Slowly pulsating B).Las estrellas de ampo UX Ori, CQ Tau y BF Ori, omo ya se ha omentado,presentan pulsaiones δ Suti aún por on�rmar. UX Ori y CQ Tau apareen en elatálogo realizado por Zwintz (2008) basándose en una serie de omuniaiones pri-vadas (ver Notas b y e de tabla 6.1). Hasta la feha, dihas pulsaiones no han sidoon�rmadas. La pulsaión δ Suti de BF Ori fue detetada por primera vez por Ber-nabei et al. (2004) on una variaión de 4.7 /d. En este trabajo de tesis, detetamosque esta misma estrella pulsa on una freuenia de 5.62 /d, siendo un alias de 1/d de la anterior (ver Capítulo 2, seion 2.5.i). Aún así, la omparaión realizadapor nosotros entre las amplitudes de las diferentes bandas uvby de Strömgren, no es-tableían en prinipio ningún tipo de relaión entre las mismas que indiase que estapulsaión se deba a una pulsaión δ Suti. Queda así por on�rmar que esta variaiónse trate realmente de una pulsaión δ Suti en BF Ori.Un aso espeial dentro de este grupo de estrellas PMS de ampo es CoRoT102699796. Ripepi et al. (2011) en base a las observaiones realizadas por el satéliteespaial CoRoT detetaron la presenia de ino freuenias de osilaión indepen-dientes en el rango 3.6-5 /d en esta estrella. Estas freuenias de osilaión fueroninterpretadas, en base a la teoría de pulsaión no radial y modelos de evoluión este-lar, omo orrespondientes a modos g de bajo o moderado orden radial. Teniendo enuenta que la posiión en el diagrama HR de CoRoT 102699796 (alulada por estosmismos autores) se enuentra en el lugar donde las bandas de inestabilidad de laspulsantes δ Suti y γ Doradus se intersetan, esta estrella se presenta posiblementeomo la primera estrella pulsante PMS γ Dor-δ St híbrida onoida hasta la feha.Las pulsaiones β Cephei de HD 500083, HD 174571 y V1685 Cyg enontradas eneste trabajo de investigaión deben de ser on�rmadas aún, omo ya se indió en elCapítulo 2 de esta tesis. Es más, teniendo en uenta que úniamente ha sido posiblesituar HD 174571 en el diagrama HR mediante fotometría Strömgren-Crawford (verCapítulo 3, seion 3.6), y esta se enuentra muy próxima a la Seuenia Prinipal,sería onveniente determinar sus parámetros físios fundamentales mediante espe-trosopía para on�rmar su naturaleza PMS. En el aso de que tanto las pulsaionesomo la naturaleza PMS de estas estrellas fuesen on�rmadas, estas estrellas seríanlas primeras de su lase detetadas hasta el momento.159



6. CATÁLOGO ACTUALIZADO DE ESTRELLAS PULSANTES PMSEn uanto a las estrellas PMS situadas en úmulos abiertos, las pulsaiones de-tetadas son en su mayoría de tipo δ Suti o, en algunos asos, de tipo SPB. Hastael momento no se ha detetado ningún otro tipo de pulsaión (γ Doradus, β Cephei)en estas estrellas. En algunos asos, la pertenenia al úmulo en el que se enuen-tran situadas está aún por on�rmar (ver olumna (20) de tabla 6.2). De la mismamanera, las pulsaiones de las estrellas NGC 6383 54, NGC 6530 28 e IC 4996 1085quedan aún por on�rmar, apareiendo úniamente omo sospehosas (ver olumna(17), tabla 6.2).Hay que deir 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 freuenias prinipales demasiado pequeñas (≤0.2 /d) para una pulsaión de este tipo (situadas típiamente entre 0.2 - 2 /d). Porotra parte, NGC 2264 158 también lasi�ada omo pulsante SPB por los mismosautores, presenta una freuenia (νprin= 6.5 /d) demasiado grande para este tipode pulsaión. Teniendo esto en uenta, la lasi�aión de estas estrellas omo pul-santes SPB debe tratarse on autela, siendo neesario realizar una revisión de estalasi�aión on la intenión de desartar otras posibles ausas que originen estasvariaiones.Como se ha indiado anteriormente, las paralajes de las estellas PMS de amposon las orrespondientes a las obtenidas por HIPPARCOS. Úniamente en el aso de5 de ellas (V350 Ori, CoRoT 102699796, VV Ser, PX Vul y V375 La) estos valoresno han sido enontrados en la literatura. Como puede apreiarse (ver olumna 7 detabla 6.1), los errores de las paralajes son muy grandes, on unos errores relativosen su mayoría por enima del 20%. Este heho, omo veremos más adelante (seión6.3.a), tiene un efeto muy importante en los errores en la determinaión de las mag-nitudes absolutas de estas estrellas mediante el uso de las distanias. En el aso de lasestrellas situadas en úmulos abiertos, todas ellas disponen de medidas de la distania,al onsiderar en todos los asos la distania del úmulo al que se enuentran asoiadas.En uanto a los valores de vsini, estos proeden en todos los asos de los artíu-los individuales donde este valor ha sido medido para diha estrella, generalmentemediante su determinaión on espetrosopía. En el aso de las estrellas PMS deampo, úniamente 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 publiado 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 UBVRcexeptuando V350 Ori. β Pi uenta solamente on fotometría BVRc y CoRoT102699796 úniamente on fotometría en las bandas BV. Del mismo modo, asi to-das ellas uentan on fotometría Strömgren-Crawford a exepión de PDS 2, CoRoT102699796, V1026 So y V375 La. En uanto a las estrellas situadas en úmulos, lamayoría dispone de fotometría en las bandas UBV, on la exepión 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 exepión de 11 de ellasque sí uentan on estos valores y 3 que uentan úniamente on fotometría en lasbandas uvby de Strömgren.
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6.CATÁLOGOACTUALIZADODEESTRELLASPULSANTESPMS

Tabla 6.1: Catálogo atualizado 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 Pulsaión Num. νprin. ∆V Tipo Notas Ref.J(2000) J(2000) (mag) (msa) Espetral (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 Suti 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 Suti 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 Suti 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 Suti? 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 Suti 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 Suti 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 Suti 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 Suti 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 Suti 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 Suti 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 Suti 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 Suti 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 Suti? 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 Suti? 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 Suti 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 Suti 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 Suti/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 Suti 2,3? 33.3 22 HAe ... E,i,v,6,30,34V1026 So 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 Suti 12 22.0 5 HAe ... I,v,w,34V856 So 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 Suti 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 Suti 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 Suti 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 Suti 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 Suti 1,2? 5.2 ... HAe ... B,a,v,12
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6.1ElCatálogo

Tabla 6.2: Catálogo atualizado de estrellas pulsantes PMS en úmulos jóvenesNombre1 Nombre2 HD α δ V Distania Tipo U-B B-V b-y m1 c1 β vsini Pulsaión Num. νprin. ∆V Tipo Notas Ref.J(2000) J(2000) (mag) (p) Espetral (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 Suti 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 Suti 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 Suti 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 Suti 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 Suti 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 Suti 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 Suti 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 So 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 Suti 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 Suti 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 Suti? 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 Suti 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 Suti? 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 Suti 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 Suti 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 Suti 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 Suti 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 Suti 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 Suti 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 Suti 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 Suti 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 Suti 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 Suti? S ... ... MC ... R,u,v,5
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6. CATÁLOGO ACTUALIZADO DE ESTRELLAS PULSANTES PMS
• Referenias aera del desubrimiento 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: Maroni 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 investigaión.
• Referenias generales y pulsaionales:a: Bernabei et al. (2004)b: Bernabei et al. (2009): Casey et al. 2012 (en preparaión)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: Maroni et al. (2000)l: Maroni 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 investigaión. 164



6.1 El Catálogo
• Referenias 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: Duati (2002)8: Gruber et al. (2012)9: Handler (2011)10: Hauk & Mermilliod (1998)11: Herbig & Bell (1988)12: Herbst & Shevhenko (1999)13: Hillenbrand et al. (1992)14: Kallinger et al. (2008)15: Kharhenko (2001)16: Kislyuk et al. (2000)17: Massey et al. (1995)18: Mayne et al. (2007)19: Mermilliod (1994)20: Miroshnihenko et al. (2001)21: Miroshnihenko 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 investigaión.
• Notas:a: En este aso la freuenia presentada en la olumna νprin. no orresponde a laprinipal, sino a f4. Se india esta freuenia puesto que es la orrespondiente a lapulsaión δ Suti ya que las otras freuenias detetadas 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 pulsaión omo una omuniaión privada de M.Maroniy V.Ripepi. 165



6. CATÁLOGO ACTUALIZADO DE ESTRELLAS PULSANTES PMS: Ver el Capítulo 2 de esta tesis aera del análisis pulsaional de estas estrellas.d: La probabilidad de que HD261230 perteneza al úmulo NGC 2264 es relativa-mente baja atendiendo a las medidas realizadas de sus movimientos propios (Zwintzet al., 2009a).e: La pulsaión de esta estrella la re�ere Zwintz (2008) en base a una omuni-aión privada de P.J. Amado.
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6.2 Contenido del atálogo
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Figura 6.1: Distribuión de las pulsantes PMS tipo δ Suti en el atálogo (N) en funióndel tipo espetral.6.2 Contenido del atálogoEn esta seión realizaremos un estudio aera del ontenido del atálogo restringién-dolo úniamente a las estrellas PMS δ Suti del mismo. Esto es así ya que la in-troduión en diho estudio de las estrellas SPB y β Cephei inluidas en el atálogodaría lugar a sesgos en la interpretaión de los resultados. Por otra parte, uno delos objetivos fundamentales de este trabajo de investigaión onsite en determinar laspropiedades de las estrellas PMS pulsantes δ Suti y estableer observaionalmentelos límites de la banda de inestabilidad donde estas pulsaiones tienen lugar.Las �guras 6.1 a 6.7 muestran los resultados del ontenido de este atálogo parael aso de las estrellas PMS δ Suti.En la �gura 6.1 se observa la distribuión en funión del tipo espetral. Comopuede observarse, la mayoría se agrupan en torno a los tipos espetrales A0 a A8(76% de las estrellas de la muestra), on un pio en A4-A6. A pesar de solo ontaron 38 estrellas en la muestra on tipos espetrales atalogados en la literatura, estadistribuión es inversa a la obtenida por Rodríguez et al. (2000) (R00 en adelante)en su atálogo de estrellas δ Suti evoluionadas. En la Fig.1 de R00 se observaomo la mayoría de las estrellas se agrupan en torno a las lases A6 a F2, on unpio en F0-F1. Es más, la tendenia de la distribuión es laramente asendente amedida que nos desplazamos desde la lase A0 a la lase F2. Por el ontrario, enel aso de las estrellas PMS δ Suti, estas pareen agruparse en torno a las lasesmás tempranas disminuyendo progresivamente a medida que nos desplazamos haialas lases más tardías. A la vista de este resultado paree que las estrellas PMS
δ Suti pueblan en mayor medida la región más erana al borde azul de la bandade inestabilidad, al ontrario que sus ontrapartidas más evoluionadas que pareenpoblar 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 Suti se enuentramuho más poblada (29 objetos) que la mitad roja (solo 13 objetos). Ya sea unefeto de seleión debido al pequeño número de estrellas de nuestra distribuión (38estrellas frente a los 345 objetos atalogados en la Fig.1 de R00) o que realmente sedeba a alguna razón astrofísia es algo de lo que úniamente por el momento podemosespeular, pero podría signi�ar una preferenia por este tipo de objetos a pulsar enmodos de pulsaión altos según las prediiones de los modelos teórios. Habría queon�rmar que los periodos de pulsaión observados en ada uno de estos objetos sonefetivamente pequeños, omo paree ser el aso (ver �gura 6.5).
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Figura 6.2: Distribuión de las pulsantes PMS δ Suti en el atálogo (N) en funión dela veloidad de rotaión (vsini).En la �gura 6.2 se observa la distribuión en funión de la veloidad de rotaión.Es evidente que nuestra muestra es demasiado pequeña para obtener onlusiones ge-nerales aera de esta distribuión, pero paree que las estrellas PMS δ Suti puedenpresentar ualquier valor de vsini, aunque on preferenia haia los valores situadosen el rango 60-140 km/s (on <vsini> = 100 ± 24 km/s), muy pareido al valor
<vsini> = 109 ± 58 km/s obtenido en R00 para el aso de las estrellas δ Sutien la Seuenia Prinipal. Por otra parte, el pio a veloidades de rotaión bajas(vsini ≤ 40 km/s) que domina la distribuión en las δ Suti de Seuenia Prini-pal, desaparee, probablemente debido a que no ontamos on PMS δ Suti de granamplitud en nuestra muestra (omo se explia en R00 respeto a la limitaión delas amplitudes de pulsaión a medida que aumenta la veloidad de rotaión). Deheho, si observamos la �gura 6.3, paree observarse también una ierta tendenia adisminuir las amplitudes de pulsaión a medida que aumenta la veloidad de rotaión.La �gura 6.4 muestra la distribuión de nuestra muestra de objetos pulsantes PMS
δ Suti en funión de las amplitudes medias de variaión de luminosidad (∆V). Comose observa, la mayoría de estas estrellas presentan pequeñas amplitudes en sus osila-iones on un pio situado en ∆V= 5-10 mmag. De heho, el 75% de las estrellaspresentan amplitudes por debajo de 20 mmag. Es más, el número de variables ono-idas aumenta exponenialmente al disminuir la amplitud de las osilaiones. Esto168



6.2 Contenido del atálogo
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Figura 6.3: Amplitud visual media (∆V ) frente a la veloidad de rotaión (vsini) paralas pulsantes PMS δ Suti.
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Figura 6.4: Distribuión de las PMS δ Suti en el atálogo (N) en funión de la amplitudvisual media (∆V ).
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6. CATÁLOGO ACTUALIZADO DE ESTRELLAS PULSANTES PMSpuede ser expliado omo un efeto de seleión en el sentido de que, en realidad, exis-ten muhas pulsantes on amplitudes muy pequeñas y a medida que se va mejorandola preisión en la toma de medidas, y disminuyendo por tanto el umbral de deteiónde las pulsaiones, se van desubriendo progresivamente un mayor número de pul-santes on osilaiones de muy pequeña amplitud. Este heho está siendo on�rmadoen los últimos años por los resultados obtenidos por las misiones espaiales en urso(MOST, CoRoT, KEPLER). Esto expliaría también el heho de que solamente seenuentren atalogados 4 objetos on ∆V < 5 mmag (ver �gura 6.4). Mejorando lapreisión en las observaiones, muy probablemente se enontrarían muhos más obje-tos on amplitudes situadas en este rango de variaiones de muy pequeña amplitud.
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Figura 6.5: Distribuión de las pulsantes PMS tipo δ Suti en el atálogo (N) en funiónde los periodos (P).La �gura 6.5 muestra la distribuión de objetos en funión de los periodos. Seobserva laramente que la mayoría de las estrellas PMS δ Suti detetadas presentanortos periodos de pulsaión (el 45% de ellas tienen periodos por debajo de 0.05 díasy el 68% periodos menores que 0.10 días) dereiendo el número de variables a me-dida que el periodo aumenta. Esto india que las pulsantes PMS δ Suti tienden apresentar periodos de pulsaión muy ortos o, lo que es lo mismo, modos de pulsaiónexitados de orden radial alto. Esto está en muy buen auerdo on el heho obser-vado en las �guras 6.1 y 6.9 en donde estos objetos pareen poblar preferentementela parte azul de la región de inestabilidad tipo δ Suti que la parte roja de la misma.No obstante, la preferenia de estos objetos por los periodos muy ortos (�gura 6.5)junto on las pequeñas amplitudes de osilaión (�gura 6.6) también debe tener unaomponente importante de efeto de seleión ya que a bajas amplitudes de osilaiónes más fáil detetar osilaiones de orto periodo que de largo periodo. Sin embargo,on el desarrollo y lanzamiento de misiones espaiales en los últimos años, es muyprobable que sea posible omenzar a detetar un número mayor de estrellas PMS δSuti on periodos largos y amplitudes pequeñas eliminando progresivamente la por-ión de sesgo observaional que pueda haber en la distribuión 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 Suti.
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Figura 6.7: Periodo medio (P) frente al tipo espetral para las pulsantes PMS δ Suti.
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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 pio que aparee en la �gura entorno a 0.05 y 0.10 días on una amplitud media de28 mmag, en omparaión on las ∼13 mmag que se observan en el resto de periodos,proede partiularmente de que las estrellas on amplitudes grandes en su freueniaprinipal de pulsaión (V351 Ori, V1247 Ori, V486 So, NGC 6383 55 y NGC 653053) pulsan dentro de este rango de periodiidad aumentando el valor de la amplitudmedia. No se ha enontrado ninguna razón partiular a este heho, por lo que lomás probable es que se deba simplemente a una desviaión puntual debido al esasonúmero de estrellas de la muestra.Finalmente, la �gura 6.7 muestra la distribuión del periodo medio en funión deltipo espetral. Al igual que en R00, se observa un aumento del periodo a medidaque los tipos espetrales son más tardíos. Esto puede ser expliado omo un efetoevolutivo-pulsaional en el sentido de que las pulsantes PMS δ Suti alientes tiendena pulsar en modos de orden radial alto (es deir, periodos más ortos) mientras quelas variables más frías tienden a pulsar en modos de orden radial bajo (periodos máslargos) omo predien los modelos de pulsaión.6.3 Posiión de las estrellas PMS δ Suti en el diagramaHREn esta seión se va a proeder a situar en el diagrama HR, todas las estrellas pul-santes PMS δ Suti desubiertas hasta la feha (Junio/2012) a partir de los datosfotométrios y de paralaje-distania obtenidos y reopilados en la seión 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 distanias medias aluladas a los úmulos estelares(estrellas en úmulos).6.3.a Desenrojeimiento de los índies fotométrios y álulo de lamagnitud absoluta de las estrellas PMS δ Suti de ampoComo ya se ha omentado en los apítulos anteriores, la presenia de material ir-unestelar (polvo, gas..) alrededor de las estrellas PMS Herbig Ae/Be, produe unaserie de inertidumbres a la hora de situar fotométriamente estos objetos en el dia-grama HR. Esto se debe fundamentalmente a que la presenia de este material puededar lugar a unos valores anómalos en los índies fotométrios de estas estrellas, enrelaión a los índies fotométrios de las estrellas on las que se realizaron las orres-pondientes alibraiones (estrellas eranas de la Seuenia Prinipal y on auseniade material irunestelar en sus alrededores).Con el objetivo de identi�ar en la medida de lo posible el origen de estas in-ertidumbres y tratar de aotar su in�uenia en la posiión de estas estrellas en eldiagrama HR, se ha alulado esta de dos maneras distintas. Por una parte, se hanobtenido los índies de olor desenrojeidos (B-V )0 de Johnson y las magnitudes ab-solutas a partir de los paralajes (Mv(π)). Por otra parte, se han obtenido los índiesde olor desenrojeidos (b-y)0 de Strömgren junto on las magnitudes absolutas alu-ladas a partir de las propias alibraiones (Mv(fot)). En este último aso, los índiesdesenrojeidos (b-y)0, m0, 0 y la magnitud absoluta fotométria Mv(fot) han sido172



6.3 Posiión de las estrellas PMS δ Suti en el diagrama HRalulados de la misma forma que se expone en el Capítulo 3.Para obtener el índie de olor desenrojeido (B-V )0 y alular la magnitud abso-luta a través de la medida de la distania es muy importante disponer de una buenaestimaión de la extinión haia estas estrellas. Es un heho, ya demostrado por di-ferentes autores (Gorti & Bhatt, 1993; Strom et al., 1989; Herbst et al., 1982), queel valor de la razón de extinión total omparada on la extinión seletiva 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, proporiona un mejor auerdo entre los valores de la extinión Av obtenidosa partir de los diferentes olores que el valor medio del enrojeimiento interestelar Rv= 3.1. Este alto valor de Rv sugiere laramente que el tamaño medio del grano depolvo del material irunestelar que rodea las estrellas PMS de masa intermedia esmayor que el tamaño típio del grano de polvo existente en el medio interestelar.Teniendo esto en uenta, para ada una de las estrellas PMS δ Suti de ampo,obtuvimos sus índies de olor B-V y V-R de la literatura. A partir de estos olores,se obtuvieron sus respetivos exesos de olor E(B-V ) y E(V-R) utilizando los oloresíntrinseos de ada tipo espetral dados por Kenyon & Hartmann (1995). El valorde Rv de ada estrella fue alulado a partir de la razón existente entre ambos ex-esos de olor E(B-V ) y E(V-R) a partir de la relaión dada por Cardelli et al. (1989) :
E(V −R)

E(B − V )
=

0.1314Rv + 0.3660

1.0495 − 0.0018Rv
(6.1)Asumiendo una inertidumbre de dos sublases en la determinaión del tipo espetralde estas estrellas los errores en E(B-V ) y E(V-R) son de 0.m06 y 0.m05, respetiva-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 extinión Av fue alulada para todas las estrellas de ampo uti-lizando la relaión de Cardelli et al. (1989):

Av =
E(B − V )

(−0.0018 + 1.0495
Rv

)
(6.2)Una vez alulada la extinión Av, alulamos las magnitudes absolutas Mv(π) apartir de las paralajes obtenidas por HIPPARCOS mediante la relaión:

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 aro.Por desgraia, las paralajes obtenidas por HIPPARCOS para estas estrellas pre-sentan unos errores muy grandes. Teniendo en uenta que, los errores en la determi-naión 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 álulo de las magni-tudes absolutas a aquellas estrellas uya inertidumbre 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 desenrojeidos (B-V )0fueron transformados a sus orrespondientes olores desenrojeidos (b-y)0 mediantelas transformaiones dadas por Caldwell et al. (1993).En la tabla 6.3 se muestran los resultados obtenidos para las estrellas PMS deampo. Las olumnas (1),(2) y (3) orresponden a las diferentes identi�aionesdadas a ada una de las estrellas de la misma manera desrita 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 aro, su error relativo sπ y el tipoespetral de la estrella enontrado en la literatura. Las olumnas (8) a (16) mues-tran, respetivamente, los distintos valores de los índies de olor (B-V ) y (V-R), losrespetivos valores alulados de desenrojeimiento E(B-V ) y E(V-R), el valor delíndie de olor desenrojeido (B-V )0 y su orrespondiente transformaión a (b-y)0, elvalor de la extinión seletiva Rv, el valor de la extinión total Av y la magnitud abso-luta alulada a partir de la paralaje. Por último, las olumnas (17) a (23) muestranlos índies fotométrios desenrojeidos de Strömgren junto on la magnitud absolutaobtenida a partir de ellos.6.3.b Desenrojeimiento de los índies fotométrios y álulo de lamagnitud absoluta de las estrellas PMS δ Suti en úmulosabiertos jóvenesEn el aso de las estrellas PMS δ Suti en úmulos abiertos jóvenes, la falta de valoresfotométrios en la banda R tanto en la literatura omo en los atálogos disponibles,imposibilitó la obtenión de los orrespondientes índies de olor (V-R) y, por tanto,alular a partir de estos los valores partiulares de Rv para ada una de las estrellas.De esta forma, se optó por alular los valores de la extinión 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 permiteestableer dos otas: a) una inferior (Rv = 3.1), en donde suponemos que estas estre-llas no poseen material irunestelar 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 irunestelar(posiblemente en forma de diso) en donde el tamaño medio del grano de polvo hareido on respeto al tamaño típio del grano en el medio interestelar.Los valores de E(B-V ), (B-V )0 y su transformaión al índie de olor (b-y)0 seobtuvieron de la misma forma que la desrita en la seión anterior. En los asosen los que no se disponía del tipo espetral de la estrella, el enrojeimiento E(B-V )adoptado es el orrespondiente al valor medio del enrojeimiento del úmulo en el quese enuentra, tomado de la base de datos WEBDA.174



6.3 Posiión de las estrellas PMS δ Suti en el diagrama HR
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Figura 6.8: Comparaión entre los índies desenrojeidos (b-y)∗
0
y (b-y)0 obtenidos(panel izquierdo) y los dos tipos de enrojeimiento E(b-y)∗ y E(b-y) apliados (paneldereho). La línea sólida muestra una desviaión media sistemátia de 0.m06 que seobserva en ambos asos.Las magnitudes absolutas fueron aluladas para ada valor de la extinión totalAv a partir de las distanias a ada úmulo publiadas en la literatura mediante larelaión:

Mv(d) = V + 5− 5 log d−Av (6.4)siendo d la distania a ada úmulo medida en parses.Por último, los índies desenrojeidos (b-y)0, m0, 0 y la magnitud absoluta fo-tométria Mv(fot) han sido alulados, al igual que en el aso de las estrellas PMS δSuti 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 enúmulos abiertos. El signi�ado de las olumnas es similar al de la tabla 6.3. Lasolumnas (13) y (14) listan los valores de las magnitudes absolutas determinadasusando el valor de la distania para los dos valores de Rv= 3.1 y Rv= 5.0, respeti-vamente.6.3. Comparaión entre los índies de olor desenrojeidos (b-y)∗0y (b-y)0En la �gura 6.8 se enuentran representados los índies de olor desenrojeidos (b-y)∗0frente a (b-y)0 (panel izquierdo) y los enrojeimientos alulados por ambos métodosE(b-y)∗ y E(b-y) (panel dereho). Para el álulo del enrojeimiento E(b-y)∗, se hautilizado la transformaión 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 apreiarse, en general, los índies (b-y)∗0 poseen unos valores menores,es deir más azules, que los orrespondientes valores (b-y)0 obtenidos mediante la fo-tometría Strömgren. De heho, paree haber una desviaión sistemátia media de
∼0.m06 entre los índies de olor obtenidos mediante un método u otro. Por otraparte, si nos �jamos en los enrojeimientos alulados (panel dereho), 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 desviaión sistemátiamedia de ∼0.m06, omo era de esperar.Podemos a�rmar por tanto, que la desviaión sistemátia observada en los índiesfotométrios alulados por los diferentes métodos se debe a una diferenia de apro-ximadamente ∼0.m06 en el valor del enrojeimiento, 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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6.3PosiióndelasestrellasPMS
δSutieneldiagramaHR

Tabla 6.3: Estrellas PMS δ Suti de ampo: DesenrojeimientoNombre1 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 δ1 Mv(fot.)(mag) (msa) Espetral (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 So 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 So 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 Suti en úmulos jóvenes: DesenrojeimientoNombre1 Nombre2 HD V Distania 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 δ1 Mv(fot.)(mag) (p) Espetral (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 So 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 Posiión de las estrellas PMS δ Suti en el diagrama HR

Figura 6.9: Diagrama HR (olor-magnitud) de las estrellas PMS δ Suti. Círulos: Es-trellas de ampo; Estrellas: Estrellas situadas en úmulos jóvenes; Líneas sólidas: Límitesobservaionales de la región de inestabilidad de las pulsantes tipo δ Suti (Rodríguez &Breger, 2001); Líneas a trazos: Límites observaionales 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 loalizaión en el diagrama HR (olor-magnitud) delas estrellas PMS δ Suti onoidas y atalogadas en las tablas 6.3 y 6.4. Tambiénse muestran los límites observaionales de la región de inestabilidad de las δ Suti(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 Suti onoidas. Las estrellas de ampo PDS 2, V1026 So, CoRoT 102699796 yV375 La no se han situado en este diagrama al no haber sido posible alular susorrespondientes 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 fotométrias, b) no ha sido posible alular sus magnitudesabsolutas mediante las paralajes al ser muy grandes los errores relativos en su deter-minaión (sπ > 0.20 en el aso de PDS 2 y V1026 So) o no estar estas publiadas enla literatura (CoRoT 102699796 y V375 La).
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6. CATÁLOGO ACTUALIZADO DE ESTRELLAS PULSANTES PMS6.3.e Posiión en el diagrama HR de las estrellas pulsantes PMS δSuti de ampoLa posiión de las estrellas PMS δ Suti de ampo están basadas fundamentalmenteen los índies de olor desenrojeidos (b-y)0 obtenidos mediante fotometría Strömgreny las magnitudes absolutas derivadas de las alibraiones (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 So),en los que la inertidumbre relativa en su paralaje es sπ ≤ 0.20. Los errores típiosobtenidos en la determinaión 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 índies m0= 0.m250, δm1= -0.m047 y m0= 0.m292,
δm1= -0.m097, respetivamente. Esto las lasi�a omo estrellas tipo Am. Rodriguezet al. (1994) y Rodríguez & Breger (2001) muestran que las magnitudes absolutasaluladas mediante las alibraiones fotométrias presentan serios errores sistemáti-os para este tipo de estrellas A metálias. En todos los asos, la fotometría subes-timaba la luminosidad de estas estrellas respeto a la alulada mediante las distaniasobtenidas por HIPPARCOS (on un error estimado entre 0.m4 y 3.m0), onluyendoque las magnitudes absolutas obtenidas mediante las alibraiones fotométrias delsistema uvbyβ no pueden ser apliables a este tipo de estrellas metálias. Sin embargo,apliando la orreión 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 orreión de lasmagnitudes absolutas de ∆Mv(fot)= -0.m4 y ∆Mv(fot)= -0.m9 para V350 Ori y CQTau, respetivamente. 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 SoEn uanto a las uatro estrellas de las que disponemos las magnitudes absolutasaluladas mediante la paralaje y las alibraiones fotométrias, vamos a disutirbrevemente los resultados obtenidos. En estos asos los errores ∆(b-y)∗0, ∆Rv, ∆Av y
∆Mv(π) se han obtenido mediante propagaión de errores, suponiendo una indeter-minaión en el tipo espetral de estas estrellas de dos sublases, orrespondientes aunos errores en el desenrojeimiento de ∆E(B-V )=0.m06 y ∆E(V-R)=0.m05.CQ Tau : Los índies 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, apliando la orreión de 0.m06 expuesta en la seión 6.3. entre los valores(b-y)∗0 y (b-y)0, estos son prátiamente idéntios. Sin embargo, no suede lo mismoon los valores obtenidos para las magnitudes absolutas. Los valores de la extiniónpara CQ Tau son Rv= 4.75±1.45 y Av=1.m87±0.64. Este error relativo de ∼35% enla extinión, junto on un valor en la inertidumbre de su paralaje sπ= 0.20 (justo180



6.3 Posiión de las estrellas PMS δ Suti en el diagrama HRen el límite estableido para rehazar esta medida), dan lugar a un error estimadoen el valor de la magnitud absoluta de ∆Mv(π)= ±0.m77. La magnitud absolutaalulada 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 subseión anterior, tras haber apliado laorreión propuesta por Guthrie (1987): (b-y)0= 0.m185±0.01, Mv(fot)= 1.m92±0.3.
β Pi: Los valores del desenrojeimiento son E(B-V )= 0.m03 y E(V-R)= 0.m00,ambos menores que sus errores asoiados (∆E(B-V )= 0.m06 y ∆E(V-R)= 0.m05).Por tanto, omo ya se omentó anteriormente en la seión 6.3.a, el valor adoptadopara Rv es de 5.0. Asumiendo este valor de Rv, los valores de la extinión 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 úniamente de lainertidumbre en la medida de la paralaje. En uanto al índie de olor derivado delas transformaiones de Caldwell et al. (1993), se obtiene que (b-y)∗0 = 0.m075±0.041.Por otra parte, el índie de olor y la magnitud absoluta alulada 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 eleión 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 exeso de emisión IR, una gran extinión UV,emisión en muhas de sus líneas de absorión y per�les de tipo P Cygni en sus líneasde Balmer. Además, DX Cha posee una ompañera erana de tipo espetral K3 enuna órbita exéntria on un periodo de 19.9 días, formando así un sistema binarioespetrosópio. Todos estos fatores haen que la determinaión de los parámetrosfísios fundamentales de esta estrella y, por tanto, su loalizaión en el diagrama HRsea muy difíil (Hu et al., 1989, 1991; Brown et al., 1997; Donati et al., 1997; van denAnker 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 reopiladosde la literatura obtenemos los siguientes valores de la extinión Rv= 8.58±8.58 yAv= 0.m75±0.91 y una magnitud absoluta de Mv(π)= 0.m52±0.92. Autores omovan den Anker et al. (1998) ya apuntaron la posibilidad de que en iertos asos, lasestrellas Herbig Ae/Be presentasen leyes de extinión anómalas debido a la existeniade material irunestelar. De esta forma, estos mismos autores utilizaron el métododesarrollado por van den Anker et al. (1997), que inluía una serie de orreionespara tener en uenta este efeto, 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 índie de olor desenrojeido obtenemos un valor (B-V )0=0.m12 orrespondiente a un tipo espetral A4 (Hu et al., 1991; van den Anker et al.,1998) según las alibraiones 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 enrojeimiento obtenido es E(b-y)= -0.m049, lasi�ándolaomo una estrella A peuliar. Debido a este valor anómalo del desenrojeimiento,junto on el heho de que la línea de Hβ se enuentra en emisión (Hu et al., 1989),dando lugar posiblemente a un valor también anómalo del índie 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 deirque reientemente Fumel & Böhm (2012), en un estudio detallado de los parámetrosfísios fundamentales de DX Cha mediante espetrosopía de alta resoluión, on�r-man los resultados obtenidos mediante fotometría por van den Anker et al. (1998).Tras apliar la orreión de 0.m06 expuesta en la seión 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 extinión Av= 0.m31 propuesta por van den An-ker et al. (1998).V856 So: Presenta unos valores de extinión y de errores asoiados 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 onoido, que la ley de extinión haia V856So es anómala debido a la presenia de gran antidad de material irunestelar ensus alrededores (The & Tjin A Djie, 1978; The et al., 1981; Heht et al., 1984). Theet al. (1996), basándose en los álulos de extinión de Steenman & The (1991), deter-minaron un valor de Rv > 5.8. Estos autores también investigaron la extinión sobretoda la región espetral utilizando el modelo teório de dispersión (sattering) múlti-ple desarrollado por Voshhinnikov et al. (1996). En su modelado teório asumieronque uando V856 So alanzaba su máximo brillo, la apa irunestelar se enon-traba libre de grumos (lumps) de polvo. En esta situaión, los valores obtenidosfueron de E(B-V )= 0.m12, Rv= 3.2 y Av= 0.m39. Haiendo uso de estos valores,la magnitud absoluta obtenida es de Mv(π)= -0.m10±0.40. En este aso, el erroren la determinaión de la magnitud absoluta viene dado úniamente por el errorderivado de la paralaje. En uanto al índie de olor desenrojeido obtenemos unvalor (B-V )0= 0.m19 orrespondiente a un tipo espetral A7 según las alibraionesde 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 auerdo si apliamos la orreión de 0.m06 expuestaen la seión 6.3. y los valores de Rv= 3.2 y Av= 0.m39 obtenidos por The et al.(1996).6.3.e.3 Casos espeiales: BF Ori, VV Ser y PX VulPor último, en lo referente a la situaión en el diagrama HR de las estrellas PMS δSuti 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 pulsaiones δ Suti y desplazada a laizquierda del borde azul de diha región. Esta posiión se debe fundamentalmentea un valor anómalo en el índie β. Mora et al. (2004) muestra laramente el per�lde la línea Hβ en emisión y on aráter 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 distania publiada 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 úniamente por el error derivado del valor de laextinión Av. 182



6.3 Posiión de las estrellas PMS δ Suti en el diagrama HRApliando la orreión de 0.m06 expuesta en la seión 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 Suti.VV Ser : El mismo omportamiento de la línea Hβ (variable y en emisión) esobservado en VV Ser (Chavarria-K. et al., 1988). Reordemos 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 alular su magnitud absoluta me-diante la distania publiada 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 úniamente por el error derivado del valor de la extinión Av. Apliandode nuevo la orreión de 0.m06 expuesta en la seión 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 Suti.PX Vul : Su posiión por debajo de la ZAMS, (b-y)0 = 0.m290±0.01 y Mv(fot)=4.m54±0.3, se debe a un desenrojeimiento insu�iente de los índies fotométrios(espeialmente del índie 0), debido a la existenia de un diso de areión formadopor gas y polvo alrededor de esta estrella (Eisner et al., 2005). Por este motivo yteniendo en uenta que disponemos de los parámetros físios fundamentales de PXVul obtenidos mediante espetrosopía (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 efetiva 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 alulado lamagnitud fotométria de PX Vul de la misma forma que la ya desrita en el Capítulo3, siendo esta Mv(fot)= 2.m52±0.82.6.3.f Posiión de las estrellas pulsantes PMS δ Suti situadas enúmulos abiertos jóvenesEn uanto a la posiiones en el diagrama HR de las estrellas PMS δ Suti en úmulos,estas están basadas en los índies de olor desenrojeidos (b-y)∗0 y en las magnitudesabsolutas Mv(d) derivadas de las distanias a los úmulos en las que se enuentrandihas estrellas. Esto es así, en todos aquellos asos en los que no se disponen demedidas realizadas on fotometría Strömgren-Crawford, suponiendo un valor para laextinión 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 índie m0= 0.m227 y δm1= -0.m053, lasi�ándola omo unaestrella tipo Am. Apliando del mismo modo que anteriormente para el aso de V350Ori y CQ Tau la orreión propuesta por Guthrie (1987) para este tipo de estre-llas (euaión 6.7), obtenemos una orreión 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 Correión de los índies (b-y)∗0: HD 261711, NGC 6530 38, NGC6530 53, NGC 6530 159, NGC 6823 230, NGC 6823 279 e IC 49961085Atendiendo a los índies (b-y)∗0 de HD 261711, NGC 6530 38 y NGC 6530 53, estosobjetos apareían demasiado alientes, situándose a la izquierda del borde azul de labanda de inestabilidad de las pulsaiones tipo δ Suti. Apliando la orreión de
∼0.m06 expuesta en la seión 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, respetivamente). En elaso de NGC 6530 38, esta orreión de 0.m06 no paree ser su�iente, quedandofuera de la banda de inestabilidad pero bastante erana 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 apareían omo estrellas subluminosas, por debajo de la ZAMS y muy er-anas al borde azul de la banda de inestabilidad de las pulsaiones δ Suti. Al nodisponer en la literatura de los tipos espetrales de dihas estrellas, el enrojeimientoadoptado fue el orrespondiente al enrojeimiento 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). Apliando también para estas estrellas la orreión de ∼0.m06, quedan biensituadas en dentro de la banda de inestabilidad muy próximas a la Seuenia Prini-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,respetivamente).6.3.g Parámetros físios de las estrellas PMS pulsantes tipo δ SutiEn las tablas 6.5 y 6.6 se resumen los resultados obtenidos. En ellas se muestran lasidenti�aiones más omunes dadas a estos objetos, la magnitud visual aparente, elíndie 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 efetivas y gravedades super�iales han sido aluladas tal y omo seexpone en el Capítulo 3. Para las estrellas sin fotometría Strömgren-Crawford peroon (b-y)0 y Mv alulados, se ha seguido el siguiente método. Hemos onsideradoque (b-y)0 ≃ (b-y)ZAMS. Con este valor y haiendo uso de la Tabla III de Philip &Egret (1980) obtuvimos los orrespondientes valores de MvZAMS, 0ZAMS y βZAMS.A partir de la euaión 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 Posiión de las estrellas PMS δ Suti en el diagrama HRUna vez obtenido δ1, el valor de 0 vendrá dado por 0= 0ZAMS + δ1. Con losvalores de (b-y)0 y 0 alulamos la temperatura efetiva y log g utilizando los gridsde NEMO-2004. Las temperaturas efetivas y log g así obtenidas se indian en lastablas 6.5 y 6.6 mediante asterisos.Tabla 6.5: Estrellas PMS δ Suti 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 So 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 Suti 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 So 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∗
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6.3 Posiión de las estrellas PMS δ Suti en el diagrama HR

Figura 6.10: Bandas de inestabilidad teórias asoiadas a los modos radiales p1 a p7de las pulsantes tipo δ Suti alulados por Dupret et al. (2004) a partir de modelosonvetivos dependientes del tiempo y parámetro de longitud de mezla α= 1.8. Líneasa trazos y líneas a trazos y puntos: bordes rojos y azules asoiados a ada orden radialn, respetivamente; Puntos: estrellas PMS pulsantes tipo δ Suti de ampo; Estrellas:estrellas PMS pulsantes tipo δ Suti en úmulos abiertos jóvenes.Finalmente, en la �gura 6.10 se observa la banda de inestabilidad teória asoiadaa los modos radiales p1 a p7 obtenida a partir de los modelos onvetivos dependien-tes del tiempo y parámetro de longitud de mezla α= 1.8 (orrespondiente al valoralibrado para el Sol) alulados por Dupret et al. (2004). Las etiquetas indian 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 haia temperaturas efetivas mayores. En esteaso, los puntos y las estrellas representan las PMS pulsantes tipo δ Suti de ampo yen úmulos jóvenes abiertos, respetivamente. Su posiión en el diagrama proede delos valores obtenidos en las tablas 6.5 y 6.6. Como puede apreiarse, las observaionesse enuentran en muy buen auerdo on las prediiones teórias aera de la posiiónde los límites de la banda de inestabilidad desarrolladas por Dupret et al. (2004). A lavista de los resultados, paree que las estrellas PMS pulsantes tipo δ Suti onoidastienden a pulsar preferentemente on órdenes radiales altos, lo ual es on�rmado porlos ortos periodos de pulsaión que presentan estos objetos.
187



6. CATÁLOGO ACTUALIZADO DE ESTRELLAS PULSANTES PMS
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Capı́tulo 7ConlusionesEn los últimos años se ha realizado un importante avane observaional en el estudiode las estrellas PMS pulsantes tipo δ Suti. Graias a ello se ha aumentado en granmedida el número de estrellas de este tipo onoidas y se han podido determinar susaraterístias tanto pulsaionales omo físias. Sin embargo, este ampo de la astro-sismología se enuentra aún en su fase iniial si lo omparamos on el estudio de lasestrellas pulsantes δ Suti de la Seuenia Prinipal.Por otra parte, omo se ha visto, el estudio observaional de las estrellas PMS espartiularmente ompliado. Desde este punto de vista, la búsqueda de nuevas estre-llas PMS de ampo se realiza entre las estrellas que presentan araterístias HerbigAe/Be lo que, en prinipio, nos puede indiar la juventud de la estrella al disponeraún de material irunestelar que no ha sido aretado. Sin embargo, esta es unaondiión neesaria pero no su�iente para estableer la juventud de la estrella puestoque existen otros proesos astrofísios (espeialmente en estrellas masivas) que puedendar lugar a la existenia de material irunestelar aunque la estrella se enuentre yaen su fase de Seuenia Prinipal o inluso postseuenia prinipal.Además, la existenia de este material irunestelar en forma de gas aliente ypolvo produe importantes inertidumbres en la determinaión de los parámetros físi-os de la estrella mediante fotometría. En uanto a la determinaión de los parámetrosfísios mediante espetrosopía, también enontramos diversos problemas omo sonla emisión de líneas, la variabilidad de las mismas, y el efeto de ensanhamientorotaional debido a la alta veloidad de rotaión de este tipo de estrellas, siendo estauna fuente importante de error en el ajuste del ontinuo y de mezla (blending) delíneas de absorión adyaentes.Todos estos fatores haen que las barras de error en la posiión de estas estrellasen el diagrama HR sean aún muy grandes. Aún así, podemos deir que el estu-dio fotométrio de este tipo de estrellas, se presenta omo una muy buena primeraaproximaión en la determinaión de sus parámetros físios fundamentales, permitién-donos obtener unos resultados bastante �ables aera de estos parámetros mediantela utilizaión de telesopios relativamente pequeños. De heho, los parámetros físiosobtenidos mediante fotometría se presentan omo un muy buen punto de partida pararealizar un estudio más re�nado de los mismos mediante espetros de alta resoluión.Un estudio ombinado de este tipo, on datos simultáneos de fotometría y espetros-189



7. CONCLUSIONESopía, junto on un modelado del diso irunestelar mediante la onstruión de lasorrespondientes distribuiones espetrales de energía (desde el UV a la región delas miroondas), reduirían enormemente estas inertidumbres, permitiéndonos om-parar de una manera muho más preisa las observaiones on los modelos estelaresde estrellas preseuenia prinipal existentes. Esto es partiularmente importantepuesto que, a día de hoy, los modelos estelares de estrellas PMS no se enuentran losu�ientemente desarrollados.Por otra parte, ya que es en la estrutura interna en donde una estrella PMS sediferenia de una estrella más evoluionada, mientras que sus atmósferas son idén-tias para la misma temperatura y luminosidad, es en su espetro de freuenias endonde podríamos enontrar esas diferenias. Es aquí donde la astrosismología se haepartiularmente importante en el estudio de estas estrellas, aportándonos nuevos ob-servables que no se enuentren afetados por las araterístias externas de la estrella,permitiéndonos mejorar nuestro onoimiento aera de la evoluión de las estrellasen fase preseuenia prinipal.Queda por tanto aún un largo amino por reorrer en el estudio y onoimientode este tipo de estrellas, siendo este trabajo un pequeño paso más en el mismo.A ontinuaión expondremos los resultados enontrados a lo largo de esta tesisdotoral:
• Hemos realizado una búsqueda sistemátia de pulsadores tipo δ Suti 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 observaional que hemos realizado mediante la utilizaión de teleso-pios situados en este Hemisferio. La muestra así onfeionada, fue observadaon los dos telesopios 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, ambosinlusive. En el aso de las observaiones on el telesopio T150 se utilizaronlos �ltros BVI del sistema fotométrio de Johnson-Cousins on imagen CCDdireta, mientras que en el aso de las observaiones on el telesopio T90 seutilizó el fotómetro Strömgren junto on los orrespondientes �ltros uvbyβ deStrömgren-Crawford. En total se realizaron 480 horas de observaión (283 horasen el telesopio T90 y 197 horas en el telesopio T150) oupando 136 nohes (78nohes en el telesopio T90 y 58 nohes en el telesopio T150) y reopilándose12823 puntos (4261 puntos en el telesopio T90 y 8562 en el telesopio T150).
• Hemos obtenido las urvas de luz de todas las estrellas de la muestra en las di-ferentes bandas observadas (uvby del sistema fotométrio 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 freuenias detallado deellas y estableiendo un riterio para determinar la veraidad de los pios de-tetados. Además de este riterio, hemos realizado una búsqueda individualen la literatura para ada estrella, on el objetivo de determinar la naturalezaexata de diha variabilidad y estableer si se debe a una pulsaión intrínseao a un efeto externo, omo puede ser el aso de las variaiones en luminosidadproduidas por el material irunestelar, muy omunes en este tipo de estrellasHerbig Ae/Be. De esta forma, hemos enontrado 7 nuevas estrellas pulsantes190



PMS δ Suti (6 de ampo y 1 situada en un úmulo abierto jóven) no detetadashasta la feha, aumentando el número de estrellas onoidas de este tipo de 39a 46 objetos, es deir, un aumento relativo de un 15% en el total de estrellasPMS δ Suti detetadas. 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 enontrado, a falta de on�rmaión on nuevas observaiones fotométri-as, dos nuevas estrellas de ampo on posibles pulsaiones tipo δ Suti, unaestrella on una posible variaión de largo periodo, siendo en el aso de on�r-marse esta variaión la primera pulsante SPB de ampo desubierta hasta lafeha, y tres posibles pulsantes tipo β Cephei que nuevamente, si se on�rmasu variabilidad y su naturaleza PMS, serían las primeras estrellas desubiertasde su tipo. Por último, entre las estrellas de omparaión, hemos enontradotres nuevas variables on pulsaiones δ Suti y dos estrellas on pulsaiones γDoradus no detetadas 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 índies fotométrios V, (b-y), m1, 1 y β. A partirde estos índies, hemos alulado el exeso de olor E(b-y) de ada estrella,on el �n de obtener los índies fotométrios desenrojeidos, (b-y)0, m0, 0,neesarios para realizar las alibraiones y obtener sus parámetros físios funda-mentales (Tef , log g, [Fe/H℄). Para ello, se han utilizado tres onjuntos diferentesde alibraiones (inluyendo la de más reiente publiaión, NEMO-2004), de-pendiendo del tipo espetral al que pertenee 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 observaionalesde la región de inestabilidad de las pulsaiones δ Suti. De las 7 nuevas pul-santes PMS δ Suti detetadas, 6 de ellas (PDS 004, HD 35187, V1409 Ori, HD36112, HD 261387 y V350 Ori) se enuentran situadas dentro de la banda deinestabilidad orrespondiente a este tipo de pulsaión, on�rmando así su natu-raleza omo pulsadores PMS δ Suti. Úniamente VV Ser se enuentra situadafuera de esta banda de inestabilidad observaional debido a problemas on eldesenrojeimiento de sus índies fotométrios produidos por la existenia dematerial irunestelar alrededor de la misma y el omportamiento variable y enemisión de la línea Hβ. Sin embargo, utilizando los valores de la distania yde la fotometría UBVRc de Johnson-Cousins obtenidos de la literatura juntoon la orreión de 0.m06 enontrada en este trabajo de tesis, VV Ser tam-bién queda situada dentro de la región de inestabilidad de las pulsaiones tipo

δ Suti, on�rmando así su naturaleza omo pulsador de este tipo.
• Además de determinar los parámetros físios fundamentales de las estrellas dela muestra mediante fotometría, hemos obtenido espetros de alta resoluiónon el espetrógrafo 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 medianteespetrosopía, y omparar los resultados on los obtenidos mediante el métodoanterior. Sin embargo, el esaso número de estrellas on sus parámetros físiosdeterminados mediante ambos métodos (solamente PX Vul, BH Cep y PDS 004,ya que V1080 Tau se enontraba fuera de las alibraiones fotométrias por loque fue imposible determinar sus parámetros físios mediante este método), nonos ha permitido estableer ningún tipo de onlusión aera de las posibles191



7. CONCLUSIONESorrelaiones o errores sistemátios introduidos por la utilizaión de uno u otrométodo. Queda así omo trabajo futuro, obtener datos espetrosópios de másestrellas de la muestra on la intenión de realizar esta omparaión on unnúmero mayor de objetos y determinar la existenia de posibles orrelaionesentre la determinaión de los parámetros físios de las estrellas de este tipomediante ambos métodos.
• Hemos llevado a abo, de forma onjunta y simultánea, un estudio de fotometríade alta preisión basado en datos proedentes del satélite espaial MOST y ob-servaiones fotométrias y espetrosópias desde tierra para el aso de la es-trella PMS δ Suti HD 34282. Para ello, se ha realizado un detallado análisisde freuenias de los datos reopilados 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 unaampaña oordinada de fotometría entre los años 2004 y 2007. Los resultadosde diho análisis han sido omparados on los obtenidos por el satélite MOST apartir de los datos reogidos de forma simultanea en el año 2007, enontrandoque la mayoría de las freuenias enontradas por MOST son on�rmadas porlas observaiones realizadas desde tierra. Es más, hemos enontrado que unpio signi�ativo orrespondiente a la freuenia f4=71.9680 /d ha sido dete-tado úniamente en los onjuntos de datos obtenidos desde tierra y no en elonjunto de datos del satélite debido a que este se enuentra muy era de unarmónio de su freuenia orbital (fsat= 14.199 /d). Además, hemos enon-trado mediante este estudio pulsaional de HD 34282, algunos resultados muyinteresantes aera del omportamiento pulsaional de la misma. Así, se haenontrado que varios de los modos exitados muestran variaiones de amplitudentre las ampañas de observaión realizadas los años 2004 y 2007. Partiular-mente, uno de los pios (f13= 57.0595 /d) aparee en nuestras observaionesdesde tierra de 2007, on�rmando los resultados de MOST de ese mismo año.Sin embargo, este mismo pio no aparee omo signi�ativo en nuestros datosde tierra orrespondientes al año 2004. Además, en el onjunto de freueniasdetetadas observamos patrones de onduta en uanto al espaiado de freuen-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 pulsaional deHD 34282, hemos enontrado que la estrella de omparaión C2= HD 34086pulsaba on al menos tres modos de pulsaión exitados (f1= 2.15, f2= 2.03 yf3= 1.07 /d), desubriendo así una nueva pulsante multiperiodia de tipo γDoradus no onoida hasta la feha.
• Hemos determinado los parámetros físios fundamentales de HD 34282 medianteespetrosopía de alta resoluión, utilizando los datos obtenidos en 2007 on elespetrógrafo UVES situado en uno de los uatro telesopios que forman el VLTen el Observatorio Paranal, Chile. Los resultados obtenidos se enuentran enmuy buen auerdo on los publiados anteriormente en la literatura. HD 34282aparee así omo una estrella de tipo espetral A temprano, on Tef= 8625±300K, log g= 4.4±0.2 dex y una abundania relativamente baja en metales [Fe/H℄=-0.76±0.18 dex. Esto, sitúa a HD 34282 dentro de la región de inestabilidad paralas pulsaiones tipo δ Suti, muy era de la Seuenia Prinipal y del bordeazul de esta región, on�rmando que las pulsaiones detetadas en el análisis defreuenias realizado se deben a este tipo de pulsaión.192



• Hemos onfeionado una lista atualizada de todas las estrellas pulsantes PMSonoidas hasta la feha, on el objetivo de dar una visión lo más amplia posi-ble de las araterístias observaionales de este tipo de objetos. Este atálogoatualizado, ontiene todas las estrellas PMS pulsantes onoidas y publiadasantes del iniio de este trabajo de Tesis en 2007, junto on los nuevos des-ubrimientos realizados hasta Junio de 2012, inluyendo en estos últimos, losobtenidos en este mismo trabajo de investigaión. Para ello, hemos realizadoun exhaustivo trabajo de investigaión en la literatura y en los atálogos exis-tentes, reopilando toda la informaión posible sobre fotometría (en los sistemasuvbyβ de Strömgren-Crawford y UVBRc de Johnson-Cousins), tipos espetrales,veloidades de rotaión, paralajes (distanias) y pulsaiones detetadas (tipo,freuenia y amplitud) de ada uno de estos objetos.
• A partir de los datos reopilados en este atálogo de estrellas pulsantes PMS,hemos realizado un estudio del ontenido del mismo, restringiéndolo úniamenteal aso de las estrellas pulsantes PMS δ Suti. Los resultados obtenidos on esteestudio nos ha proporionado algunos detalles interesantes aera de las ara-terístias y naturaleza de este tipo de estrellas:� Las estrellas PMS δ Suti pueblan en mayor medida la región más eranaal borde azul de la banda de inestabilidad, al ontrario que sus ontra-partidas más evoluionadas que pareen poblar más densamente el borderojo de esta misma banda. Debido al esaso número de pulsantes PMS

δ Suti desubiertas hasta la feha, no podemos disernir si este heho sedebe simplemente a un efeto de seleión o a alguna razón astrofísia sub-yaente. En este segundo aso indiarían una preferenia de pulsaión 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 veloidadde rotaión media de <vsini> ∼ 100 km/s, muy pareido al valor mediode veloidad de rotaión <vsini> ∼ 109 km/s, de las estrellas pulsantes δSuti más evoluionadas.� La mayoría de las estrellas pulsantes PMS δ Suti presentan pequeñasamplitudes en sus osilaiones, on variaiones de luminosidad (∆V) pordebajo de 0.m02. Sin embargo, este heho puede ser expliado debido aque, en realidad, existen muhas pulsantes de diferentes tipos on ampli-tudes muy pequeñas. Por tanto, a medida que se mejora la preisión en latoma de medidas, y se redue el umbral de deteión de las pulsaiones, elnúmero de pulsantes de ualquier tipo on osilaiones de baja amplituddesubiertas es ada vez mayor, omo están poniendo de mani�esto en losúltimos años, los resultados obtenidos por las misiones espaiales en urso(MOST, CoRoT, KEPLER).
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7. CONCLUSIONES� En su mayoría, las estrellas pulsantes PMS δ Suti detetadas presentanortos periodos de pulsaión (el 45% on periodos por debajo de 0.05 días yel 68% periodos menores que 0.10 días) dereiendo el número de variablesa medida que el periodo aumenta. Esto paree indiar que este tipo deobjetos tiende a pulsar en modos exitados de orden radial alto estandoen buen auerdo on lo expuesto en el primer punto. Sin embargo, hayque tener en uenta que este heho debe tener también una omponenteimportante de efeto de seleión ya que, a bajas amplitudes de osilaión(omo es el aso) es más fáil detetar osilaiones de orto periodo que delargo periodo.� Las estrellas pulsantes PMS δ Suti presentan, al igual que las estrellaspulsantes δ Suti evoluionadas, un aumento en sus periodos de pulsaióna medida que los tipos espetrales son más tardíos. Esto on�rma lo predi-ho por los modelos de pulsaión. Las estrellas on tipos espetrales mástempranos (más alientes) tienden a pulsar en modos de pulsaión de or-den radial alto, es deir, periodos más ortos. Por el ontrario, las estrellason tipos espetrales más tardíos (más frías) tienden a pulsar en modos depulsaión de orden radial bajo (periodos más largos).
• Hemos situado en el diagrama HR ((b-y)0, Mv), 42 de las 46 estrellas PMS δSuti desubiertas hasta la feha (Junio 2012) a partir de los datos fotométri-os (UBVRc de Johnson-Cousins, uvbyβ de Strömgren-Crawford) y de paralaje(distanias) obtenidos y reopilados en este atálogo. Las 4 estrellas restantes(PDS 2, V1026 So, CoRoT 102699796 y V375 La) no pudieron situarse en eldiagrama HR debido a la imposibilidad de alular sus magnitudes absolutas (yasea por la falta de los orrespondientes datos fotométrios en la literatura o a me-didas impreisas de las paralajes obtenidas por HIPPARCOS). Con el objetivode tratar de aotar las inertidumbres produidas en la posiión en el diagramaHR de estas estrellas debido a la existenia de material irunestelar alrededorde las mismas, hemos determinado esta posiión siguiendo dos proedimientosdistintos. Por una parte, se han obtenido los índies de olor desenrojeidos(B-V )0 (transformándolos a sus orrespondientes índies (b-y)∗0) junto on lasmagnitudes absolutas determinadas a partir de las paralajes (Mv(π)). Por otraparte, hemos obtenido los índies de olor desenrojeidos (b-y)0 de Strömgrenjunto on las magnitudes absolutas aluladas a partir de las alibraiones fo-tométrias (Mv(fot)). La omparaión de los resultados obtenidos on ambosmétodos nos ha permitido enontrar la existenia de una desviaión sistemátiamedia de ∼ 0.m06 entre los índies de olor obtenidos mediante un método uotro ((b-y)∗0 = (b-y)0 - 0.m06). Esta desviaión sistemátia en los valores de losíndies de olor se debe en realidad a una desviaión sistemátia de 0.m06 en elálulo del enrojeimiento 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 efetivas (Tef ) y gravedades super�iales (log g) de estas 42estrellas PMS δ Suti mediante las alibraiones fotométrias orrespondien-tes. De esta forma, hemos enontrado que 40 de ellas se enuentran dentro dela banda de inestabilidad para este tipo de pulsaión, on�rmando así su na-turaleza omo pulsadores PMS δ Suti, mientras que solamente 2 de estas, seenuentran situadas fuera de los límites de la banda de inestabilidad (NGC 653038 a la izquierda del límite azul y PX Vul a la dereha del límite rojo) aunque194



muy eranas a estos. Además, estos resultados on�rman el heho de que lasestrellas PMS δ Suti pareen poblar en mayor medida la región más eranaal borde azul de la banda de inestabilidad (29 estrellas), en omparaión on laregión situada era del borde rojo de esta misma banda (13 estrellas).
• Finalmente, hemos omparado los resultados observaionales obtenidos paraestas 42 estrellas PMS δ Suti on las prediiones teórias aera de la posiiónde los límites de la banda de inestabilidad para estrellas tipo δ Suti en SeueniaPrinipal desarrolladas por Dupret et al. (2004) a partir de modelos onvetivosdependientes del tiempo on un valor del parámetro de longitud de mezla α=1.8, orrespondiente al valor solar alibrado, enontrando un exelente auerdoentre ambos. Además, esta omparaión india que las estrellas PMS δ Sutionoidas pareen tener preferenia por pulsar en modos on orden radial altos,lo ual es on�rmado por los ortos periodos de pulsaión que suelen presentarestos objetos.
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