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PREFACIO  
 
Uno de los retos de mayor importancia en la astrofísica moderna es conocer 

cómo las estrellas y planetas se forman a partir de una nube molecular 

primigenia y cómo es su evolución en el tiempo. Debido a que las condiciones 

de origen y evolución de estos objetos no pueden ser reproducidos en 

laboratorios terrestres, debemos apoyar nuestros modelos físicos en 

observaciones realizadas en regiones suficientemente jóvenes para detectar 

los fenómenos propios mostrados por objetos en las primeras etapas de su 

vida. Progresos significativos han sido hechos en esta dirección como resultado 

del gran mejoramiento de las técnicas observacionales, que conllevan a su vez 

un mejoramiento del conocimiento teórico de los procesos que rigen la 

formación y evolución de planetas y estrellas. A pesar que estamos inmersos 

en una época en donde la tecnología para captar la información más tenue 

proveniente de la esfera celeste avanza de manera impresionante, y en donde 

los trabajos relacionados a los procesos de origen y formación de sistemas 

planetarios poseen una marcada proliferación, existen aun muchas preguntas 

que no poseen una respuesta contundente, específicamente preguntas 

relacionadas con la presencia, duración y evolución de discos circumestelares, 

los cuales evolucionarán eventualmente en sistemas planetarios.  

 

Este trabajo esta dirigido a entender mejor la naturaleza de un subgrupo de 

estrellas jóvenes de masas entre 2 y 10 M , las estrellas Herbig Ae/Be, las 

cuales muestran fuertes indicios que están rodeadas de discos. Para ello, 

hemos:  

 

1. Diseñado un esquema de clasificación espectral, el cual evita rasgos 

originados fuera de la fotosfera que pueden contaminar el valor de tipo 

espectral. Frecuentemente, este tipo de rasgos están presentes en 

estrellas jóvenes, de allí la importancia de este esfuerzo.  

2. studiado una fracción apreciable de las Herbig Ae/Be conocidas, lo que 

nos ha permitido analizar ciertas características de este tipo de objetos, 

tales como:  
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- Presencia de rasgos espectrales originados fuera de la fotosfera;  

- Extinción anómala. Hemos caracterizado la extinción producida por el 

material circu-mestelar, y hemos encontrado que esta extinción difiere de 

la conocida para el medio interestelar, evidenciando crecimiento en los 

granos de polvo localizados alrededor de estrellas Herbig Ae/Be. Este 

resultado tiene implicaciones en el cálculo de luminosidad, masa, edad, y 

excesos de color.  

- Excesos de radiación infrarroja, lo cual, evidencia la presencia de discos 

en estrellas Herbig Ae/Be. Particularmente, el cercano infrarojo es 

compatible con la existencia de una pared interna en estos discos.  

 

3. Explorado la frecuencia de estrellas de masas intermedias con discos 

(estrellas Herbig Ae/Be) en diferentes grupos estelares con diferentes 

estados evolutivos, hemos encontrado que las Herbig Ae/Be contituyen 

una, pequeña fracción en estos grupos estelares, en relación a la 

fracción de estrellas con discos encontrada previamente para objetos de 

menor masa (<1M ). Esto indica que la escala de tiempo de evolución 

del disco es dependiente de la masa estelar, dispersándose el disco más 

rapidamente en estrellas con mayor masa, debido a una mayor 

eficiencia de los mecanismos que deterioran el disco (eg . evolución 

viscosa, crecimiento de granos de polvo, asentamiento del polvo en la 

región media del disco)
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Capítulo 1  
 
Introducción  
 
Las estrellas Herbig Ae/Be (HAeBe) son objetos con líneas en emisión, de tipos 

espectrales B, A y en algunos casos F, relacionadas en su gran mayoría con 

nubes oscuras o nebulosas brillantes (Herbig, 1960; Finkenzeller & Mundt, 

1984; Waters & Waelkens, 1998). Comparando su temperatura efectiva (Teff) y 

luminosidad con caminos evolutivos teóricos (Strom et al., 1972; Cohen & Kuhi, 

1979; van den Ancker et al., 1998; Palla & Stahler, 1991) se observa que estos 

objetos son jóvenes, todavía aproximándose a la secuencia principal (MS, del 

inglés Main Sequence). Las HAeBe abarcan un rango de masas entre 2-10 M  

Similar a sus contrapartidas pre-secuencia principal (PMS, del inglés Pre-Main 

Sequence) de menor masa, las estrellas T Tauri (TTS: tipo espectral más tardío 

que K5) y las estrellas T Tauri de masa intermedia (IMTTS: F tardío, G y K 

temprano), estos objetos son ópticamente visibles antes de alcanzar la 

secuencia principal y de esta forma, su evolución PMS puede ser estudiada en 

detalle. Por el contrario, se esperan que las estrellas más masivas que 10M  

estén altamente oscurecidas en el óptico en su fase PMS.  

 

Las estrellas HAeBe exhiben excesos en el infranojo (IR), que son atribuidos a 

la emisión del polvo localizado en un disco circumestelar (Finkenzeller &  

Mundt, 1984; Lorenzetti et al. ,1983; Davies et al., 1990; Hillenbrand et al., 

1992; van den Ancker et al., 1997; Malfait et al., 1998). Particularmente, en el 

cercano infrarrojo (NIR, del inglés Near-InfraRed) se observa una prominencia 

en la distribución espectral de energía (SED, del inglés Spectral Energy 

Distribution) atribuida a la emisión proveniente de una pared ópticamente 

gruesa calentada directamente por la estrella y localizada en el radio en donde 

la temperatura es suficiente para destruir el polvo y crear una región interna 

ópticamente delagada a la radiación estelar (Natta et al., 2001; Maheswar et 

al., 2002; Dullemond et al., 2001; Dullemond & Dominik. 2004a; Muzerolle et al, 

2003b; Muzerolle, et al, 2004). Observaciones en la región milimétrica 

confirman la existencia de discos de polvo con masas del orden de las 
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centésimas de la masa estelar (Mannings & Sargent, 1997, 2000; Natta et al, 

2000, 2001). En algunos casos las líneas en emisión observadas en HAeBe 

exhiben perfiles P Cygni, sugiriendo presencia de vientos estelares; una 

componente más simétrica puede generarse en la magnetósfera estelar 

(Herbig, 1960; Finkenzeller, 1985; Hamann & Persson, 1992). Algunas veces 

se observan perfiles P Cygni inverso, conduciendo a Sorelli et al. (1996) y 

Muzerolle, et al. (2004) a argumentar que el escenario de una acreción 

magnetosférica aplicado en estrellas de baja masa (estrellas clásicas T Tauri ó 

CTTS; Muzerolle et al, 2001) puede ser aplicado en los sistemas disco-estrella 

de las HAeBe.  

 

Estudios del ambiente circumestelar de las HAeBe sugieren que ellas son 

progenitoras de estrellas rodeadas por discos fósiles (e.g, objetos tipo β Pie o 

Vega), las cuales son sitios de formación de planetas (Natta et al., 2000; 

Lagrange et al., 2000). Sin embargo, existen algunas preguntas no resueltas de 

cómo y cuándo ocurre la transición de HAeBe a objetos tipo Vega. Estas y 

otras interrogantes serán abarcadas proponiéndonos el siguiente plan de 

trabajo:  

 

1.- Tipos espectrales y extinciones visuales de las HAeBe: 
Analizaremos una muestra de objetos catalogados como estrellas jóvenes de 

masa intermedia, con el fin de observar características generales de las 

HAeBe. Para ello es necesario abordar los problemas relacionados con 

parámetros básicos como Teff y luminosidad, los cuales están íntimamente 

ligados a la determinación del tipo espectral y extinción visual (Av) de la 

estrella.  

 

2.- Censo de HAeBe en asociaciones OB cercanas: Aplicaremos las 

experiencias obtenidas en el punto anterior para realizar un censo, de HAeBe 

en grupos estelares con edades entre 3 y 16 millones de años (Myr). Usando 

las HAeBe como indicadores de presencia de discos en estrellas de masa 

intermedia (2-10M ), este trabajo nos permitirá estudiar la evolución temporal 
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de la frecuencia de discos alrededor de estas estrellas. Compararemos 

nuestros resultados con los obtenidos previamente para estrellas en el rango 

de masa de las CTTS  
 

1.1 Tipo espectral y extinción visual de las HAeBe  
 
Algunos de los problemas básicos relacionados a la determinación de las 

luminosidades y Teff para las HAeBe son la determinación de un tipo espectral 

confiable y el desconocimiento de una ley de extinción adecuada para este tipo 

de objetos. Esto se ve reflejado en una localización incierta o errónea en el 

diagrama Hertzprung-Russell (H-R). En relación al tipo espectral, la presencia 

de emisión de continuo y rasgos espectrales originados fuera de la fotosfera 

estelar complican los esquemas de clasificación espectral tradicionalmente 

usados en estrellas tempranas. Varios esfuerzos han sido hechos para asignar 

tipos espectrales a las HAeBe aplicando métodos cualitativos y cuantitativos 

(Strom et al., 1972; Cohen & Kuhi, 1979; Finkenzeller & Mundt, 1984; 

Finkenzeller, 1985; Hillenbrand et al, 1992; Hillenbrand, 1995; Mora et al, 

2001). Sin embargo, diferencias de varias sub clases y en ocasiones clases de 

tipo espectral pueden ser encontradas entre esos trabajos.  

 

Las discrepancias en el tipo espectral publicado por diferentes autores 

probablemente se deben a los diferentes inétodos usados. Strom et al. (1972) 

usaron la línea K del Ca ΙΙ y algunas líneas de He I para derivar Teff en 18 

HAeBe; puesto que en algunas ocasiones estas líneas son observadas en 

emisión, este método puede arrojar un tipo espectral erróneo. Cohen & Kuhi 

(1979) clasificaron 71 estrellas con H en emisión y tipo espectral más 

temprano que GO. Para ello usaron índices espectrales en el rango 4270-

6710Å. Sin embargo, algunos de los rasgos usados, tales como, He Iλλ4922, 

5016 y Na Ιλλ 5890, 5896, pueden estar contaminados por rasgos no 

fotosféricos en emisión o absorción (ver §5.1). Finkenzeller &  Mundt (1984) 

usaron un esquema basado en 9 índices espectrales localizados entre 3500 y. 

5000Å, pero su muestra consiste en solo unas pocas estrellas. Hillenbrand 
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(1995) aplicó un esquema de clasificación espectral cuantitativa a 33 HAeBe 

usando rasgos localizados en las bandas fotométricas R e Ι; sin embargo, a 

esas longitudes de ondas existen pocos índices espectrales útiles para 

clasificar estrellas más tempranas que FO. Recientemente, usando datos 

obtenidos durante la campaña espectroscópica conducida por el consorcio 

EXPORT (ExoPlanetary Obervational Research Team), Mora et al. (2001) 

determinaron tipos espectrales y clases luminosas para 29 HAeBe. Ellos 

seleccionaron como fotosféricas aquellas líneas que no exhiben variación en 

sus espectros multi-época, y usaron espectros de alta resolución para corregir 

los rasgos fotosféricos por el ensanchamiento debido a la velocidad rotacional 

de la estrella. Aunque este trabajo conduce a resultados más confiables, el 

extenso esfuerzo observacional requerido hace difícil la aplicación de este 

método a un gran número de objetos. En esta tesis presentamos un método 

alternativo, el cual, requiriendo poco esfuerzo observacional, proporciona un 

tipo espectral confiable para estrellas en diferentes rangos de masa, desde las 

HAeBe hasta las CTTS (ver §3).  

 

Tipos espectrales confiables son importantes en la determinación de 

parámetros que suministran información valiosa acerca del ambiente 

circumestelar en estrellas jóvenes. Uno de esos parámetros es el valor de 

extinción selectiva-total (Rv), el cual está asociado a la ley de extinción. Varios 

autores (Strom et al., 1972; Thé et al., 1981; Herbst et al., 1982; Sorelli et al., 

1996; Bibo et al., 1992; Gorti & Bhatt, 1993; Waters & Waelkens, 1998; Whittet 

et al., 2001) han sugerido para las HAeBe un valor Rv más alto que el dado por 

la ley de extinción interestelar estándar (RV=3.1), frecuentemente usada para 

determinar el Av hacia ese tipo de objetos (eg. Hillenbrand et al, 1992; Testi et 

al, 1998; Oudmaijer et al, 2001; Mora et al, 2001). El valor de Rv puede ser 

usado para inferir propiedades de los granos de polvo alrededor de las HAeBe 

y es esencial para localizar los objetos en el diagrama H-R y de esta manera 

derivar edades y masas al comparalos con caminos evolutivos teóricos. 

Además, un valor adecuado de Rv es necesario para obtener la SED correcta 

de las estrellas. En este trabajo encontramos fuerte evidencia de que la ley de 
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extinción adecuada para HAeBe debe poseer un valor de RV mayor al 

observado en el medio interestelar promedio.  

 
1.2 Censo de HAeBe en asociaciones OB cercanas  
 
Las observaciones del número de HAeBe presentes en grupos estelares con 

diferentes estados evolutivos pueden ser usadas como primer paso para 

responder las preguntas relacionadas con la evolución de los discos 

protoplanetarios en estrellas jóvenes de masa intermedia. Además, estudiando 

grupos estelares podremos minimizar las incertidumbres en algunas 

propiedades generales como distancias y edades.  

 

Las asociaciones OB son definidas como grupos estelares con una población 

significativa de estrellas de masa intermedia y con una densidad de masa 

estelar menor a 0.1 M /pc3 (Brown et al., 1999b). Las edades derivadas del 

diagrama H-R indican que estos grupos estelares son jóvenes (eg., Blaauw, 

1964). Por esta razón las asociaciones OB son excelentes lugares para 

estudiar objetos estelares jóvenes cubriendo un amplio rango de masas 

estelares (eg., Preibisch et al., 2002). Además, al estudiar asociaciones OB con 

diierentes edades podemos analizar la evolución temporal de los procesos 

físicos durante las primeras fases de la vida de las estrellas.  

 

Un aspecto primordial pero difícil al estudiar las asociaciones OB, es la 

identificación de sus miembros. Las asociaciones OB poseen una dispersión de 

velocidades intrínsecas relativamente pequeñas. Por lo tanto, el movimiento 

general del grupo estelar, en combinación con el movimiento solar, se refleja 

como un movimiento aparente de sus miembros hacia un punto convergente en 

el cielo (eg., Brown et al., 1999a; de Zeeuw et al., 1999). De esta manera, la 

pertenencia o no a una asociación puede ser establecida estudiando las 

propiedades cinemáticas del grupo (movimientos propios, paralajes, 

velocidades radiales).  
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Las asociaciones OB cercanas ocupan grandes extensiones en el cielo, lo cual 

limitó la determinación de miembros astrométricos a estrellas más brillantes 

que magnitudes 6 en la banda visual. Los estudios fotométricos pueden añadir 

miembros más débiles a las asociaciones, pero la membresía es menos 

confiable debido a diferentes factores, tales como, duplicidades no resueltas, 

dispersión de distancias dentro del grupo estelar, variabilidad fotométrica, y una 

mayor probabilidad de encontrar objetos contaminantes. La publicación de 

posiciones, movimientos propios y paralajes trigonométricos para unas 12000 

estrellas en el catálogo Hipparcos (Esa, 1997) ha mejorado significativamente 

esta situación, permitiéndonos realizar estudios astrométricos hasta su 

magnitud límite, V~12. 

 

Usando medidas de Hipparcos, de Zeeuw et al. (1999) realizaron un censo 

completo del contenido estelar de las asociaciones OB dentro de 1 Kpc desde 

el sol. Se identificaron los miembros de cada asociación usando dos métodos. 

El primer método es una modificación del método clásico de punto convergente 

(Brown, 1950) descrito por de Bruijne (1999); el segundo método usa la 

posición, paralajes y movimientos propios para definir membresía usando una 

distribución de probabilidades en el espacio de velocidades (Hoogerwerf & 

Aguilar, 1999). La combinación de estos métodos dan una pertenencia 

confiable para estrellas en 12 grupos estelares. Sin embargo, debido a que 

algunos grupos estelares están más allá de 500 pc, donde los paralajes de 

Hipparcos poseen errores relativamente altos, o debido a que poseen un 

movimiento cinemático desfavorable, 10 asociaciones estudiadas por de Zeeuw 

et al. (1999) no muestran evidencias de movimiento global del grupo y sus 

resultados no son concluyentes. Una de esas asociaciones con cinemática 

desfavorable es Orion OB1, el cual se aleja casi radialmente del Sol. Sin 

embargo, datos de Hipparcos de Orion OB1 fueron analizados cuidadosamente 

por Brown et al. (1999b), quienes encontraron una relación basada en 

movimientos propios, la cual caracteriza aproximadamente la membresía en 

esta asociación. El conjunto resultante seleccionado por este criterio concuerda 

en un 96 % con los miembros fotométricos dados por Brown, et al. (1994). 
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Nuestro estudio de frecuencia de HAeBe, como trazadores de la presencia de 

discos en estrellas de masa intermedia, está basado en 3 asociaciones OB con 

membresía determinadas por de Zeeuw et al. (1999), 2 subasociaciones 

localizadas en Orión OB1, para la cual hemos determinado membresía 

combinando métodos fotométricos y astrométricos, y la asociación Trumpler 37 

estudiada en Contreras et al. (2002).  

 

Esta tesis está estructurada de la siguiente forma: el capítulo 2 describe cómo 

se seleccionaron las estrellas estándares usadas como calibradores (§2.1), la 

muestra de HAeBe (§2.2) y la muestra en las asociaciones OB (§2.3); las 

observaciones se describen en §2.4. El capítulo 3 describe el esquema de 

clasificación seguido para determinar tipos espectrales en el rango de masa de 

las HAeBe (§3.1), de las CTTS (§3.2) y de las IMTTS (§3.3). La aplicación de 

este esquema se describe en el capítulo 4, para la muestra de HAeBe (§4.1), 

para las estrellas en las asociaciones (§4.2) y otras aplicaciones adicionales del 

esquema (§4.3). El capítulo 5 describe la determinación de las propiedades 

generales de las HAeBe, tales como: rasgos espectroscópicos (§5.1), 

extinciones visuales (§5.2), localización sobre el diagrama H-R (§5.3), análisis 

fotométrico en el cercano infrarrojo (§5.4) y en el infrarrojo medio (§5.5). En el 

capítulo 6 se describen las asociaciones OB estudiadas, y se realiza el censo 

de HAeBe en cada asociación, estos resultados serán utilizados en el capítulo 

7 para analizar la frecuencia de discos en estrellas de masa intermedia. Los 

resultados más importantes de esta tesis se resumen en el capítulo 8.  
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Capítulo 2  
 

Selección y observación de las muestras  
 
Este capítulo describe las estrategias usadas para seleccionar los objetos 

incluidos en esta tesis. Primero seleccionamos una muestra de estrellas 

estándares (§2.1), las cuales serán utilizadas para calibrar los esquemas de 

clasificación espectral presentados en el siguiente capítulo (§3). Paralelamente, 

se seleccionaron un conjunto de estrellas catalogadas como HAeBe (§2.2) con 

el propósito de estudiar las propiedades de este tipo de objetos. Finalmente, se 

escogieron un conjunto de estrellas pertenecientes a asociaciones OB 

cercanas (§2.3), con el fin de realizar estudios evolutivos de las características 

presentes en estrellas jóvenes de masa intermedia. En la sección §2.4 

describiremos la instrumentación utilizada para realizar las observaciones.  

 
2.1 M uestra de estrellas estándares  
 
Hemos seleccionado una lista de estrellas con tipos espectrales y tipos 

luminosos bien conocidos (en adelante, secuencia de estándares). Esta 

secuencia de estándares incluye 59 estrellas en la MS y 16 objetos de la 

secuencia de gigantes y subgigantes, abarcando un rango en tipo espectral de 

O8 a M6. Las estrellas estándares en el rango de tipo espectral O8-K0 fueron 

selecionadas de García (1989); Gray et al. (2001); Keenan & Barnbaum (1999); 

Jaschek (1978); Buscombe (2001); las estándares en el rango de tipo espectral 

KO-K7 se tomaron de Allen & Strom (1995); y las estrellas más tardías que K7 

en la secuencia de estándares se selecionaron de Kirkpatrick et al. (1991). Esta 

secuencia de estándares fue observada con el mismo instrumento que las 

estrellas a clasificar y constituye la base del esquema de clasificación espectral 

producto de esta tesis.  

 
2.2 Muestra de estrellas Herbig Ae/Be  
 
Una lista de candidatas HAeBe fue creada con el objetivo de estudiar las 
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propiedades generales de este tipo de objetos. Para este fin se seleccionaron 

del catálogo "Emission-Line Stars of the Orion Population "(Herbig &  Bell, 

1988) las estrellas con tipos espectrales publicados B, A o F. Este 

requerimiento conduce a un conjunto de 99 objetos, de los cuales, se 

estudiaron 75 estrellas en este trabajo. Aunque de la muestra estudiada solo 52 

% ha sido confirmadas como HAeBe, la mayoría de las estrellas restantes 

tienen fuertes indicios de ser estrelllas PMS (estrellas de continuo, IMTTS etc; 

ver §4 ). 

 
2.3 Muestra de estrellas en asociaciones OB cercanas  
 
La Tabla 2.1 lista las propiedades de las asociaciones estudiadas en esta tesis 

(vea también Hernández et al., 2005). Nuestra muestra total incluye 440 

estrellas tomadas del catálogo de Hipparcos (Esa, 1997) repartidas en 3 

asociaciones (§2.3.1), con membresía determinada astrométricamente por de 

Zeeuw et al. (1999) y en la asociación de Orión OB1, para la cual hemos 

determinado membresía combinando datos astro métricos y fotométricos 

(§2.3.2). 

 

2.3.1. Upper Scorpius, Lacerta OBI, Perseus OB2 
 
Usando el censo de asociaciones OB cercanas desarrollado por de Zeeuw et 

al. (1999), se seleccionaron las asociaciones con edades estimadas menores a 

20 Myr y cuya distancia promedio al Sol sea menor a 500 pc. El primer requisito 

se requiere para incluir las asociaciones más jóvenes, en las que esperamos 

observar procesos inherentes a la evolución de discos, el segundo requisito 

trata de evitar errores relativamente grandes en los datos astrométricos, ya 

que, las incertidumbres en el valor de paralaje dado por Hipparcos para 

distancias mayores que 500 pc generalmente poseen un error porcentual 

mayor a 50 %. Además, requerimos que el grupo estelar se encuentre dentro 

de la zona del cielo accesible con el telescopio usado para realizar las 

observaciones (δ > -35, §2.4). Con estos criterios se seleccionaron las 
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asociaciones Upper Scorpius (US), Perseus OB2 (Per OB2) y Lacerta OB1 

(Lac OB1). La columna 1 de la Tabla 2.1 muestra el nombre de la asociación 

estelar, las columnas 2, 3 y 4 muestra la distancia, la edad y el número de 

miembros para cada grupo estelar según de Zeeuw et al. (1999). La columna 5 

de esta tabla da el número de objetos observados en cada asociación. La 

información restante mostrada en la Tabla 2.1 se discute posteriormente.  

 
2.3.2 Orion OB1  
 
Como se mencionó en §1, la asociación Orión OB1 (Ori OB1) tiene un 

comportamiento cinemático desfavorable para determinar membresía confiable 

según el método de de Zeeuw et al. (1999). Sin embargo, Brown et al. (1999b) 

y Brown, et al. (1994) estudiaron en detalle la población mas brillante de este 

grupo estelar, dando diversos criterios fotormétricos y astrométricos para 

encontrar miembros pertenecientes a Ori OB1. Esos criterios serán aplicados 

en esta sección para crear nuestra muestra de estrellas seleccionadas del 

catálogo de Hipparcos (Esa, 1997).  

 

En primer lugar hemos definido una región de 180 grados cuadrados en Ori 

OB1 abarcando de 5 a 6 horas en ascensión recta y de -6 a 6 grados en 

declinación. Existen 733 estrellas Hipparcos en esta región. Ya que la 

asociación Ori OB1 se está alejando casi radialmente con respecto al Sol, los 

movimientos propios intrínsecos esperados (después de quitar el movimiento 

solar), en ascensión recta (μ) y declinación (μδ), deben ser pequeños y 

comparables a los errores de medición. De esta manera, aplicamos el criterio 

de la ecuación (2.1) definida por Brown et al. (1999b) para rechazar las 

estrellas con un movimiento propio intrínseco relativamente grande. 

 

(μcos(δ) – 0,44)2 + (μδ + 0,65)2 ≤ 25                     (2.1) 

En la ecuación (2.1), μ  y  se expresan  en milésimas de segundos de arco 

por año (mas/yr).  

Ya que este método proporciona una selección burda de miembros en Ori OB1, 
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es necesario aplicarcriterios adicionales para excluir objetos contaminantes de 

nuestra muestra. De las 282 estrellas seleccionadas por.el criterio de 

movimientos propios, se rechazaron 14 objetos por tener valores de paralajes 

(π) negativos y 4 objetos por ser estrellas claramente localizadas en frente de la 

asociación  (π > 7 mas), ya que poseen paralajes mayores al paralaje promedio 

del grupo estelar (~2.5 mas). Utilizando el diagrama color-magnitud, B-V vs V, 

hemos seleccionado esas estrellas localizadas en la MS ó por arriba de ella, y 

hemos requerido que las estrellas tengan color B-V<1.2, para evitar objetos 

muy embebidos en las nubes de gas y polvo ó objetos intrinsecamente rojos 

(estrellas K y M). Nuestra lista final de estrellas en Ori OB1 se compone de 245 

objetos, de los cuales hemos observado y analizado el 92 % de la muestra   

 

Tradicionalmente se han distinguido 4 subgrupos en Ori OB1 (1a, 1b, 1c y 1d) 

con edades y distancias diferentes (Blaauw, 1964). Estos sub grupos han sido 

estudiados y analizados sistemáticamente por diferentes autores (Warren & 

Hesser, 1977a,b; Genzel & Stutzki, 1989; Brown, et al, 1994; Brown et al, 

1999b). Particularmente, Brown, et al. (1994) determinaron edades (la: 

11.4±1.9 Myr; 1b: 1.7±1.1 Myr; 1c: 4.6±2.0 Myr) y distancias (la: 380±90 pc; 

1b:360±70 pc; 1c:400±90 pc) utilizando las propiedades fotométricas de cada 

grupo. Posteriormente, Brown et al. (1999b) mejoraron las distancias estimadas 

utilizando paralajes de Hipparcos (la: 336±16 pc, 1b:439±33 pc; 1c:462±36 pc). 

La distancia de Ori OB1d no fue determinada debido al pequeño número de 

estrellas estudiadas en ese trabajo.  

 

La Figura 2.1 muestra las estrellas Hipparcos observadas en este trabajo y los 

límites definidos por Warren & Hesser (1977a) para los subgrupos Ori OB1a 

(triángulos), Ori OB1b (círculos dentro del rectángulo) y Ori 1c (círculos fuera 

del rectángulo). El subgrupo Ori OB1d está localizado en el cúmulo estelar 

denominado ONC (del inglés, Orion Nebula Cluster). En la figura se muestra un 

mapa de emisividad integrada de 13CO de Bally et al. (1987) y los isocontornos 

de extinción galáctica para Av=1, 2, 3 y 4 magnitudes (Schlegel, et al, 199,8).  

Podemos observar claramente que las estrellas de los subgrupos Ori OB1b y 
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Ori OB1c están generalmente relacionadas con la presencia de polvo y gas, 

mientras que los objetos del subgrupo Ori OB1a se localizan en su mayoría en 

las zonas carentes de polvo y gas (zonas de baja extinción). Además, los 

subgrupos Ori OB1b y Ori OB1c poseen distancias y edades  

 

 
Figura 2.1: Distribución espacial de las estrellas Hipparcos en la 
asociación Ori GBI (Hernández et al., 2005). Un mapa de emisividad 

integrada de CO13 (Bally et al., 1987) es mostrado en escala de grises en el 

rango de 0 a  35 K km s-1. Los iso contornos son estimaciones de extinción 

galáctica (Av=1,2,3 y 4 mag) a partir del mapa de emisión infraroja de polvo 

(Schlegel, et al., 1998). Las líneas cortadas son los límites definidos por Warren 

& Hesser (1977a) para las sub-asociaciones Ori OB1a (triángulos abiertos), Ori 

OB1b (círculos abiertos dentro del rectángulo), y Ori OB1c (círculos abiertos 

fuera del rectángulo). Un subconjunto de estrellas (triángulos rodeados por 

círculos abiertos) localizados en la región de Ori OB1a (Warren & Hesser, 

1977a) están espacialmente asociadas con gas molecular y polvo, este 
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subconjunto pertenece a la subasociación Ori OB1c, en donde existe mayor 

presencia de gas y polvo.  

 

. 

comparables entre si y marcadamente diferentes a la distancia y edad estimada 

para el sub-grupo Ori OB1a. Debido a estas similitudes y con el objetivo de 

incrementar la confiabilidad estadística de los resultados presentados en 

capítulos posteriores hemos unido los subgrupos Ori OB1b y Ori OB1c, 

rotulando él nuevo subgrupo como Ori OB1bc. En la Figura 2.1 se pueden 

observar 17 estrellas (triángulos rodeados por círculos) del subgrupo Ori OB1a 

(de acuerdo a Warren & Hesser, 1977a), las cuales no están localizadas en la 

zonas de baja extinción. Nosotros asumimos que este conjunto de estrellas 

pertenece al subgrupo Ori OB1bc y no al subgrupo Ori OB1a. Esta suposición 

se apoya en una prueba estadística Kolmogorov-Smirnov realizada usando los 

paralajes de Hipparcos. Dicha prueba muestra que el nivel de significancia es 

10 % más alto al comparar los paralajes de las 17 estrellas con el subgrupo Ori 

OB1bc que al comparar este conjunto estelar a las estrellas restantes 

(triángulos sin círculos) del subgrupo Ori OB1a. Finalmente, podemos observar 

un conjunto de 7 estrellas de Ori OB1bc localizadas en las zonas de baja 

extinción y centradas aproximadamente en las coordenadas galácticas; 206, -

24. Posiblemente estas estrellas pertenezcan a Ori OB1a en vez de a Ori 

OB1bc, sin embargo, debido al bajo número de estrellas no se puede realizar 

pruebas estadísticas que apoyen esta idea. Además, ya que estas estrellas son 

relativamente pocas, no afectarán sustancialmente los resultados obtenidos en 

este trabajo. La información correspondiente a los subgrupos Ori OB1a y Ori 
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OB1bc se muestra en las últimas dos filas de la Tabla 2.1.  

 
2.4. Observaciones  
 
Se obtuvieron espectros de baja dispersión para las muestras seleccionadas 

previamente en este capítulo utilizando el telescopio reflector de foco 

Cassegrain de 1.5 metros del Observatorio Whipple (Arizona, USA) con el 

espectrógrafo FAST (Fast Spectrograph for the Tillinghast telescope), equipado 

con el CCD Loral de 512x2688. El espectrógrafo fue configurado con una rejilla 

de 300 líneas/mm y una rendija de 3"de ancho (modo FAST COMBO). Esta 

configuración ofrece ~3400 Å  de cobertura espectral centrada en 5500 Å, con 

una resolución de ~6 Å (Fabricant et al, 1998). Las observaciones de las 75 

estrellas estándares (§2.1) y las 75 estrellas candidatas a HAeBe (§2.2) fueron 

hechas entre Julio de 1999 y Enero de 2000. Los espectros de los 440 objetos 

pertenecientes a asociaciones OB cercanas fueron tomados durante los años  

2000, 2001, 2002 y 2003. Estos datos fueron procesados en el CfA usando 

paquetes desarrollados específicamente para observaciones FAST COMBO. 

Los espectros individuales fueron calibrados en longitud de onda y combinados 

utilizando las rutinas del paquete onedspec de IRAF1. Los tiempos de 

exposición abarcan desde fracciones de segundo a 1200 segundos, 

dependiendo principalmente del brillo de la estrella y condicionado a que el 

espectro resultante tuviese un valor de la razón señal-ruido (SN: del inglés, 

Signal to Noise) mayor a 10 en la región central del espectro. La Figura 2.2 

muestra 4 ejemplos de espectros FAST corregidos por la respuesta relativa del 

sistema. Esta corrección se realizó utilizando la tarea sensfunc de IRAF y 

observaciones de estándares espectrofotométricas. En la figura podemos 

apreciar una estrella estándar AO, dos estrellas HAeBe y una estrella de 

continuo (ver §4). Los espectros de la muestra de HAeBe se encuentran 

disponibles en la página web: http://www.cida.ve/~jesush/haebe/principal.htmI2  

 

                                                 
1 Image Reduction and Analisis Facility; http://iraf,noao.edu/ 
 
2 Mirro http://cfa-www.harvard.edu/cfa/youngstars//jhernand/haebe/principal.html 
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Figura 2.2: Ejemplo de espectros tomados con FAST (Hernández et al., 
2004): Una estrella estándar A0 (HD140775), dos HAeBe (UX Ori y AB Aur) y 

una estrella de continuo (MWC 137). En UX Ori solo la línea Ha se encuentra 

en emisión, sin embargo, posee absorción anómala en las líneas del multiplete 

42 de Fe ΙΙ [Fe ΙΙ (42)]. AB Aur muestra estas líneas en emisión en conjunto 

con líneas de He Ι, [ O Ι ] y las más altas líneas de la serie de Balmer. MWC 

137 exhibe toda la serie Balmer en emisión y la mayoría de las otras líneas, la 

ausencia de rasgos en absorción impide la determinación de un tipo espectral.  
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Capítulo 3  
 

Esquemas de clasificación espectral  
 
Con el objetivo de obtener tipos espectrales en un sistema homogéneo que 

tome en cuenta los signos de actividad estelar y circumestelar presentes en los 

espectros de estrellas PMS, se diseñó un esquema de clasificación espectral 

originalmente concebido para asignar tipos espectrales a objetos más 

tempranas que G.5, rango espectral donde se encuentran las estrellas HAeBe 

(§3.1). Este esquema posteriormente fue extendido para incluir índices que 

.permiten clasificar estrellas en el rango de tipo espectral de las estrellas T 

Tauri (K5 o más tardío; §3.2). Finalmente, completamos el esquema de 

clasificación espectral incluyendo índices optimizados para asignar tipos 

espectrales a estrellas T Tauri de masas intermedias (de F tardío a K 

temprano; §3.3). En este capítulo se describe detalladamente el esquema de 

clasificación espectral en §3.1, la metodología descrita allí se aplica de manera 

similar en las secciones restantes, §3.2 y §3.3.  

 

3.1. Esquema para las estrellas HAeBe  
 

La clasificación espectral de estrellas HAeBe se basa principalmente en la 

intensidad de líneas atómicas en absorción tales como líneas de hidrógeno de 

la serie de Balmer, líneas de helio (He Ι) y líneas de hierro (Fe Ι). Para las 

estrellas tipo F y G los rasgos espectrales útiles en clasificación espectral 

incluyen líneas de calcio (Ca Ι, Ca ΙΙ), líneas de magnesia ionizado (Mg ΙΙ), 

líneas de manganeso ionizado (Mn ΙΙ) y la banda de CH localizada a 4300 Å, 

conocida siguiendo la notación de Fraunhofer, como la banda G.  

 

Los rasgos presentados en esta sección fueron seleccionados de diferentes 

estudios de clasificación espectral para estrellas normales (Morgan et al., 1943; 

Stuck & Stock, 1999; Coluzzi, 1999; Gray et al., 2001; Pritchet & van der Bergh, 
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1977; Reid et al., 1995) y para estrellas PMS (Strom et al., 1972; Cohen & Kuhi, 

1979; Finkenzeller, 1985; Waters & Waelkens, 1998; Hillenbrand, 1995). Los 

índices espectrales fueron construidos a partir del ancho equivalente (Wλ; del 

inglés equivalent Width) de cada rasgo seleccionado. El Wλ fue obtenido 

midiendo el decrecimiento del fiujo producido por la línea de absorción con 

respecto al continuo esperado al interpolar dos bandas adyacentes 

(Hillenbrand, 1995), localizadas en la parte roja (RCB; en inglés Red 

Continuum Band) y en la parte azul (BCB; en inglés Blue Continuum Band) con 

respecto a la banda que incluye el rasgo efpectral (FB; en inglés Feature 

Band). La ecuación (3.1) muestra esta definición de ancho equivalente,  

 

 
donde FFB, FRCB, FBCB son los fiujos localizados en las longitudes de onda 

centrales de la banda que incluye el rasgo (λFB) y las bandas adyacentes de 

continuo (λRCB, λBFB) ΔλFB  es el ancho de FB; similarmente ΔλRCB y ΔλBCB son el 

ancho de las bandas de continuo. La Figura 3.1 muestra esquemáticamente la 

definición de estas cantidades. Los Wλ o índices medidos por esta vía poseen 

la ventaja de ser poco sensibles al enrojecimiento siempre y cuando las 

longitudes de onda centrales de las bandas de la Figura 3.1 no estén muy 

separadas entre si. Si las bandas son relativamente anchas se incrementa la 

posibilidad de que el índice sea independiente de la SN del espectro, sin 

embargo incrementar el ancho de las bandas implica que las longitudes de 

onda centrales de las bandas tiendan a distanciarse afectando la 

independencia del índice con respecto al enrojecimiento. De esta manera se 

debe seleccionar la configuración del índice (ΔFB, ΔRCB, ΔBCB, λFB, λRCB, λBFB) de 

tal forma que se minimicen simultaneamente los efectos producidos por 

enrojecimiento y por baja señal ruido.  

 

La calibración se realizó midiendo los índices espectrales en nuestra secuencia 

de estándares (§2.1), y graficando estos valores contra el tipo espectral de los 
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objetos que conforman la secuencia de estándares.  

 
Figura 3.1: Configuración del índice de clasificación (Hernández et al., 
2004). El continuo se establece interpolando las bandas adyacentes (BCB y 

RCB) a la banda central del rasgo (FB). Las líneas cortadas muestran los 

límites de cada banda. La línea punteada muestra el continuo proyectado. 

 

Con el fin  de optimizar la calibración de cada índice, hemos cambiado el ancho 

de las bandas BCB, RCB y FB (de 6 a 30 Å, en pasos de 2 Å) y deslizamos 

estas bandas sobre el espectro cambiando ligeramente la longitud central de 

las mismas. En cada configuración del índice medimos el coeficiente de 

correlación entre el Wλ y el tipo espectral. Finalmente seleccionamos como 

índice optimizado aquel índice cuya configuración posea el mayor coeficiente 

de correlación.  

 

Utilizando el índice optimizado ajustamos líneas rectas a los valores de W λ 

como función del tipo espectral dentro de varios intervalos en tipo espectral. El 

error del ajuste se determina a partir de la raíz cuadrática media de las 

diferencias en Wλ  entre las estrellas estándares y la línea de calibración. Esta 

metodología se ilustra en la Figura 3.2, la cual muestra la calibración de cuatro 

de los índices que conforman el esquema de clasificación espectral. El panel 

superior izquierdo muestra la calibración del índice 19 (relacionado con las 
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líneas He Ι y Fe Ι), para este índice fue necesario el ajuste de 3 líneas en 

diferentes intervalos de tipo espectral (índices multivaluados). El primer y 

segundo intervalo se debe a la línea He Ι  λ4922,  

 
Figura 3.2: Ejemplo de calibración de índices espectrales (Hernández et 
al., 2004). Las líneas punteadas representan el ajuste de primer orden para 

cada índice espectral. El índice He Ι+Fe Ι .λ4922 (panel superior-izquierdo) 

alcanza un máximo en B2 debido a la absorción de He Ι λ4922, esta absorción 

desaparece en A0, en donde comienza la contribución de la línea Fe Ι .λ4925. 

Los índices Ca Ι+Fe Ι λ5270 (panel superior-derecho) y G-band (panel inferior-

izquierdo) poseen un comportamiento monotónico, siendo ambos índices 

monovaluados en su rango útil. El índice H (panel inferior-derecho) muestra 

un comportamiento multivaluado, tiene una pendiente positiva entre B0 y A0, 

siguiendo el incremento en la absorción de la línea Balmer Hδ, luego cambia de 

pendiente debido al decrecimiento en esa línea. Estos índices multivaluados 
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deben combinarse con otros índices para inferir el intervalo adecuado en tipo 

espectral la cual, tiene un máximo de absorción en ~B2, el primer intervalo 

corresponde al crecimiento de este rasgo mientras el segundo intervalo 

corresponde al decrecimiento del índice hasta A0, en donde el Wλ es mínimo. 

El tercer intervalo corresponde al incremento del índice debido a la presencia 

de la línea Fe Ι λ4921 a F0, la cual continuamente se hace más fuerte hasta los 

tipos espectrales G tardíos. El comportamiento de los rasgos mostrados en los 

paneles derecho superior (Ca Ι + Fe Ι λ5270) e izquierdo inferior (G-band) de la 

Figura 3.2 son más monotónicos y solamente fue necesario el ajuste de una 

sola línea de calibración (índices monovaluados). El gráfico correspondiente a 

la línea Balmer Hδ (panel inferior derecho) indica que este índice es 

multivaluado, ya que fue necesario el ajuste de dos líneas de calibración, pues 

este rasgo posee un máximo de absorción en ~A0.  

 

La Tabla 3.1 muestra información referente a los índices que compúnen el 

esquema de clasificación para estrellas tipo HAeBe. La columna 1 muestra el 

número del índice, la columna 2 muestra el principal rasgo espectral 

responsable de la absorción en la banda FB, la cual esta centrada en el valor 

especificado en la columna 3. El rango espectral útil del ajuste se muestra en la 

columna 4. El coeficiente de correlación calculado en el rango descrito en la 

columna 4 se muestra en la columna 5. El error del ajuste se muestra en la 

última columna.  

 

Nuestro método de clasificación se puede resumir de la siguiente manera. 

Primero, usamos los rasgos más fuertes como la banda G y las líneas Fe Ι, Ca 

Ι y He Ι para establecer si la estrella es más temprana o más tardía que A0. 

Esto permite seleccionar el intervalo en tipo espectral en el que los índices 

multivaluados Hδ y Hγ, (índices Balmer) son adecuados para la estrella a 

clasificar (estrella problema). Los índices Balmer son usados para localizar aun 

mejor el rango en tipo espectral en donde se encuentra la estrella problema; de 

esta manera se seleccionaron de la Tabla 3.1 los índices útiles y sus intervalos 

para asignar tipo espectral a la estrella problema. Excluimos los índices Balmer 
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de la lista de índices útiles, debido a que estos pueden estar contaminados por 

líneas de emisión, en especial si la estrella es PMS. Los índices Balmer 

también son sensibles al tipo luminoso, especialmente en estrellas con tipos 

espectrales cercanos a A0 (Morgan et al., 1943; Gray et al., 2001). De esta 

forma los índices 4 y 10 de la Tabla 3.1 no contribuyen en el resultado final del 

esquema.  

 

Una vez seleccionados los índices útiles, calculamos el tipo espectral y su 

errorcorrespondiente. 
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Figura 3.3: Comparación del tipo espectral determinado en este trabajo 
con los tipos espectrales de literaturas previas (Hernández et al., 2004). 
Círculos muestran las estrellas MS, las gigantes y subgigantes son 

represendadas por triángulos. Las diferentes clases luminosas comparten la 

misma tendencia en el gráfico. Las barras de error indican la incertidumbre 

obtenida a partir de nuestro esquema de clasificación  

 

El error del tipo espectral que produce cada índice posee dos contribuciones, el 

error de ajuste discutido previamente (columna 5, Tabla 2.1) y el error en la 

medición de Wλ Este error se calcula asumiendo una distribución estadistica de 

Poisson (Gray, 1982,  p.81), tal que el error en los flujos expresados en la 

ecuación (3.1) es la raíz cuadrada del número de cuentas dentro de cada 

banda (FB, BCB y RCB). Estos errores se propagan en la ecuación (3.1) para 

obtener el error en Wλ y sucesivamente el error en tipo espectral. El error 

individual en tipos espectrales dado por cada índice toma en cuenta el error de 

ajuste y el error de medición. De esta manera, combinamos los resultados 

dados por cada índice calculando el promedio pesado y su respectiva 

desviación estándar (σSP), en donde el peso se determina mediante el error 

individual de cada índice. En este punto, rechazamos los índices espectrales 

que conducen a resultados que se desvían más de 3 σSP del promedio pesado 

o aquellos índices con errores individuales más grandes que 6 subtipos 

espectrales. Así, minimizamos la posible contaminación en el resultado final por 
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presencia de artefactos, líneas en emisión ó rasgos en absorción originados 

fuera de la fotósfera. Finalmente, se calcula de nuevo el promedio pesado y la 

desviació estándar para obtener el tipo espectral definitivo y su error.  

 

Este esquema de clasificación es casi independiente del tipo luminoso, ya que 

la mayoría de los índices usados en este esquema no son sensibles a la 

gravedad superficial de la estrella. La Figura 3.3 muestra el tipo espectral 

determinado con nuestro método versus el tipo espectral publicado para las 

estándares de la secuencia principal (clase luminosa V) y de las ramas 

gigantes (tipo luminoso ΙΙΙ) y subgigantes (clase luminosa ΙV). Observamos que 

el error de calibración no cambia significativamente cuando se incluyen 

estrellas de clases luminosas ΙΙΙ y ΙV. Las incertidumbres derivadas a partir de 

las diferentes clases luminosas son más pequeñas que los errores de medición 

de cada índice.  

 
3.2. Esquema para las estrellas T Tauri  
 
El esquema de clasificación presentado previamente (esquema HAeBe) incluye 

algunos índices que permiten estimar a grosso modo tipos espectrales en 

objetos más tardíos que G5. Sin embargo, ya que los índices del esquema 

HAeBe fueron optimizados principalmente para tipos espectrales B, A y F, es 

necesaria la incorporación de índices optimizados en otros rangos de tipo 

espectral. En esta sección presentamos la incorporación de índices basados en 

bandas moleculares de TiO las cuales permite clasificar estrellas K5 y más 

tardías. Los índices seleccionados de diferentes trabajos (Copen & Kuhi, 1979; 

Kirkpatrick et al., 1991; Reid et al., 1995; Hillenbrand, 1995; Briceño et al., 

1998; Stock  & Stock, 1999) fueron optimizados hallando el máximo coeficiente 

de correlación tal como se explica en la sección previa. Debido a las 

características propias de los rasgos de TiO, fue necesario aumentar el ancho 

de las bandas al optimizar dichos índices. La Tabla 3.2 muestra la información 

más relevante de estas bandas. La columna 1 muestra la identificación del 

índices, la columna 2 el rasgo espectral principal dentro de la banda, centrada 
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en el valor especificado en la columna 3. Las columnas 4 y 5 muestran el rango 

útil en tipos espectrales y el coeficiente de correlación dentro de este rango.  

A diferencia del esquema HAeBe, el tipo espectral a partir de cada índice fue 

obtenido interpolando el valor medido del Wλ. De la estrella problema en la 

gráfica tipo espectral versus W).., para la secuencia de estándares. Esto fue 

posible debido al comportamiento monovaluado de todos los índices de TiO de 

 

 
 

la Tabla 3.2. De esta forma, el error en el tipo espectral depende solamente del 

error de medición del Wλ de la estrella problema.  

 
3.2. Esquema para las estrellas IMTT  
 
Ya que el esquema de clasificación de la sección 3.1 fue optimizado para 

estrellas B, A y F y el esquema de la sección 3.2 posee un rango útil para, 

estrellas K5 y más tardías, es necesaria la incorporación de índices en la region 

intermedia de tipo espectral para complementar el sistema de clasificación. Con 

la incorporación de los índices descritos en la Tabla 3.3, optimizados para 

estrellas G y K tempranas, el conjunto de esquemas de esta contribución es 

apropiado para asignar tipos espectrales a objetos dentro del rango definido 
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por nuestra secuencia de estándares (O8-M6). El tipo espectral resultante a 

partir de cada índice fue calculado interpolando el valor del Wλ en la relación 

tipo espectral vs Wλ para la secuencia de estándares (ver 3.2). Todos los 

índices de la Tabla 3.3 son monovaluados en el rango definido por este 

esquema. 

 

 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 

 

bdigita.lula.ve

C.C.COMPARTIR-NO COMERCIAL



3.4. Código de clasificación espectral  
 
El código automatizado para los esquemas de clasificación descritos en la 

secciones previas se implementó utilizando la tarea sband de IRAF para medir 

el flujo en cada banda, y los lenguajes C-shell e ΙDL1 para realizar los cálculos 

necesarios y obtener los resultados requeridos para cada esquema de 

clasificación, dada una lista de objetos problemas. La salida del código de 

clasificación muestra el tipo espectral, su error y el número de índices usados 

para su determinación, el esquema de clasificación utilizado y estimación del 

Wλ de H. El código de clasificación genera además un archivo postcript con 

información gráfica que permite una inspección directa de los resultados y de 

los objetos problemas. La Figura 3.4 es un ejemplo típico de la gráfica 

generada por el código de clasificación, esta muestra el espectro del objeto y 

una ampliación centrada en la región de H: y en la línea de Li Ιλ6707 que 

permite explorar candidatas PMS (paneles superiores). En los paneles 

inferiores se muestran gráficas referentes a los índices usados en la 

clasificación espectral, el panel izquierdo muestra el resultado del esquema de 

la sección 3.2, el panel central se refiere al esquema de la sección 3.3 y el 

panel derecho al esquema de la sección 3.1. Como se observa en los distintos 

paneles,.el código trabaja con una escala numérica de tipo espectral entre 18 

para el tipo espectral O8 y 67 para el tipo espectral K7 (los tipos espectrales 

M0, M1, M2… siguen el valor numérico 68, 60, 70… ) Basado en estos 

gráficos, el código es capaz de establecer cuál esquema de clasificación es el 

más adecuado para la estrella problema, mediante un test X2  realizado entre el 

valor de tipo espectral asignado por cada esquema y los resultados individuales 

de los índices seleccionado por dicho esquema. El objetivo final es obtener el 

resultado del esquema con el mínimo valor de X 2. 

 

 

                                                 
1 Interactive Data Language http://www.rsinc.com/id1/ 
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Figura 3.4: Ejemplo del resultado generado por el código de clasificación 
automática.  
Se especifica el tipo espectral, su error determinado por los 3 esquemas de 

clasificación desarrollados en este trabajo (§3.2, panel inferior izquierdo; §3.3, 

panel inferior central; §3.1, panel inferior derecho). Se muestra el espectro total 

de la estrella y ampliaciones del mismo en la zona de H y la línea Li Ιλ6707 

más acorde para la estrella a clasificar .En el ejemplo se observa claramente 

que el resultado generado por el esquema descrito en §3.2 es el más acorde 

para la estrella a clasificar. 
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Capítulo 4  
 
Aplicación del esquema de clasificación espectral  
 
En este capítulo describiremos los resultados principales obtenidos al aplicar 

los esquemas de clasificación espectral descritos en el capítulo previo. En la 

sección 4.1 mostramos los resultados obtenidos para la muestra HAeBe. En la 

sección 4.2 se presentan los resultados obtenidos para la muestra de estrellas 

en las asociaciones OB cercanas. La última sección se refiere a apliaciones 

adicionales que ha tenido el sistema de clasificación en otros trabajes.  

 

4.1. Muestra de estrellas Herbig Ae/Be,  
 
4.1.1. Consideraciones generales  
 

En las estrellas HAeBe existen ciertos rasgos espectrales característicos de la 

presencia de actividad estelar y circumestelar que las distinguen generalmente 

de sus contrapartidas más evolucionadas, como son estrellas en la secuencia 

principal o estrellas post secuencia principal. Por definición, el rasgo más 

característico presente en los espectros de estrellas HAeBe es la línea H en 

emisión, aunque algunas estrellas exhiben componentes en emisión en otras 

líneas de la serie de Balmer del hidrógeno (Hβ, Hγ Hδ, etc). Con frecuencia 

otros rasgos en emisión aparecen en algunas HAeBe, tales como las líneas [ O 

Ι ]λ6300, He Ι λλ5876, 6678, el doblete de Na Ι λλ5890, 5896 y las líneas 

λλ4924 5018, y  5169 del multiplete 42 de Fe ΙΙ (e.g, MWC137 en la Figura 

2.2).  

 

Algunas HAeBe muestran rasgos en absorción en su espectro que no aparecen 

en los espectros de estrellas de la secuencia principal del mismo tipo espectral. 

Algunos de estos rasgos que aparecen anormalmente en absorción son el 

doblete Na Ι λλ5890, 5896 y el multiplete 42 de Fe ΙΙ (e.g., UX Ori en la Figura 
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2.2). Existen fuertes evidencias para creer que estos rasgos se originan fuera 

de la fotosfera estelar (Natta et al, 2000; Bertout, 2000; Graham, 1992; Grinin, 

1988; Dullemond et al., 2003). Ya que tanto los rasgos en emisión como los 

rasgos que aparecen anormalmente en absorción no se originan en la fotosfera 

estelar, los denominaremos colectivamente rasgos no-fotosféricos.  

 

La radiación de continuo generada fuera de la fotosfera estelar puede afectar el 

flujo estelar en las bandas usadas para determinar el tipo espectral (Herbig, 

1960; Hamann &, Persson, 1992; Corcoran & Ray, 1997; Bohm & Catala, 

1994). La superposición de esta radiación de continuo sobre el espectro estelar 

(velamiento) es un efecto a tomar en cuenta cuando se intenta clasificar objetos 

PMS. El velamiento, el cual es dependiente de la longitud de onda, reduce la 

profundidad del rasgo de absorción afectando la determinación del tipo 

espectral. Algunas de las estrellas de la muestra de HAeBe están 

completamente veladas, mostrando casi todos los rasgos espectrales en 

emisión (Herbig, 1960; Hamann & Persson, 1992; Waters & Waelkens, 1998). 

Esos objetos denominados objetos de continuo (u objetos velados), debido a la 

fuerte presencia de radiación continua no fotosférica, no pueden ser 

clasificados por la carencia casi completa de rasgos fotosféricos (por ejemplo, 

MWC 137 de la Figura 2.2, ver además sección 4.1.5)  

 

El sistema de clasificación descrito en la sección 3 fue diseñado para evitar los 

problemas causados por rasgos no-fotosféricos. Esto fue logrado gracias al uso 

de un número significativo de índices sensibles a la temperatura efectiva, y 

requiriendo que la mayoría de los tipos espectrales calculados por cada uno de 

los índices converjan en un único tipo espectral, calculado mediante un 

promedio pesado de los resultados individuales (vea sección 3.1). De esta 

forma si algunos de los índices están afectados por una contribución no 

fotosférica, se detectan fácilmente y no son tomados en cuenta en la 

determinación del tipo espectral definitivo. Algunos de los índices que pueden 

ser afectados por rasgos no-fotosféricos (ver Tabla 3.1) son: el índice 1 

afectado por la línea Ca ΙΙ 3933; los índices 19 y 20 afectados por las líneas Fe 
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ΙΙλλ 4924, 5018 y He Ιλλ 4922, 5016; el índice 29 que incluye el doblete Na Ιλλ 

5890, 5896; y los índices que incluyen las líneas de la serie de Balmer del 

hidrógeno (índices 4 y 10).  

 

Aunque la rotación estelar puede en principio afectar los índices debido al 

ensanchamiento Doppler de la línea (e.g. Mora et al., 2001; Gray et al., 2001), 

este efecto no afecta nuestra determinación de tipo espectral debido a que el 

ancho de las bandas que incluyen las líneas son suficientememe amplias para 

contrarrestar el efecto de rotación. Además, nuestra resolución espectral (300 

km s1 a 6000 Å) no es sensible a las velocidades rotacionales típicas de las 

HAeBe, ≤225 km s-1 (Finkenzeller, 1985; Bohm & Catala, 1995).  

 

Una complicación adicional al realizar una cldsificación espectral puede ocurrir 

cuando la estrdla es miembro de lln sistema binario espectroscópico. La 

frecuencia de binarias espectroscópicas para HAeBe es mayor a 35 % 

(Corporon & Lagrange, 1999); de esta forma existe la posibilidad finita de 

observar espectros combinados en nuestra muestra. Sin embargo, ya que en 

su mayoría, la componente primaria tiende a ser mucho más luminosa que sus 

acompañantes (Corporon & Lagrange, 1999), los índices de clasificación 

espectral están dominados por los rasgos espectrales de la estrella primaria.  

 

De 75 estrellas que componen la muestra inicial de HAeBe (§2.2), hemos 

determinado tipos espectrales para 58 objetos (77 % de la muestra). De esos 

58 objetos, 46 tienen tipo espectral F5 o más tempranos. De esta lista, 39 

objetos son confirmados como estrellas ·HAeBe (§4.1.2), los restantes 7 

objetos tienen estado evolutivo incierto y se discutirán en mayor detalle en la 

sección 4.1.3. Las estrellas clasificadas con un tipo espectral más tardío que F5 

serán discutidas en la sección 4.1.4. Las estrellas de continuo que 

encontramos en nuestra muestra se discuten en la sección 4.1.5. Finalmente, 

el sistema de clasificación no fue capaz de asignar tipos espectrales confiables 

a 10 estrellas, estos objetos se discuten en la sección 4.1.6.  
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4.1.2. Estrellas confirmadas como HAeBe  
 
En la Tabla 4.1 mostramos los tipos espectrales calculados para las 39 HAeBe 

encontradas en nuestra muestra, junto con tipos espectrales publicados 

previamente. Un 80 % de las estrellas tienen un error ≤ 2.5 subtipos 

espectrales. Las estrellas con alto enrojecimiento tienden a tener errores 

mayores debido a que la alta extinción disminuye significativamente el flujo en 

longitudes de ondas cortas, incrementando de esta forma el error de medición 

del índice.  

 

En la Figura 4.1 se compara el tipo espectral calculado segun §3 con los tipos 

publicados previamente para diferentes subconjuntos de nuestra muestra 

(Cohen & Kuhi, 1979; Finkenzeller, 1985; Hillenbrand, 1995; Mora et al, 2001): 

Nuestra determinación se compara mejor con los tipos espectrales calculados 

por Mora et al. (2001), los cuales usaron espectros multi-época de alta 

resolución. Solamente la estrella VV Ser (HBC 282) difiere por más de tres 

subclases en esta comparación. La convergencia del tipo espectral calculado a 

partir de las líneas de He Ι λλ 4026, 4144, 4387, 4471 y 5876 apoyan nuestro 

resultado (B6 ± 2 suptipos). Además, Mora et al. (2001) mencionan una gran 

incertidumbre (> 5 subtipos) en la determinación del tipo espectral de objetos 

como VV Ser, que rotan rápidamente (Vrot > 229 km s-1).  

 

Existe gran discrepancia en los tipos espectrales calculados previamente para 

algunas estrellas. Por ejemplo, el tipo espectral publicado para LkH 208 (HBC 

193) va desde B5 a F0; nuestro resultado, basado en las líneas de Ca Ι λλ 

5270, 5589, Fe Ι λ 5079, y Mg Ι A 5711, da un tipo espectral A7 ± 3 subtipos. 

Algunos índices espectrales calculados para LkH 208 parecen estar 

contaminados por el rasgo no fotosférico en absorción de las líneas de Fe ΙΙ ( 

42)1 esto podría explicar la gran discrepancia entre diferentes autores. La 

estrella LkH 234 catalogada por Cohen & Kuhi (1979) como 09, muestra 

suficientes líneas de helio neutral en su espectro como para favorecer nuestro 
                                                 
1 el valor del multiplete está entre paréntesis 
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tipo espectral B7 ± 3.5 subtipos, el cual es más consistente con los resultados 

de Mora et al. (2001) y Finkenzeller (1985). Las estrellas LkH 338 (HBC 196) y 

LkH 339 (HBC 197) muestran las mayores discrepancias al comparar nuestro 

tipo espectral con el dado por Cohen & Kuhi (1979, ver panel derecho superior 

dela Figura 4.1), ellos clasifican ambas estrellas como F2, sin embargo, el 

espectro no muestra evidencia de la banda G o de otras líneas metálicas 

esperaJas si este fuera el tipo espectral correcto.  
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Figura 4.1: Comparación del tipo espectral determinado en este trabajo 
para las HAeBe y los valores publicados previamente (Figura de 
Hernández et al., 2004). Las barras de errores son las incertidumbres en 

nuestra determinación de tipo espectral. A modo de comparación mostramos 

en cada panel la línea de pendiente uno. La dispersión más alta se observa al 

comparar nuestros resultados con los de Cohen & Kuhi (1979). La mejor 

correspondencia se obtiene al comparar con Mora et al. (2001), quienes usaron 

espectros multi-época de alta y mediana resolución.  

 

 
4.1.3. Estrellas con estado evolutivo incierto  
 
En esta sub sección analizaremos objetos que necesitan estudios adicionales 
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para clarificar su estado evolutivo. A excepción de la estrella PQ Ori, los 

objetos descritos aquí y listados en la Tabla 4.2 fueron rechazados previamente 

por diferentes autores como objetos HAeBe. La estrella LkH 341 (HBC 201) 

fue rechazada por Thé et al. (1994) como HAeBe debido a la ausencia de 

exceso en las bandas del infrarrojo medio (IRAS2). Esta estrella fue clasificada 

por Cohen & Kuhi (1979) como B3, pero en nuestro espectro se observan 

claramente líneas metálicas como Ca Ι .λλ4226, 5270, 5589, FeI Ι λλ4387, 

4922, y Mg Ι.λ5711, además de la banda G, indicando un tipo espectral más 

tardío. Nuestro análisis de todos esos índices converge en un tipo espectral F3 

± 2.5 subtipos. Estudiando la fotometría del cercano infrarrojo de Cohen & Kuhi 

(1979), derivamos para LkH 341 un pequeño exceso en las bandas JHKL 

usando una ley de extinción estándar (Rv=3.1), pero este exceso desaparece si 

usamos una ley de extinción con Rv =5.0 (ver sección 5.2). Este 

comportamiento también es observado en la estrella LkH 118 (HBC 281) 

cuando usamos las magnitudes JHKL de de Winter et al. (2001). Este objeto 

también fue rechazado por Thé et al. (1994) como estrella HAeBe. El tipo 

espectral de LkH 118 difiere por más de 4 subtipos del valor dado por 

Finkenzeller (1985). Nuestro resultado se sustenta en la intensidad de las 

líneas de He Ι y He ΙΙ.  

 

Las estrellas LkH 201 (HBC 7) y LkH 350 (HBC 314) fueron catalogadas por 

Herbig & Bell (1988) como posibles estrellas clásicas Be y rechazadas por Thé 

et al. (1994) como estrellas HAeBe debido a la ausencia de exceso en las 

bandas IRAS. Sin embargo esas estrellas muestran algunos rasgos 

característicos de estrellas PMS. LkH 201 muestra líneas de emisión en Ha, y 

Fe ΙΙ(42). Similarmente, la estrella LkH 350 muestra emisión en las líneas H 

y H,β además de los rasgos no-fotosféricos en absorción originados por las 

bandas interestelares difusas (DIB, del inglés Diffuse Interestellar Bands), 

localizadas a λλ5780,.5796, y 6283, y el doblete de Na Ι (Miroshnichenko et al, 

2003). Ambas estrellas poseen gran enrojecimiento (Av> 5) y una ley de 

                                                 
2 InfraRed Astronomical Observatory;http.//irsa.ipac.caltech.edu/Missions/iras.html 
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extinción anómala (Rv > 3.1, §5.2), características esperadas para estrellas 

embebidas en la nube molecular.  

 

PQ Ori no muestra diferencias significativas respecto a una estrella F3 en la 

secuencia 

 
 

principal. No posee líneas en emisión ni excesos en el cercano infrarrojo, 

determinados de la fotometría 2MASS3 La estrella V751 Cyg (HBC 297) ha sido 

catalogada como variable cataclísmica por diferentes autores (e.g; Robinson, 

1973; Downes et al., 1995; Echevarría et al, 2002). Esta estrella cae por debajo 

de la secuencia principal en el diagrama H-R (§5.3).  

 
4.1.4. Estrellas con tipo espectral más tardío que F5  
 
En la Tabla 4.3 listamos las 12 estrellas de nuestra muestra con tipos 

espectrales más tardíos que F5. Aunque estas estrellas poseen un tipo 

espectral F o más temprano en el catálogo HBC (Herbig & Bell, 1988), nuestra 

clasificación da hasta un tipo espectral G temprano para algunas de ellas.  

 

Existe un completo desacuerdo en el tipo espectral asignado por diferentes 

autores para la estrella V1686 Cyg (HBC 690), los valores van desde B2 (Thé 

et al., 1994) hasta F2 (Terra-negra et al., 1994). En particular, Mora et al. 

(2001) asignaron un tipo espectral A4 con más de 5 subtipos espectrales de 

                                                 
3 Two Micron All Sky Survery; http://irsa.ipac.caltech.edu/Missions/2mass.html 
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error. En sus espectros multi-época (espectros EXPORT), que amablemente 

nos proporcionó Bruno Merín, los rasgos en absorción varían significativamente 

en el tiempo, este comportamiento en el espectro podría explicar la dificultad de 

obtener un tipo espectral confiable.  

 
 

Fuertes DIB (λλ5780, 5797, 6284 y 6614) son claramente visibles en los 

espectros de EXPORT. Nuestros espectros lucen diferentes a los de espectros 

EXPORT, no mostrando las DIB. La presencia de la banda G y de líneas 

metálicas (Fe Ι, Ca Ι, Ca ΙΙ y Mn Ι) son más consistentes con un tipo espectral 

F9. Esta estrella exhibe gran variabilidad fotométrica. El brillo de V1686 Cyg 

decrece progresivamente en mas de 4.5 magnitudes en 7.5 años, luego se 

hace 4 magnitudes mas brillante en un periodo de 4 años. El decrecimiento del 

brillo es acompañado por un enrojecimiento de la estrella, sugiriendo que este 

efecto puede ser causado por material cercano a la estrella. Además de esta 

variación de largo periodo, existen variaciones de periodo corto (2 magnitudes 

en 2 meses) que pueden estar asociadas a la variabilidad espectroscópica, 

pero esta suposición debe ser confirmada mediante estudios detallados 

dirigidos a clarificar la física involucrada en este comportamiento.  
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El espectro de las estrellas LkH 349 (HBC 308) y RNO 63 (HBC 518) muestra 

perfiles P Cygni en H, indicando material ejectado a velocidades mayores que 

nuestra resolución espectral (300 km S-1, ver también; Hessman et al., 1995).  

 

 
 

En VSB 2 (HBC 531) la línea H es observada aparentemente en absorción, 

pero con un Wλ. menor a la medida en una estándar del mismo tipo espectral, 

esto indica la presencia de una componente en emisión que no fue detectada 

en nuestro espectro.  

 

En la muestra de objetos F5 y más tardíos, solamente los objetos W84 (HBC 

217) y V360 Mon (HBC 231) muestran emisión en Hβ y un Wλ. ≥ 10 Å en la 

línea H. Las líneas [ O Ι ] λ6300 y Fe ΙΙ (42) no fueron detectadas en los 

objetos listados enla Tabla 4.3. 

 

Una característica común presente en los objetos descritos en esta subsección 

es la presencia en absorción de la línea Li Ι λ6708. En el pasado este rasgo fue 

tomado indiscriminadamente como un indicador de juventud en estrellas de 

masa intermedia y baja masa (e.g; Strom et al., 1989). Sin embargo, este 

indicador de juventud no puede ser aplicado a estrellas más tempranas que ~K 

5, ya que la zona convectiva delgada no permite que el Li Ι llegue a regiones 

con temperatura suficiente para transmutar este elemento, y de esta forma la 
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estrella podría llegar a la secuencia principal con lma cantidad no despreciable 

de litio primordial (Briceño et al., 1997). Sin embargo, la presencia de litio en 

absorción evidencia que esas estrellas no son post secuencia principal.  

 

4.1.5 Estrellas de continuo 
 

Un conjunto de objetos de nuestra muestra prácticamente no poseen rasgos en 

absorción en sus espectros, y debido a esto no fue posible asignarles tipo 

espectral. La mayoría de sus rasgos espectrales aparecen en emisión. Estas 

estrellas de continuo están listadas en la Tabla 4.4 y las medidas de Wλ de sus 

líneas en emisión más sobresalientes se muestran en la Tabla 4.5. 
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Intentos previos de clasificación para esos objetos se muestran en la Tabla 4.4, 

pero esos valores deben ser tomados con suma precaución debido al alto 

velamiento presente en sus espectros. Las estrellas MWC 1080 (HBC 317) y 

PV Cep (HBC 696) muestran fuertes perfiles P Cygni en varias líneas Balmer 

que son resueltas inclusive a nuestra baja resolución; esto sugiere la presencia 

de fuertes vientos y/o flujos colimados de materia ejectada desde la estrella. 

Estudios con espectros de mayor resolución realizados para esas estrellas 

(Fernandez, 1995; Corcoran & Ray, 1997; Parsamian et al, 1996; Magakian & 

Movsesian, 2001) confirman la naturaleza P Cygni de las líneas. Trabajos 

previos asocian estos objetos con fuertes ejecciones de material molecular y/o 

con jets ópticos (Wu et al., 1996; Arce et al., 2002; Magakian & Movsesian, 

2001; Gómez et al, 1997). Observaciones recientes de alta resolución para 

LkH 101 muestra perfiles dobles extremadamente peculiares en algunas de 

sus líneas. Ya que este tipo de líneas no son observadas en estrellas HAeBe, 

LkH 101 podría no pertenecer a la clase HAeBe (G. Herbig, comunicación 

privada).  

 
4.1.6. Estrellas con tipo espectral incierto  
 
En la muestra estudiada en esta sección se encontraron algunos objetos para 

los cuales fue imposible determinar un tipo espectral confiable, debido a que 

los índices usados en la clasificación no convergieron a un tipo espectral único. 

Esos objetos son discutidos individualmente en esta sub sección y listados en 

la Tabla 4.6 con información de los tipos espectrales determinados previamente 

en la literatura y con nuestra estimación burda; además, se realizan cortos 

comentarios a cerca de la estrella.  

 

MacC H12. - El alto enrojecimiento presente en esta estrella impide el uso de la 

mayoría de los índices localizados en la región azul del espectro (longitudes de 

ondas ≤ 5500 Å). Sin embargo, podemos estimar un tipo espectral ~ F4±5 

basado en la presencia de la banda G y de la línea Fe Ιλ5329.  
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HK Ori. - Esta estrella tiene múltiples líneas en emisión, incluyendo Fe ΙΙ (27, 

37, 67, 42, 48, 49), Ti ΙΙ(41, 69), Cr Ι(31), y Cr ΙΙ(43), las cuales contaminan la 

mayoría de los índices localizados a longitudes de ond≤ 5500 Å.  

 

 
 

Suponienrio que la línea Ca ΙΙ λ3933 es completamente fotosférica y puesto 

que las bandas adyacentes del continuo no parecen estar contaminadas por 

rasgos en emisión, se puede asumir un tipo espectral A2 apartir del índice 1. 

En el rango espectral 5500-6300 Å, el espectro parece estar libre de rasgos en 

emisión; el análisis en esta región conduce a un tipo espectral F2 basado en 

las líneas Ca Ι .λ5589, Fe Ι+Mg Ι λ5711, y Mn Ι λ6015. Finalmente, el tipo 

espectral calculado por la profundidad de la línea Ca Ι 6162 es más consistente 

con una estrella GO. Este comportamiento en el espectro fue reportado 

anteriormente por Strom (1983), quien encontró un tipo espectral dependiente 

de la longitud de onda del rasgo usado para su determinación, desde un tipo A 

temprano a ~4000Å hasta F tardío alrededor de 6500Å. Una posible 

explicación para este comportamiento es que estamos observando un espectro 

combinado (estrella A + estrella F), la multiplicidad de esta estrella está bien 

establecida (Leinert et al., 1997; Pirzkal et al., 1997; Corporon & Lagrange, 

1999), y la presencia de la línea Li Ι.λ6708 (W.λ [Li Ι=0.2 Å]), sugiere que la 

acompañante es de un tipo espectral más tardío que F7.  

 

BF Ori. - Para esta estrella los índices basados en las líneas Fe Ι+Ti Ι λ5079, 
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Ca Ι+Fe Ι .λ5270 y Ca 15589 conducen a un tipo espectral A0-A9. Sin 

embargo, al comparar nuestro espectro con estrellas estándares en ese rango 

de tipo espectral, BF Ori muestra fuertes y númerosos rasgos en absorción, 

probablemente no-fotosféricos, que contaminan la mayoría de los índices 

espectrales.  

 

VY Mon. - El gran enrojecimiento (Av ≥ 7.0; Casey & Harper, 1990), junto con la 

presencia de líneas en emisión, conduce a una gran incertidumbre en el tipo 

espectral estimado para esta estrella (F2 ± 5 subtipos) al usar los índices, Ca Ι 

λ5589, Mg Ι λ5711, Mn Ι λ6015 y la banda G.  

 

KK Oph. - Las líneas en emisión presentes en el espectro de este objeto son 

tan númerosas que afectan la mayoría de los índices usados para clasificación. 

Esta estrella fue reportada como binaria por diferentes autores (e.g; Bailey, 

1998; Leinert et al., 1997; Pirzkal et al., 1997). La acompañante es 

probablemente una estrella T Tauri, sin embargo y en contraste con la estrella 

HK Ori, no observamos litio en absorción a pesar que los espectros de ambas 

estrellas poseen similar señal ruido. La ausencia de la banda G, de líneas de 

He Ι y de líneas metálicas de Ca Ι, Mn Ι y Mg Ι sugieren un tipo espectral envre 

A0 y F0.  

 

Mac H4. - Esta estrella tiene un gran enrojecimiento, el cual resulta en una 

pobre SN en la parte azul de su espectro, y así impide una determinación 

confiable en su tipo espectral. Algunas líneas de He Ι Son observadas 

marginalmente en la parte azul del espectro, mientras las líneas metálicas Fe Ι, 

Mg Ι y Ca Ι están ausentes en la parte roja, en donde tenemos una mayor 

señal ruido. Estas características podrían indicar un tipo espectral más 

temprano que ~A5. Se observan componentes en emisión en las líneas He Ι 

λλ.5876, 6678, [ OΙ ] λ6300 y las líneas Balmer H, Hβ, y Hγ.  

 

V376 Cás. - Los índices Fe Ι λ4532, He Ι + Fe Ι λ4922, Mg Ι λ5173, Ca Ι λ5270, 
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Ca Ι λ5589, y Fe Ι + Mg Ι λ5711 conducen a un tipo espectral A8 ± 5 subtipos. 

El ancho equivalente de las líneas Hδ y Hγ es característico de estrellas ~A5. 

Los índices con longitudes de ondas más cortas que 4500 Å no fueron usados 

debido al gran enrojecimiento presente en nuestro espectro. Algunos autores 

han sugerido que este objeto es un objeto Clase Ι, el cual aun posee una 

envoltura activa que alimenta el disco estelar (Hajjar & Bastien, 2000). Debido a 

que la estrella no es observada directamente, sino que se observa a través de 

luz dispersada, las correcciones de enrojecimiento y luminosidad son muy 

inciertas.  

 

V1493 Cyg. - El alto enrojecimiento y la presencia de rasgos no-fotosféricos en 

absorción complica la determinación de un tipo espectral confiable. Basado en 

las líneas de Ca ΙΙ λ3933, Fe Ι λ4787, Fe Ι λ5079, Ca Ι + Fe Ι λ5270 y Ca Ι 

λ5589 se determinó un tipo espectral entre A5 ± 4 subtipos. Se observa una 

débil emisión en la línea [ O Ι ] λ6300.  

 

LkH 168. - El tipo espectral publicado para esta estrella abarca desde A3 

(Fernandez, 1995) a F6 (Terranegra et al, 1994). No fue posible asignar un tipo 

espectral confiable para esta estrella debido al alto enrojecimiento observado 

en su espectro. La ausencia de líneas metálicas y de la banda G indican que 

esta estrella posee un tipo espectral más temprano que F0. De acuerdo a 

Herbig & Bell (1988) esta estrella puede ser una Be clásica, sin embargo se 

necesita un tipo espectral confiable para aclarar el estado evolutivo de este 

objeto.  

 

MacC H1. - Se estimó un tipo espectral entre B2 y A0, basado en la ausencia 

de la banda G y líneas metálicas y a la presencia de líneas de Helio neutral. 

Las númerosas líneas en emisión en conjunto con el alto enrojecimiento impide 

la determinación de un tipo espectral más exacto. MacC H1 fue rechazada por 

Thé et al. (1994) como perteneciente a la clase HAeBe. Sin embargo, la 

presencia de Fe ΙΙ (38, 37, 42 y 49) y de líneas Balmer en emisión sugieren que 

se necesitan datos adicionales para verificar la naturaleza real de MacC H1.  
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4.2. Muestra de estrellas en asociaciones OB  
 

Las estrellas seleccionadas en la sección 2.3, en general tienen tipo espectral 

dado por el catálogo Hipparcos, sin embargo, para más del 82 % de esta 

muestra la metodología para determinar el tipo espectral es desconocida, 

debido a que las fuentes bibliográficas respectivas de Hipparcos están 

rotuladas como miscelaneas, ó están tomadas de la base de datos SIMBAD4. 

El 18 % restante fueron clasificadas por N ancy Houk y sus colaboradores en el 

catálogo "Michigan catalogue for the HD stars" (Houk & Cowby, 1975; Houk, 

1978, 1982; Houk & Smith-Moore, 1988). Nuestro trabajo aporta una 

determinación de tipo espectral homogénea para las 440 estrellas en las 

asociaciones OB, tomando en cuenta rasgos característicos de estrellas PMS 

que pudieran afectar la clasificación espectral (Ver §3)  

Dado que el catálogo Hipparcos incluye los objetos más brillantes del cielo 

(magnitud límite V~12, límite de completitud V~7) y tomando en cuenta la 

distancia de las asociaciones a que estas estrellas pertenecen, esperamos 

encontrar una cantidad sustancial de estrellas tempranas, de hecho, más del 

75 % de los objetos en cada asociación fueron clasificados con tipo espectral B 

y A. El resultado de nuestra clasificación espectral se muestra en la Tabla 6.1 

discutida en la sección 6.  

 

4.3. Muestras en otros proyectos. 
 

El sistema de clasificación descrito en §3 ha sido usado en otros proyectos 

vinculados al estudio de las fases tempranas de la evolución estelar. En 

general, estos proyectos incluyen objetos con masas menores que las HAeBe. 

Aunque este sistema de clasificación fue optimizado para el rango espectral y 

resolución de espectros FAST (§2.4), se ha podido aplicar exitosamente a 

espectros con características similares a los de FAST, tales como los obtenidos 

con: el espectrógrafo multi-objetos, HYDRA, instalado en el telescopio WIYN de 

3.5m del observatorio Kitt Peak (Arizona, USA), con una resolución de ~7 Å y 

                                                 
4 http://simbad.u-strasbg.fr/sim-fid.pl 
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un rango espectral de ~ 4000-7000Å, y el HECTOSPEC el cual es un 

espectrógrafo multi-fibra instalado recientemente sobre el telescopio de 6.5m 

del observatorio MMT (Arizona, USA), con una resolución de ~6Å y un rango 

espectral de ~3700-9000Å. Los proyectos vinculados al sistema de clasificación 

se pueden resumir de la siguiente manera:  

 

1.- Sondeo de variabilidad en Orión: es una colaboración conjunta entre el 

CIDA (C. Briceño C, A.K. Vivas y J. Hernández) y el CfA (N. Calvet y L. 

Hartmami) dirigida a realizar un estudio sistemático de los procesos inherentes 

a la formación y evolución estelar en una de las regiones más cercanas y de 

mayor tamaño con formación estelar activa. Hasta el momento se han 

clasificado más de 3000 objetos tomados con los espectrógrafos FAST, 

HYDRA y HECTOSPEC, los cuales han originado las siguientes publicaciones: 

Briceño et al. (2005) y Calvet et al. (2005). La gran mayoría de las candidatas 

fueron seleccionadas de datos fotométricos tomados con el telescopio J. Stock 

del Observatorio Nacional Llano del Hato (Mérida- Venezuela).  

 

2.- Discos de acreción en la época de formación de planetas: es un proyecto 

dirigido por Aurora Sicilia-Aguilar (CfA) como parte de su tesis doctoral. Hasta 

el momento se han clasificado ~450 objetos con espectros de FAST, HYDRA y 

HECTOSPEC. Los resultados están reflejados en Sicilia-Aguilar et al. (2005a) y 

Sicilia-Aguilar et al. (2005b).  

 

3.- Calvet et al. (2004): Se realizó un estudio de las tasas de acreción de 9 

estrellas T Tauri de masa intermedia localizadas en diferentes regiones de 

formación estelar (Tauro, Ori OR1c, y λOri). Las observaciones para detrminar 

el tipo espectral fueron tomados con el espectrógrafo FAST.  
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Capítulo 5  
 
Estrellas Herbig Ae/Be  
 

En este capítulo estudiaremos las propiedades de las estrellas clasificadas en 

§4.1. Nos concentraremos principalmente en las propiedades de las HAeBe, 

que sustentan la suposición de que estos objetos están rodeados por un disco 

activo. La Tabla 5.1 lista estas propiedades. En las columnas 1 y 2 se muestran 

el número del catálogo de Herbig & Bell (1988) y el nombre de la estrella. 

Cuando el objeto no es HAeBe, el número HBC está acompañado por una nota 

que indica el tipo de objeto (u: estado evolutivo incierto, f: estrellas F5 o más 

tardías). La columna 3 se refiere a la magnitud visual obtenida de las 

referencias de la columna 4, la columna 5 muestra la distancia a cada objeto 

(en parsec, pc) estimada por los autores citados en la columna 6. La columna 7 

da el valor de temperatura efectiva calculado en §5.3. La extinción calculada en 

§5.2 se muestra en las columnas 8 (Rv=3.1) y 12 (Rv=5.0). La luminosidad, 

masa y edad estimada en §5.3 se muestra en las columnas 9, 10 y 11 para un 

Rv=3.1 y en las columnas 13, 14 y 15 para un Rv=5.0 (ver §5.2). La columna 16 

muestra el índice β referido a las propiedades en el infrarrojo medio, descrito en 

§5.5. Otras propiedades como, los rasgos espectrales no provenientes de la 

fotosfera (§5.1) y excesos en el cercano infrarrojo (§5.4) también son discutidas 

en este capítulo.  
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5.1 Rasgos originados fuera de la fotosfera  
 

Como mencionamos anteriormente, las HAeBe exhiben un número de rasgos 

espectrales en absorción y en emisión que no son observados en el espectro 

de una estrella estándar del mismo tipo espectral. Esto sugiere que esas líneas 

tienen su origen fuera de la fotosfera estelar. En la Tabla 5.1 mostramos los 

anchos equivalentes de los rasgos no fotosféricos que se observan con mayor 

frecuencia en estrellas jóvenes de masa intermedia. Los anchos equivalentes 

de las líneas H y Hβ están acompañados de una letra que indica la forma del 

perfil de la línea. Cuando se observan perfiles asimétricos, ello podría indicar 

material moviéndose a velocidades mayores que nuestra resolución espectral 

(~300 km s-1 a 6563 Å), sin embargo, dada nuestra baja resolución no 

podemos realizar mediciones de la velocidad del material que podría estar 

produciendo las asimetrías de las líneas.  

 

Por definición las estrellas HAeBe muestran la línea H en emisión. La Figura 

5.1 en su panel superior muestra un histograma de Wλ(H) para estrellas 

confirmadas como HAeBe, para estrellas con tipos espectrales más tardíos que 

F5 y para estrellas de continuo. En esta gráfica es evidente que las estrellas de 

continuo tienen valores mayores de Wλ(H), esto sugiere que estas son las 

más jóvenes de la muestra clasificada en §4, ya que, se espera que la actividad 

estelar causante de la emisión en H, procesos de acreción ó procesos tipo 

dinamo estelar, disminuya con la edad de la estrella (Hartmann et al., 1998; 

Skumanich, 1972). Con frecuencia se observa emisión en otras líneas de la 

serie de Balmer, particularmente se detectó que 53 % de la muestra exhibe Hβ 

en emisión, mientras solo 15 % posee emisión en Hγ. Estos porcentajes 

podrían representar un límite inferior, ya que, a nuestra resolución 

posiblemente no podemos distinguir componentes pequeñas en emisión 

superimpuestos al rasgo en absorción. En estos casos la línea en absorción se 

observaría menos profunda en comparación a estrellas estándares del mismo 

tipo espectral. De hecho, de las 39 estrellas HAeBe, 95 % tienen Wλ (Hβ) y 56 

% tienen Wλ (Hγ) más pequeño que su tipo espectral correspondiente.
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Figura 5.1: Histogramas de Wλ para H (panel superior) y [O.Ι] (panel 

inferior); flgura de Hernández et al. (2004). Las HAeBe (histograma sólido) y 

las estrellas más tardías que F (histograma rallado) generalmente poseen 

Wλ(H) en emisión menor a -100Å. Las estrellas de continuo (histograma 

abierto) poseen emisión más intensa en H. Las estrellas más tardías que F0 

no mostraron emisión en [O Ι].  

 

Otra línea presente en los espectros de HAeBe son las líneas prohibidas [O Ι ] 

y [ S ΙΙ ]. Se piensa que estas líneas se forman en regiones de gas de baja 

densidad excitadas colisionalmente (e.g; Finkenzeller, 1985). Nosotros 

encontramos 30 estrellas con emisión en [ O Ι ]λ6300 de un total de 56 objetos 

(se excluyeron de la lista original las estrellas más tardías que F5 y las estrellas 

con estado evolutivo incierto). Esto representa un ~54 %, consistente con 

trabajos realizados previamente (e.g; Bohm & Catala, 1994). En el panel 

inferior de la Figura 5.1 se muestra la distribución de objetos respecto a Wλ([ O 

Ι ]λ6363). A diferencia de la línea H, no se observa una distinción clara entre 

las distribuciones de las. HAeBe y las estrellas de continuo. En aquellos objetos 

que exhiben emisión en la línea [O Ι ]λ6363, el promedio de la razón entre 

anchos equivalentes [ O Ι ]λ6300/λ6363 (~2.7) indica que estas líneas se 

originan en una región ópticamente delgada (Osterbrock, 1989).  
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En 33 % de la muestra se observa emisión en las líneas de Fe ΙΙ(42). Este  

 
Figura 5.2: Comparación entre el Wλ de H y Wλ de Fe ΙΙλ5169 (Hernández 

et al., 2004). Existe una clara relación entre estas líneas, aunque con un 

apreciable grado de dispersión. El coeficiente de correlación entre Ha y FeΙΙ 

λ5169 es de 0.74  

 

rasgo está relacionado a la emisión en las líneas Balmer, tal como se observa 

en la Figura 5.2, en donde es evidente una correlación entre Wλ de Fe ΙΙλ5169 

y el Wλ de H (coeficiente de correlación 0.74). En general, cuando se observa 

emisión en Fe ΙΙ, la línea [ O Ι ]λ6300 está también presente. Solamente las 

estrellas BD +46 3471, MacC H1 y LkH 218 contradicen esta afirmación. No 

obstante, Bohm & Catala (1994) detectaron emisión en [ O Ι ]λ6300 en dos de 

esas estrellas: BD +46 3471 con Wλ = -0.1 Å y LkH 218 con Wλ = -0.2 Å. No 

se encontró una correlación clara entre las líneas Je Fe ΙΙ(42) y la línea [O Ι] 

λ6300; el coeficiente de correlación entre los anchos equivalentes es de 0.43.  

 

Una fracción de estrellas muestran emisión en las líneas de He Ι. Comparando 

las Tablas 4.4 y 5.2 es evidente que este tipo de emisión es más frecuente en 

estrellas de continuo que en las HAeBe (57% para las estrellas de continuo 

versus 18% para las HAeBe).  
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Mientras los rasgos de emisión se distinguen fácilmente, los rasgos no- 

fotosféricos en absorción (rasgos tipo "shell") solo son detectables comparando 

directamente el espectro de la estrellas problema con una estándar del mismo 

tipo espectral, o cuando se observa gran discrepancia en los resultados 

derivados de algunos índices usados para la clasificación espectral. A nuestra 

resolución, los rasgos tipos shell que se observan con mayor frecuencia son las 

líneas del multiplete 42 de Fe ΙΙ las líneas D del sodio (Na Ι), y la línea He 

Ι.λ5876; esta última, cuando es observada a mayor resolución, muestra 

componentes de emisión corridos al azul que indican la presencia de material 

en expansión alrededor de la estrella (e.g. la línea He Ι.λ5876 de MWC 1080 en 

Hartmann, et al. 1993).  

 

Los modelos de objetos tipo UXOr invocan oscurecimiento de la estrella 

causado por nubes de gas y polvo orbitando alrededor de la estrella, por 

inestabilidades en discos cóncavos (del inglés fiared disk), o por cometas 

gigantes o cúmulos de cometas presentes en estrellas jóvenes (Natta & 

Whitney., 2000; Bertout, 2000; Graham, 1992; Grinin, 1988; Rodgers et al., 

2002). Recientemente, Dullemond et al. (2003) propusieron un modelo 

alternativo en el que la región que produce el oscurecimiento se encuentra 

localizada en el borde interno de un disco truncado. En este modelo, la pared 

del disco interno incrementa su espesor como resultado del calentamiento 

directo desde la estrella. Dullemond et al. (2003) proponen que este incremento 

en la altura del disco es la causante del oscurecimiento de la estrella y además 

genera una región de sombra en la vecindad exterior al disco interno. Estudios 

de alta resolución indican una correlación entre la variación fotométrica y la 

variación de las líneas Fe ΙΙ (42), las cuales cambian su forma e intensidad 

desde un perfil tipo P Cygni a un perfil en absorción (Rodgers et al., 2002; 

Catala et al., 1993). Este comportamiento de estas líneas es predecido por los 

modelos de obscuración.  

 

En este trabajo hemos identificado rasgos tipo shell de Fe ΙΙ(42) en 11 estrellas 

HAeBe y en BF Ori (la cual no tiene tipo espectral asignado, ver Tabla 4.6). 
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Estas estrellas aparecen con un Wλ. positivo en la Tabla 5.2 para las lineas de 

Fe ΙΙ(42). De estas 12 estrellas, 9 están asociadas a objetos tipo UXOr (Natta 

et al., 1997; Grinin, 1994; Shevchenko et al., 1993; Chkhikvadze, 2002; Yudin & 

Evans, 1998), los cuales muestran variabilidad fotométrica tipo eclipsante 

causada por un incremento temporal en la densidad de material extendido, 

ubicado en la línea de observación (eg. Natta et al., 2000; Rodgers et al., 

2002). Solo la estrella LkH 215 (HBC 528) contradice esta generalidad, ya que 

presenta una curva de luz cuasi-periódica con un leve rango de variabilidad 

fotométrica (Shevchenko et al., 1993). Para las estrellas V1493 Cyg (HBC 716) 

y MC 1 (HBC 324) no existen suficientes datos para inferir si pertenecen al tipo 

UXOr o no. 

 

5.2. Extinción visual en HAeBe  
 
Las estrellas PMS muestran fuerte variabilidad de brillo en diversas bandas 

fotométricas, desde regiones UV hasta el lejano infrarrojo. En particular, ~25 % 

de las HAeBe conocidas exhiben fuertes variaciones en brillo y color, que 

pueden alcanzar 4 magnitudes en algunas bandas fotométricas, tal como la 

banda V (Finkenzeller & Mundt, 1984; Herbst & Shevchenko, 1999). Los 

objetos UXOr caen en este grupo (e.g; Rodgers et al, 2002; Natta et al, 2000; 

Natta & Whitney., 2000). Este comportamiento implica que se debe tener gran 

cuidado al calcular una extinción representativa para esos objetos (Av o 

enrojecimiento). La variabilidad espectral puede complicar la determinación del 

enrojecimiento. Un escenario ideal para el cálculo de Av en objetos altamente 

variables, incluye observaciones simultáneas fotométricas y espectroscópicas 

tomadas en diferentes épocas. Es evidente que este escenario requiere un 

enorme esfuerzo observacional, el cual en muchas ocasiones no es factible.  

 

El tipo espectral determinado por nuestro esquema es representativo de la 

fotosfera de la estrella, evitando líneas posiblemente variables debido a 

contribuciones externas a la fotosfera (e.g; Mora et al., 2001). La dificultad de la 

variabilidad fotométrica para el cálculo del enrojecimiento se minimiza usando 
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númerosos datos fotométricos, que permitan determinar la mejor estimación del 

brillo de la fotosfera estelar. La fotometría óptica utilizada en esta contribución, 

consiste en una gran base de datos en las bandas UBVR que Herbst & 

Shevchenko (1999) han construido observando un conjunto de HAeBe desde 

1983; 69 % de las estrellas clasificadas en este trabajo tienen medidas UBVR 

en Herbst & Shevchenko (1999). Los datos fotométricos para nuestra muestra 

se completaron usando medidas de de Winter et al. (2001), Miroshnichenko et 

al. (2001), Flaccouio et al. (1999), Fernandez (1995), Hillenbrand et al. (1992), 

Herbig & Bell (1988), Mendoza & Gómez (1980) y MacConnell (1968). 

Calculamos el promedio y la mediana de brillo y de color, en las bandas 

UBVRJRClC, para cada una de las estrellas en nuestra muestra usando las 

medidas multi épocas disponibles; ambos valores estadísticos generalmente 

concuerdan dentro de 0.1 magnitud. Los objetos con mayor variabilidad en 

nuestra muestra son los de tipo UXOr, para estos, encontramos que las 

magnitudes promedio corresponden al estado de brillo en el cual la estrella se 

encuentra sin obscuración. De esta forma, en los análisis subsiguientes, 

adoptamos las magnitudes y colores promedios como valores representativos 

de la fotosfera estelar.  

 

Los excesos de color EV-B y Ev-Rc fueron calculados usando los colores 

intrínsecos correspondiente al tipo espectral de la tabla de Kenyon & Hartmann 

(1995). Con esta información obtenemos los valores de extinción visual AV1 a 

partir de EB-V y AV2 a partir de EV-RC, para diferentes leyes de enrojecimiento 

modulada por el parámetro Rv  

 

 
 

Los valores de )()( V
V

R
V

V

B R
A
AyR

A
A  se determinan usando las relaciones en 
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Cardelli et al. (1989) para un RV específico. En la Figura 5.3 se graficaron los 

valores de AV1 versus AV2 para un RV=3.1, consistente con la ley normal de 

extinción utilizada generalmente para el medio interestelar (panel izquierdo) y 

para un Rv=5 (panel derecho). La línea de pendiente 1 se indica en ambos 

paneles. Los valores de extinción derivados de diferentes colores concuerdan 

si usamos un RV más alto que 3.1; para Rv=5 la relación entre AV1 y AV2 es 

AV1=1.002 AV2 -0.136, mientras que para Rv=3.1 esta relación es AV1 =0. 779 

AV2 -0.08. Los puntos importantes para determinar esas correlaciones son las 

estrellas con alto enrojecimiento (Av> 1.5), las cuales constituyen el 73 % de la 

muestra.  

 

Para determinar si el origen del enrojecimiento para esas estrellas es 

interestelar o circumestelar se examinaron sus distancias listadas en la Tabla 

5.1. Se encontró que 85 % de las estrellas con gran enrojecimiento están 

dentro de 1 Kpc del Sol. Ya que a esta distancia se espera un Av < 1 magnitud 

(Fitzgerald, 1968), se concluye que el enrojecimiento medido para nuestra 

muestra de HAeBe generalmente es producido por material circumestelar 

cercano a la estrella y por la nube molecular con la cual muchos de estos 

objetos están aun asociados. El alto valor de Rv sugiere fuertemente que el 

medio circumestelar alrededor de las estrellas HAeBe está dominado por 

granos de polvo relativamente grandes en comparación con los granos 

encontrados en el medio interestelar difuso (eg. Steenman & The, 1991). Otros 

autores han llegado a la misma conclusión usando muestras numéricamente  
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Figura 5.3: Comparación del valor Av determinado a partir de E(B- V) y el 
determinado a partir de E(V-R), para Rv=3.1 (panel izquierdo) y Rv=5.0 
(panel derecho); figura de Hernández et al. (2004). Las líneas sólidas 

representan el ajuste de los datos, mientras las líneas cortadas es la recta de 

pendiente uno. La mejor correlación es observada al usar un Rv=5.0. Las 

barras de error representan los errores propagados a partir del tipo espectral.  

 

 
Figura 5.4: Razón de excesos de color E(V-RC)/E(B-V) versus la razón E(V-
IC)/E(B-V), figura de Hernández et al. (2004). Las líneas punteadas indican la 

localización predicha por las relaciones de Cardelli et al. (1989) para diferentes 

valores de RV (de 2 a 8). Estas líneas fueron calculadas usando la longitud de 
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onda efectiva de cada filtro, para el mínimo (línea superior) y el máximo (línea 

inferior) valor de V-ΙC de nuestra muestra. Los puntos son objetos con más de 5 

medidas fotométricas, mientras que los asteriscos poseen solo 1 o 2 medidas 

en cada filtro. Para estos últimos objetos, la variabilidad puede afectar 

fuertemente los excesos de color estimados. 

 

mas pequeñas que la usada en este trabajo (Strom et al., 1972; Thé et al., 

1981; Herbst et al., 1982; Sorrell, 1990; Bibo et al., 1992; Gorti & Bhatt, 1993; 

Waters & Waelkens, 1998; Whittet et al., 2001).  

 

En la Figura 5.4 se graficó la razón entre los excesos de color EV-RC / EB-V 

versus la razón EV-ΙC/EB-V para una submuestra de HAeBe con medidas IC 

tomados del servidor ftp publico del observatorio Van Vleck 1 , y las referencias 

Fernandez (1995), Oudmaijer et al. (2001), o de Winter et al. (2001). La Figura 

5.4 también muestra la curva esperada sobre esta gráfica para diferentes 

valores de Rv usando las relaciones de Cardelli et al. (1989). Para ello se 

calcularon extinciones Aλ/AV a la longitud de onda efectiva de cada filtro, 

usando las tablas de longitud de onda efectiva versus V-ΙC proporcionadas por 

Michael Bessell. Las líneas punteadas dibujadas corresponden a un valor 

mínimo y máximo de V-ΙC de nuestra muestra. Nuevamente, los datos sugieren 

una ley de extinción con RV > 3.1.  

 

5.3. Diagrama Hertzsprung-Russell  
 
El conocimiento de la ley de extinción apropiada para las HAeBe (§5.2) es 

determinante para derivar las luminosidades de esas estrellas, y así estimar las 

masas estelares y los estados evolutivos de estos objetos. Así, tomando en 

cuenta el contenido de la sección §5.2, hemos calculado la luminosidad estelar 

para 55 de las 58 estrellas mostradas en las Tablas 4.1, 4.2 y 4.3. Las 

luminosidades fueron calculadas a partir de la magnitud V promedio dada en la 

Tabla 5.1, corregida por enrojecimiento con el AV calculado en la sub sección 
                                                 
1 base de datos usada por Herbst & Shevchenko (1999) 
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5.2; los valores de corrección bolométrica para un tipo espectral específico 

(Kenyon & Hartmann, 1995); y las distancias listadas en la Tabla 5.1. La 

corrección por enrojecimiento fue hecha usando la ley de extinción interestelar 

éstándar (Rv=3.1) y una ley de extinción más adecuada para HAeBe (Rv=5.0). 

La temperatura efectiva fue determinada usando nuestro tipo espectral y la 

calibración dada por Kenyon & Hartmann (1995). Para los objetos, P102 (HBC 

432), MV Ori (HBC 460) y RNO 63 (HBC 518), no existen suficientes datos 

fotométricos publicados para realizar estimaciones de su luminosidad.  

 

La Figura 5.5 muestra la localización en el diagrama H-R de los objetos en la 

Tabla 5.1, para los 2 valores de Rv utilizados. También se muestran los 

caminos evolutivos e isócronas de Siess et al. (2000) y Bernasconi (1996), los 

cuales se usaron para determinar masas y edades para la muestra realizando 

interpolaciones líneales. Las extinciones, luminosidades, temperatura efectiva, 

masas, y edades derivadas para cada ley de extinción están listadas en la 

Tabla 5.1.  

 

De las Figura 5.5 es evidente el cambio en la localización de los objetos en el 

diagrama H-R para diferentes valores de RV. Cuando se usa RV=3.1, 12 objetos 

caen por debajo de la secuencia principal de edad cero (ZAMS; del inglés Zero 

Age Main Sequence) y muchos otros caen cerca de ella. En contraste, para 

RV=5.0 solo 2 objetos aparecen abajo de la ZAMS, V751 Cyg (HBC 297) y 

V590 Mon (HBC 219). Como se discutió en §4.1.3, existen fuertes evidencias 

para creer que V751 Cyg es una variable cataclísmica. La estrella  
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Figura 5.5: Diagrama H-R para Rv=3.1 Y Rv=5.0 (Hernández et al., 2004). 
Panel izquierdo: Luminosidades obtenidas usando el valor estándar, Rv=3.1. 

Panel derecho: Luminosidades obtenidas usando un Rv=5.0. Al usar Rv=3.1, 

muchas de las eslrellas caen por debajo de la ZAMS. Usando el valor Rv=5.U 

se derivan luminosidades mayores para cada estrella y así las estrellas caen 

generalmente arriba de la ZAMS, lo cual es más consistente con su naturaleza 

PMS. En la gráfica se muestran los caminos evolutivos (líneas solidas) e 

isocronas (líneas cortadas). Los caminos evolutivos (de arriba hacia abajo) 

corresponden a las masas estelares: 25, 15 y 9 M0 (Bernasconi, 1996) y 6 3 y 

1 M0 (Siess et aL, 2000). Las isocronas de Siess et al. (2000) son, de arriba 

hacia abajo, 0.1, 1,10 y 100 Myr. Las barras de error representan las 

incertidumbres propagadas de nuestra estimación de tipo espectral
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Creer que V751 Cyg es una varaiable cataclísmica. La estrella V590 Mon 

exhibe una pequeña variabilidad fotométrica cuasi-periódica (Herbst & 

Shevchenko, 1999); sin embargo, Testi et al. (1998) publicaron un color B-V 

mucho mayor que los valores publicados por otros autores. Utilizando los datos 

de Testi et al. (1998), V590 Mon cae por arriba de la ZAMS. No obstante, el 

valor de Herbst & Shevchenko (1999) es más confiable, ya que posee mayor 

cantidad de medidas fotométricas. Se necesitan estudios adicionales de V590 

Mon para determinar su posición real en el diagrama H-R.  

 

Otro problema relacionado con el cálculo de la edad y masa sobre el diagrama 

H-R son las diferencias entre los caminos evolutivos e isocronas calculadas por 

diferentes autores. Este problema se evidencia en la Figura 5.6 en donde 

hemos graficado las isocronas y los caminos evolutivos de Palla & Stahler 

(1993), Bernasconi (1996) y Siess et al. (2000). Aunque la ZAMS y los caminos 

evolutivos son bastantes similares entre los diferentes autores (Figura 5.6 panel 

izquierdo), existe una marcada diferencia para objetos tempranos entre las 

isocronas de Palla & Stahler (1993) y las de Siess et al. (2000) y Bernasconi 

(1996). Para estrellas de baja masa las diferentes isocronas tienden a 

converger. Las mayores discrepancias en el regimen de masa intermedia y alta 

en las isocronas posiblemente se deben a la localización de la línea de 

nacimiento (del inglés, Birthline) sobre el diagrama H-R; esta línea de 

nacimiento depende, entre otros parámetros, del tipo de acreción asumida 

(esférica o a través de un disco) y de la magnitud de esa acreción (ver también, 

Hartmann, 2003; Baraffe et al, 2002). Las edades determinadas usando las 

isocronas de Palla & Stahler (1993) son sistemáticamente más jóvenes que las 

estimadas con Siess et al. (2000) o Bernasconi (1996). Es necesario disponer 

de cálculos evolutivos más sofisticados que tomen en cuenta la variedad de 

condiciones iniciales y efectos dependientes del tiempo (como la tasa de 

acreción), especialmente para estrellas de masas mayores. Paralelamente es 

necesario un mejor conocimiento empírico de la masa, el radio y la tasa de 

acreción de objetos proto-estelares (Hartmann, 2003). En cualquier caso, el 

efecto observado en la Figura 5.5 al cambiar el Rv es independiente de las 
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isocronass usadas. Sin embargo, las edades mostradas en las columnas 11 y 

15 de la Tabla 5.5 calculadas con las isocronas de Siess et al. (2000) debenser 

tomadas con suma precaución.  

 

 
 

igura 5.6: Comparación entre diferentes isocronas y caminos evolutivos. 
En el panel izquierdo, se observan los caminos evolutivos calculados por 

diferentes autores (Palla & Stahler, 1993; Siess et al, 2000; Bernasconi, 1996) 

para estrellas con masas (de abajo hacia arriba) de 0.8M
☼
, 2.0M

☼
 y 5M

☼
, las 

líneas solidas corresponden a la ZAMS a partir cada modelo. Las zonas 

ocupadas por los caminos evolutivos no difieren significativamente entre un 

modelo y otro. En el panel derecho se muestran las isocronas (de arriba hacia 

abajo) para 1 y 5 Myr. Observamos que en el regimen de baja masa las 

isocronas tienden a ser similares, en contraste, para estrellas de mayor masa 

existe una diferencia significativa entre las isocronas de Siess et al. (2000) y 

Bernasconi (1996) y las isocronas de Palla & Stahler (1993). Esta diferencia 

puede ser explicada por la localización de la línea de nacimiento (Hartmann, 

2003).  
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5.4. Estrellas HAeBe en el diagrama color-color JHK  
 
5.4.1. Análisis de las observaciones  
 
Las HAeBe muestran excesos apreciables en el cercano infrarrojo cuando se 

las compara con los colores fotosféricos correspondientes a su tipo espectral 

(e.g; Hillenbrand et al., 1992; Lada & Adams, 1992). Estos excesos están 

asociados con la presencia de un disco truncado a la temperatura de 

destrucción del polvo (ver §5.4.2; Natta et al., 2001; Maheswar et al., 2002; 

Dullemond et al., 2001; Dullemond & Dominik, 2004a; Muzerolle, et al., 2004). 

Existen otras estrellas con líneas en emisión en el rango de tipo espectral de 

las HAeBe, que muestran menor exceso en el cercano infrarrojo, atribuido a la 

emisión libre-libre del gas circumestelar. Estas estrellas, conocidas como Be 

clásicas (CBe), no son de naturaleza PMS, sin embargo, frecuentemente son 

confundidas con las HAeBe. Con el objetivo de distinguir entre estos dos tipos 

de objetos, hemos construido un diagrama color-color JHK utilizando los 

colores desenrojecidos de una muestran de HAeBe y una muestra de CBe. La 

muestra de HAeBe incluyen los objetos de la Tabla 4.1 (Hernández et al., 

2004). Para las HAeBe se usaron colores JHK de 2MASS (JHK2MASS) rotulados 

en el catálogo con la mejor calidad de medición (A, B o C). Completamos la 

fotometrÍa JHK para las HAeBe con datos 2MASS inciertos utilizando datos de 

Eiroa et al. (2001) y de Winter et al. (2001). Las HAeBe fueron desenrojecidas 

[Ec. (5.3) y Ec. (5.4)] utilizando el Av calculado en §5.2 para una ley de 

extinción adecuada para esta muestra (Rv=5.0) y las relaciones de Cardelli et 

al. (1989) para determinar los respectivos valores de 
V

K

V

H

V

J
A
Ay

A
A

A
A ,   dada la ley 

de extinción apropiada.  

 
 

Una muestra homogénea de CBe fue construida seleccionando los objetos de 

Yudin (2001), incluidos en el catálogo HIPPARCOS (Esa, 1997), con fotometrÍa 

2MASS de alta calidad (bandera de calidad A, B o C), y con tipos espectrales 
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determinados por N. Houk y sus colaboradores (Houk & Cowley, 1975; Houk, 

1978, 1982; Houk & Smith-Moore, 1988). Se usaron estos tipos espectrales, el 

color B-V de HIPPARCOS, los colores intrínsecos de Kenyon & Hartmann 

(1995) y las relaciones de Cardelli et al. (1989) para una ley de extinción 

interestelar normal, para determinar los valores de AV de las CBe y 

posteriormente corregir por extinción sus colores JHK2MASS. Los colores 2MASS 

fueron convertidos al sistema CIT usando las transformaciones de Carpenter 

(2001).  

 

En la Figura 5.7 se grafican los colores desenrojecidos de las HAeBe y de las 

CBe junto con los colores intrínsecos de la secuencia principal y la secuencia 

de estrellas gigantes (secuencias de estándares sin disco). Estas secuencias 

de estándares se seleccionaron de Bessell & Brett (1988) quienes usan el 

sistema fotométrico Johnson-Glass abarcando estrellas tan tempranas como 

B5. La secuencia se completó hasta B0 utilizando datos de Koornneef (1983) 

transformados al sistema Johnson-Glass (Cox, 2000). Finalmente, las 

secuencias de estándares en el sistema Johnson-Glass fueron transformadas 

al sistema CIT usando las transformaciones de Bessell & Brett (1988). El vector 

de enrojecimiento de la Figura 5.7 fue construido usando las relaciones de 

Cardelli et al. (1989) para un RV=3.1, sin embargo, no se observó un cambio 

significativo en este vectúr al usar una ley definida por RV=5.0; la pendiente del 

vector de enrojecimiento no es alterada al usar diferentes valores de RV, y el 

tamaño del intervalo definido para 1 magnitud de enrojecimiento, incrementa 

solo en 0.012 magnitudes al cambiar RV de 3.1 a 5.0. Como referencia hemos 

dividido las estrellas HAeBe en tres rangos espectrales, más tempranas que B5 

(triángulos sólidos), entre B5 y F0 (círculos sólidos) y más tardías que F0 

(cuadrados sólidos). Las CBe también se dividieron en más tempranas 

(cuadrados abiertos) y más tardías (círculos abiertos) que B5. Este grupo no 

incluye estrellas F0 o más tardías.  

 

En la Figura 5.7 se observa claramente que las HAeBe ocupan una región bien 

definida y separada de la región de las CBe, estas últimas se localizan en un 
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área relativamente pequeña cerca del final azul (o temprano) de la secuencia 

principal. .por el contrario, las HAeBe se distribuyen abajo de la región 

esperada para las estrellas Clásicas T Tauri (locus de las CTTS; Meyer et al, 

1997), en una región relativamente extendida, más o menos paralela y 

desplazada a la derecha del vector de enrojecimiento definido por la estrella B0 

de la secuencia principal. Estas regiones diferentes de las HAeBe y las CBe 

sobre el diagrama color-color JHK, fueron notadas por Lada & Adams (1992), 

sin embargo, ellos usaron colores no corregidos por enrojecimiento y de esta 

forma las regiones ocupadas por las dos muestras en el diagrama color-color 

JHK son más extendidas. 

 

 
Figura 5.7: Localización de las estrellas HAeBe y estrellas clásicas Be en 
el diagrama color-color JHK (Hernández et al., 2005). La secuencia de están 

dar de Bessell & Brett (1988) se muestra en líneas cortadas. Los colores 

corregidos por enrojecimiento de la muestra de HAeBe (Hernández et al, 2004) 

caen a la derecha del vector de enrojecimiento definido para la estrella 

estándar BO (línea punteada). Este vector es calculado usando RV=3.1 con los 

intervalos (x) de 1 magnitud en Ay. La pendiente del vector no se ve afectada al 

cambiar el valor de Ry, sin embargo, los intervalos son ligeramente más 

grandes para un valor de RV=5.0. La muestra de HAeBe fue separada en 3 
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rangos de tipo espectral: más temprano que B5 (triángulos sólidos), entre B5 y 

F0 (círculos sólidos), y más tardío que F0 (cuadrados sólidos). La muestra de 

CBe (Yudin, 2001), también corregida por enrojecimiento, ocupa una región 

más limitada en el final azul de la secuencia estándar. La muestra CBe fue 

dividida en estrellas B5 y más tardías (círculos abiertos) y estrellas más 

tempranas que B5 (cuadrados abiertos). Como referencia fue graficada la 

región esperada para las CTTS (línea solida) definida por Meyer et al. (1997). 

Las HAeBe están separadas de las CBe ocupando una región definida 

aproximadamente por los vértices (J-H, H-K): (0.27, 0.35), (0.80, 1.00), (1.10, 

0.80) y (0.55, 0.80) 

 

Particularmente, ellos encuentran que la mayoría de las HAeBe se localizan por 

arriba dellocus de las CTTS.  

 

Existen 2 objetos listados como HAeBe que aparecen en la región de las CBe. 

Una de ellas es MC1 (HBC 324) con un tipo espectral A 7 y emisión en las 

líneas [ O Ι ]λ6300, [ O Ι ]λ6363, [ S ΙΙ ]λ6717, [ S ΙΙ ]λ6731 y H. La otras 

estrella, BD+651637 (HBC 730), tiene tipo espectral B4 con emisión en H, Hβ 

y Fe ΙΙ(42). Estos objetos pueden ser estrellas con un disco observado 

frontalmente, ( irim=0, o hacia el polo), donde la contribución de la pared interna 

del disco es nula (Dullemond et al., 2001); sin embargo, estos objetos no 

poseen fuentes IRAS asociadas con ellas. Se requiere de estudios adicionales 

de estas estrellas para clarificar si la carencia de excesos en las bandas JHK 

es producida por una geometría especial del disco o por su ausencia. El objeto 

localizado arriba dellocus de las CTTS es la estrella V633 Cas (HBC 3); los 

fuertes flujos en las bandas IRAS, sugieren que la posición de este objeto 

sobre el diagrama color-color JHK no es producto de una subestimación de la 

corrección por enrojecimiento. Esta estrella está asociada con una nube de 

reflexión compleja y con una compañera clase I (objeto muy jóven acretando 

material al disco), localizada 6" al norte de V633 Caso Estos objetos pudieran 

contribuir a los colores JHK observados (Fukagawa et al., 2002; Lagage et al., 

1993). La estrella F localizada a la izquierda del vector de enrojecimiento 
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definido para la estándar BO, es la estrella BO Cep (HBC 735) la cual tiene un 

perfil doble en la línea H. Las magnitudes 2MASS para este objeto están 

rotuladas como contaminadas por una fuente cercana.  

 
5.4.2. Modelo del disco interno de las HAeBe  

 

Los excesos en el cercano infrarrojo están generalmente asociados a la 

irradiación de la pared interna del disco localizada a un radio Rrim, en la cual la 

temperatura corresponde a la temperatura de destrucción del polvo Trim (eg. 

Muzerolle, et al., 2004; Dullemond et al., 2001). Dentro de este radio, el disco 

de gas es ópticamente delgado (Muzerolle, et al., 2004) y se crea una región 

transparente a la radiación estelar produciendo un calentamiento directo de la 

pared interna del disco. Podemos calcular el flujo observado en las bandas del 

infrarojo cercano como una combinación del flujo proveniente de la estrella 

(fest) y el flujo irradiado por la pared interna del disco (ƒrim). 

 
   (5.5)  

 
en donde, Fest y Frim son el flujo intrínseco de la estrella y de la pared interna 

del disco, observados a un ángulo sólido Ωest y Ωrim , respectivamente.  

 

El color entre dos magnitudes arbitrarias (mλ1 mλ2 ) se puede construir del flujo 

observado [Ec.(5.5)] dentro de las bandas fotométricas relacionadas a dichas 

magnitudes (rotuladas con los super índices λ1 y λ2) 

 

 (5.6)  
 

Convirtiendo el flujo observado de la estrella en color y expresando la ecuacióll 

anterior en flujos intrínsecos, podemos reescribir la ecuación (5.6) como,  

 (5.7)  
 

en donde A es la razón entre el ángulo sólido de la pared interna del disco y el 
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ángulo sólido de la estrella (Ωrim/Ωest). Tal como se esquematiza en la Figura 

(5.8), podemos aproximar el área observada de la pared interna del disco como 

un cilindro de radio Rrim y de espesor 2Hrim observado a un ángulo irim con 

respecto a la normal del plano del cilindro. De esta manera, siguiendo a 

Dullemond et al. (2001) podemos expresar el parametro A como:   

 

donde Rest es el radio estelar y )cos(2 rim
est

rim i
R
H

δ=  La ecuación (5.8) es aplicable 

para δ<1, mientras que la ecuación (5.9) se aplica cuando δ > 1.  

 

La altura física de la pared interna del disco (Hrim), se puede expresar en 

unidades de Rrim, de la siguiente forma:  
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Figura 5.8: Esquema del disco interno de las HAeBe. En la figura superior se 

observa un corte transversal del disco. Dentro del radio Rrim el polvo es 

destruido generando una región interna transparente a la radiación estelar, la 

cual calienta la pared interna del disco a la temperatura de destrucción del 

polvo. El gas continúa acretando hacia la estrella. La figura inferior muestra una 

simplificación de la pared interna asumida como un anillo de radio Rrim y ancho 

2Hrim orientado a un ángulo irim con respecto al observador. En esta 

configuración se observan dos contribuciones, el flujo proveniente de la estrella 

(ƒest) y el flujo proveniente de la pared interna del disco (ƒrim) calentada a una 

temperatura Trim 

 (5.10)  

 

La razón entre el radio del anillo y el radio estelar, requerido en las ecuaciones 

(5.8) y (5.9), se puede calcular siguiendo la siguiente relación,  

 
la expresión dentro del radical es una correción por auto-irradiación de la pared 

interna (Dullemond et al., 2001). Los valores de radio y espesor del cilindro 

(Figura 5.8) se calculan asumiendo un valor de Xrim Los valores de 
est

rim
R
R  Hrim e 

irim son usados para calcular el parámetro A [Ec. (5.8), (5.9)]  

 

Usando la ecuación (5.7), podemos calcular los colores J-H y H-K, para 

diferentes parámetros estelares y diferentes parámetros relacionados con el 

disco interno. Suponiendo que la pared interna del disco emite como un cuerpo 

negro a temperatura Trim y aproximando el flujo estelar observado en el cercano 

infrarojo como un cuerpo negro a temperatura Teff, tenemos, 

  

 (5.12)  

 

 (5.13)  
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los colores de la fotosfera estelar [J-H]est y [H-K]est, y la temperatura Teff pueden 

ser tomados de Kenyon & Hartmann (1995) para un tipo espectral dado. Las 

cantidades BJ, BH y BK son los flujos monocromáticos observados a la longitud 

de onda central de las bandas J, H y K para un cuerpo negro a temperatura Teff 

(estrella), y Trim (pared interna del disco)  

 

Para reproducir los colores sintéticos de una estrella con la contribución del 

disco interno, primero determinamos el tipo espectral de la estrella, el cual 

proporciona los valores estelares, (J-H)est, (H-K)est, y Teff (Kenyon & Hartmann, 

1995). La contribución del disco interno expresado en las ecuaciones (5.12) y 

(5.13), se calcula a partir de Trim y del parámetro A. Este último se define 

conociendo los valores de Xrim y irim y combinando las ecuaciones (5.8), (5.9),  

 
Figura 5.9: Localización teórica de las estrellas con disco interno en el 

diagrama color-color JHK. Hemos superpuesto a la Figura 5.7 la malla de 

colores sintéticos estimados para estrellas con diferentes tipos espectrales: F0 

(panel izquierdo superior), A5 (panel derecho superior), A0 (panel izquierdo 

inferior) y B5 (panel derecho inferior). En cada malla teórica hemos variado la 

altura del disco (de abajo hacia arriba, Xrim= 0.05, 0.1, 0.2, 0.4) y la temperatura 

de destrucción del polvo (de izquierda a derecha, Trim= 1800, 1600, 1400 y 
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1200), estos últimos valores dependen de la cantidad de grafito y silicatos en el 

disco (Eisner et al., 2004). La región sombreada muestra las inclinaciones entre 

40° y 75°, las cuales abarcan ~50 % de probabilidad de observación para cada 

valor de Xrim- La altura del disco (Xrim) y la inclinación (irim) están directamente 

relacionadas al área observada de la pared interna del disco. (5.10) y (5.11). En 

resumen, dado un tipo espectral se debe conocer los valores de Trim, irim y Xrim 

para calcular los colores sintéticos (J-H)mod y (H-K)mod  

 

En la Figura 5.9 hemos superpuesto a la Figura 5.8 (la cual muestra la 

distribución de estrellas HAeBe y CBe en el diagrama color-color JHK) los 

colores sintéticos derivados para estrellas con tipo espectral F0 (panel 

izquierdo superior), A5 (panel derecho superior), A0 (panel izquierdo inferior) y 

B5 (panel derecho inferior). Para construir la malla de colores sintéticos hemos 

variado la temperatura de la pared interna del disco (Trim= 1200, 1400, 1600 y 

1800 K) y el espesor del disco, representado por el parámetro Xrim (0.05, 0.1, 

0.2 y 0.4). En cada valor de Xrim hemos variado la inclinación del disco desde 

40° a 75°, lo cual abarca un 50 % de probabilidad de observación del disco. Sin 

embargo, la variación de irim influirá de manera similar que el cambio en Xrim, ya 

que ambos, incrementan o disminuyen el área emisora observada de la pared 

interna del disco. A pesar de las simplificaciones realizadas, nuestro modelo 

reproduce los colores observados de las estrellas HAeBe en el rango espectral 

definido para ellas y para valores de Trim estimados previamente para la pared 

interna del disco (Dullemond et al., 2001; ,Natta et al., 2001; D'alessio et al., 

2003; Muzerolle et al, 2003a; Eisner et al., 2004). Este valor depende de la 

cantidad de grafito (temperatura de sublimación 1500K) y de silicatos 

(temperatura de sublimación 2000K) que componen el disco (Eisner et al., 

2004). Los valores de irim y Xrim son más difíciles de diferenciar, ya que sus 

contribuciones al color observado no se pueden separar.  

 
5.5. Excesos de colores en el infrarrojo medio  
 
La presencia de un disco circumestelar contribuye a los excesos observados en 
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el infrarrojo medio (definido principalmente por las bandas IRAS 12, 25, 60, y 

100 μ) e infrarrojo lejano (rango milimétrico y submilimétrico), originados por la 

irradiación del disco calentado por la estrella central (Calvet et al, 2000). Esta 

irradiación es mas eficiente en discos acampanados (tipo flare) que en discos 

planos (Dullemond & Dominik, 2004a). La irradiación va acompañada del 

calentamiento del disco debido a procesos viscosos, sin embargo, esta 

contribución solo es importante en estrellas con alta tasa de acrecimiento. 

Tomando en cuenta la contribución del disco en las bandas IRAS, Vieira et al. 

(2003) presentaron un listado de 131 HAeBe, de las cuales 108 objetos fueron 

nuevas candidatas HAeBe. Estos autores usan la emisión en el infrarrojo, 

relativa a la visual, para eliminar de su selección fuentes infrarrojas débiles, 

tales como, CBe u objetos con discos fósiles (estrellas tipo Vega). En particular, 

el índice β, el cual ellos definen [ver Ec. (5.14)], debe ser aproximadamente 

igual a -2 o mayor que este valor  en estrellas HAeBe.  

1log5,0 12 −⎟⎟
⎠

⎞
⎜⎜
⎝

⎛
∗=

VF
F

β  (5.14) 

donde F12 es el flujo en 12 μ y FV es el flujo en la banda visual.  

 

Usando los flujos IRAS, hemos calculado el índice β para las estrellas 

clasificadas en el capítulo §4. Las fuentes IRAS asociadas para cada uno de 

los objetos de la Tabla 5.1 fueron seleccionadas principalmente de Weintraub 

(1990) o usando la base de datos SIMBAD. Las estrellas rotuladas como 

HAeBe poseen contrapartida IRAS a excepción de las estrellas LkHα 233 (HBC 

313), por debajo del límite de IRAS, y LkHα (HBC 705), la cual cae en una 

región del cielo no cubierta por IRAS. La Figura 5.10 muestra un histograma del 

índice (3 calculado para las HAeBe (§4.1.2), esta figura da un soporte adicional 

al límite definido por Vieira et al. (2003), ya que la gran mayoría de la muestra 

tiene  

Del conjunto de las estrellas con estado evolutivo incierto (§4.1.3), solo la 

estrella LkHα 350 (HBC 314) posee mediciones IRAS dando un β=-3.8. La 

estrella V751 Cyg (HBC 297) cae en una región no cubierta por IRAS. Para el 

resto de este conjunto de objetos fue necesario calcular un límite superior del 
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índice β usando la magnitud límite del survey de IRAS (0.1, 0.3, 0.6 y 1.0 Jy 

para 12μ, 25μ, 60μ y 100μ respectivamente, Joint IRAS Science Working 

Group, 1988). A excepción de PQ Ori (β < -1.95) ese límite superior es menor a 

-2.3, lo que implica que estos objetos no poseen suficiente excesos en e! 

infrarojo medio para argumentar la presencia de discos.  

Para las estrellas más tardías que F5 (§4.1.4), los objetos P102 

(HBC432), MV Ori (HBC 460) y RNO 63 (HBC518) no tienen suficientes datos 

fotométricos para calcular la magnitud V corregida por enrojecimiento, y de esta 

manera no fue posible calcular el índice β. Para 3 estrellas (HBC 308, HBC 535 

y HBC 690) el índice (3 calculado es menor que -2.35 mientras que para las  

 

 
Figura 5.10: Histograma del parametro β para las HAeBe. El índice β se 

calculó a partir de la ecuación (5.14). Se puede apreciar que para las HAeBe el 

índice β está restringido a valores mayores que -2.3, en acuerdo al resultado de 

Vieira et al. (2003).  

 

 

estrellas restantes de esta muestra el índice (3 implica presencia, de disco 

circumestelar (β > -2), lo que argumenta a favor que estos objetos forman parte 

del grupo de estrellas T Tauri de masa intermedia. 
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5.6. Catálogo interactivo de estrellas HAeBe  
Con el fin de facilitar la consulta de los datos de las estrellas HAeBe, se 

diseñó la página Web (http://www.cida.ve/~jesush/haebe/principal.html) la cual 

a su vez es complemento del artículo titulado" Spectral Analysis and 

Classification of Herbig Ae/Be Stars" (Hernández et al., 2004). Esta página está 

conformada por 2 tablas electrónicas las cuales incluyen los 75 objetos 

seleccionados en §2.2, la estrella T Tauri de masa intermedia CO Ori y 3 

objetos FU Ori: FU Ori (HBC 186), Z Cma (HBC 243) y Par 21 (HBC 687). La 

primera tabla muestra información general de cada uno de los 79 objetos. En 

este catálogo interactivo, se puede observar el espectro de la estrella, la región 

alrededor de Hα, la distribución espectral de energía en las bandas 

UBVRjΙjJHKL, curvas de luz en diferentes bandas ópticas, una imagen 0.2x0.2 

grados del Digital Sky Survey, referencias, e información acerca de los rasgos 

espectrales usados para asignarle el tipo espectral respectivo. Existe la 

posibilidad adicional de descargar los espectros de los objetos que conforman 

esta tabla. La segunda tabla muestra información fotométrica en las bandas U, 

B, V, R, I, J, H, K y L y sus respectivas fuentes bibliográficas. En la Figura 5.6 

se puede apreciar el catálogo interactivo y sus prestaciones.  
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Figura. 5.11: Catálogo interactivo de estrellas HAeBe. Desde esta página se 

puede accesar información referente a las estrellas conocidas como HAeBe u 

objetos relacionados. La figura muestra las diferentes características 

interactivas de esta pagina electrónica 

(http://www.cida.ve/~jesush/haebe/principal.html). 
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Capítulo 6  
 
Análisis de estrellas en asociaciones OB  
 
Este capítulo esta dirigido a analizar la presencia de HAeBe, estrellas de masa 

intermedia con disco ópticamente grueso, en asociaciones OB con edades 

entre 3 y 6 Myr. Con este propósito analizaremos las propiedades más 

importantes presentes en HAeBe, estudiadas en el capítulo 5, tales como, 

presencia de líneas en emisión, localización en el diagrama color-color JHK y 

flujos IRAS característicos de la presencia de discos. Para analizar la presencia 

de HAeBe, limitamos la muestra al rango en tipo espectral entre B5 y F0, esto 

permite comparar la presencia de discos en estrellas con características 

similares. Por otro lado, la presencia de discos en estrellas más tempranas que 

B5 no está bien establecida, posiblemente debido a la rápida evolución de esos 

objetos, los cuales dispersan el polvo y el gas en aproximadamente 1 Myr 

(Fuente et al., 2002; Natta et al., 2000).  

 

La Tabla 6.1 muestra las propiedades generales de las estrellas distribuidas en 

las asociaciones, Upper Scorpius, Perseus OB2, Lacerta OB1, Orion OB1a y 

Orion OB1d. Las columnas 1 y 2 muestran el número Hipparcos y el nombre de 

la estrella. El tipo espectral calculado en §4.2 y su error están en las columnas 

3 y 4. El valor de Av y su incertidumbre se muestra en las columnas 5 y 6. La 

magnitud J y colores (J-H, H-K) 2MASS se muestran en las columnas 7, 8 y 9. 

Las últimas 3 columnas muestran los valor de Teff, luminosidad y masa 

derivados en §6.1.  
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6.1. Distancias y análisis de observaciones  
 
Se obtuvieron distancias a partir de los paralajes de Hipparcos de los miembros 

que conforman la muestra en cada asociación. Sobre la distribución de 

distancias de cada grupo estelar (Figura 6.1) se aplicó un test X2, para el cual 

se cambió la distancia teórica de la asociación hasta conseguir el mínimo valor 

de X2, de esta manera se obtuvo una distancia preliminar para el grupo estelar. 

Con esta distancia preliminar y las distancias individuales de las estrellas se 

calculó la desviación estándar (σD) para la distribución de distancias de la 

asociación. Para mejorar nuestra determinación, rechazamos los valores de las 

distancias individuales que se desviaban más de 3 σD del valor preliminar, y 

corrimos de nuevo el test X2 sobre la distribución mejorada para obtener el 

valor de distancia reportado en la columna 6 de la Tabla 2.1. Los objetos 

rechazados no superan el 10 % de las estrellas de la muestra original de la 

asociación. Los errores reportados en la Tabla 2.1 se refieren a la 

incertidumbre del promedio de σD, σD/ N  donde N es el número de estrellas 

usadas para calcular la distancia en cada asociación. Con excepción de la 

asociación Lac OB2 (ver §6.4), nuestras determinaciónes de distancias 

concuerdan con los valores calculados previamente usando datos de Hipparcos 
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(de Zeeuwet al., 1999; Brown et al., 1999b).  

 

La extinción de cada estrella en cada asociación fue calculada usando los 

colores intrínsecos de Kenyon & Hartmann (1995) y la ecuación (5.1) para un 

valor de RV=3.1. Esta ley de extinción es adecuada para las estrellas 

estudiadas en las asociaciones OB debido a que generalmente estos objetos 

no poseen gran enrojecimiento (AV < 1.0). De esta manera se corrigieron por 

enrojecimiento los datos fotométricos de Hipparcos (V, B- V) y las magnitudes 

de 2MASS (J, H, KS). Las magnitudes 2MASS desenrojecidas se tranformaron 

al sistema CIT (Carpenter, 2001) para realizar un diagrama color-color JHK 

para cada una de las asociaciaciones descritas en las secciones siguientes de 

este capítulo.  

 

Usando las magnitudes desenrojecidas de Hipparcos, hemos ajustado sobre el 

diagrama B-V versus MV la ZAMS definida por Cox (2000) a las estrellas en 

cada grupo estelar para calcular una distancia fotométrica de la asociación 

(Figura 6.2). Aplicamos un test X2 comparando los valores B-V y MV de las 

estrellas en cada asociación con los valores respectivos que definen la ZAMS. 

En cada caso hemos cambiado la distancia de la asociación, usada para 

calcular MV, hasta que el mínimo valor de X2 sea obtenido. Luego se usa un 

criterio similar al descrito para el cálculo de distancias astrometricas para 

rechazar los valores que se desvían significativamente del comportamiento 

general de la muestra. Aquí rechazamos adicionalmente las estrellas con B- 

V>0.0 para evitar objetos que por su juventud aun no han alcanzado la ZAMS. 

Estas estimaciones de distancias fotométricas son menos confiables, ya que el 

método es dependiente del estado evolucionarío y de la metalicidad del grupo 

estelar, de la presencia de sistemas múltiples y de la calibración fotométrica 

utilizada (e.g; Vandenberg & PolI, 1989; Pinsonneault et al., 1998; Robichon et 

al., 1999; Carretta et al., 1999). Sin embargo, con excepción de la asociación 

Ori OB1bc (§6.6), la cual debido a su juventud tiene un gran número de 

estrellas por encima de la ZAMS, las distancias fotométricas y astrométricas 

calculadas para cada grupo estelar concuerdan dentro del error estimado.  
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Con la distancia astrométrica y la magnitud V corregida por enrojecimiento 

hemos calculado la luminosidad bolometrica usando la corrección bolometrica 

de Kenyon & Hartmann (1995) respectiva al tipo espectral calculado en §4.2. 

De manera similar hemos calculado Teff para las estrellas en las asociaciones 

usando nuestro tipo espectral y la calibración dada por Kenyon &  

 

 
 

Figura 6.1: Histograma de distancias. Sobre cada histograma de distancias 

se corrió el test X2, a partir del cual resultó la distancia astrométrica mostrada 

en los paneles correspondientes para cada grupo estelar (línea salida azul), y 

su respectivo error (línea punteada azul). A modo de comparación se muestra 

las estimaciones de distancias calculadas a partir de los datos fotométricos 

(línea salida roja) con sus respectivos errores (líneas punteadas rojas). Los 

valores mostrados en cada panel corresponden a la distancia astrométrica. 
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Figura 6.2: Diagrama Color-Magnitud para Upper Scorpius. Ejemplo del 

cálculo de distancia fotométrica usando datos corregidos por enrojecimiento. 

Los objetos con B-V>0 fueron rechazados del cálculo debido a que ellos 

posiblemente no han llegado a la ZAMS (Cox, 2000), la cual sirve como 

referencia para el cálculo de distancia. Otros objetos fueron rechazados debido 

a que se desvian significativamente (>3σ) del comportamiento general del 

grupo estelar. Con los objetos selecionados (círculos verdes) se calculó la 

distancia minimizando el valor de X2 entre la ZAMS y los valores de MV 

calculado para cada estrella, suponiendo una distancia para la asociación. La 

línea solida central corresponde a la ZAMS calculada a la distancia de 146 pc, 

las líneas sólidas adyacentes representan la incertidumbre en el cálculo de esta 

distancia.  
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Figura 6.3: Diagramas H-R para las estrellas Hipparcos en las 
asociaciones OB (Hernández et al., 2005). Las estrellas con líneas de 

emisión están graficadas con triángulos sólidos, mientras que los círculos 

abiertos indican estrellas sin emisión. Las isocronas de Palla & Stahler (1993) 

se han graficado asumiendo la edad descrita en la Tabla 2.1 para cada grupo 

estelar (líneas solidas). Los caminos evolutivos se muestran (de abajo hacia 

arriba) para 0.2, 0.6, 1.0, 1.5 2.0, 3.0 y 4.0 M
☼
 (Palla & Stahler, 1993) y para 5, 

9 y 15 M
☼
 (Bernasconi, 1996). La ZAMS está representada con la línea de 

mayor espesor. Se observa que los objetos con y sin líneas en emisión 

comparten la misma región en estas gráficas, lo cual indica similar una 

naturaleza en esos objetos. Aunque para los grupos más jóvenes se observa 

una tendencia acorde a su edad, las inferencias acerca de la edad de la 

asociación en este rango de masa son muy inciertas (ver §5.3).  
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Hartmann (1995). Finalmente, se ubicaron las estrellas de cada asociación en 

el diagrama H-R (Figura 6.3). Estos diagramas serán descritos en las 

secciones siguientes.  

 
6.2. Upper Scorpius  
 
Upper Scorpius es el más joven de los tres subgrupos que conforman la 

asociación Scorpius-Centaurus, la asociación OB más cercana al sistema solar. 

Los otros dos grupos, Upper Centaurus y Lower Centaurus-Crux, con edades 

de 13 y 10 Myr (Brown et al., 1999a) se extienden más allá del límite de 

posicionamiento del telescopio usado (ver §2.4). La edades estimadas para US 

por diferentes autores (de Geus et al., 1989; Blaauw, 1991; Preibisch & 

Zinnecker, 1999; Brown et al., 1999a; Preibisch et al., 2002) concuerdan en ~5 

Myr. La distancia reportada por de Zeeuw et al. (1999), calculada usando datos 

astrométricos de Hipparcos, concuerda con nuestras estimaciones de distancia 

astrométrica y fotométrica (§6.1).  

 

De un total de 93 objetos en nuestra muestra en US, 4 exhiben emisión en Hα. 

Estos objetos se graficaron en el diagrama color-color JHK (Figura 6.4) 

utilizando triángulos sólidos para diferenciarlos de las demás estrellas en la 

muestra, las cuales se grafican con círculos abiertos. Podemos observar que 

dos estrellas con líneas en emisión (HΙP79476 y HΙP81624) están localizadas 

en la región definida para las HAeBe, mientras que las otras dos estrellas 

(HΙP78207 y HΙP80569) están localizadas cercanas a la región de las CBe (ver 

Figura 5.7). La SED de las estrellas con líneas en emisión (Figura 6.5) 

confirman los resultados obtenidos usando fotometría JHK, ya que el valor β, 

definido utilizando la ecuación (5.14), para las estrellas HΙP79476 y HΙP81624 

concuerda con lo esperado para estrellas con discos (HAeBe), mientras que 

para HΙP78207 y HΙP80569 estos valores son característicos de estrellas sin 

discos o con discos fósiles (ver sección 5.5).  

 

Todas las estrellas de esta muestra, incluyendo las HAeBe, caen cerca o sobre 
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la MS en el diagrama H-R (Figura 6.3a), indicando que los miembros de esta 

muestra tienen propiedades comunes. Solo la estrella HΙP80569, rotulada 

como CBe, se desvía ligeramente de la distribución general en este diagrama, 

y de esta forma la membresía de esta estrella a US debe ser tomada con 

precaución. La mayoría de las estrellas siguen las isócronas entre 4 y 6 Myr, en 

concordancia con la edad reportada para esta asociación.  

 
Figura 6.4: Diagrama color-color JHK para Upper Scorpius (Hernández et 
al., 2005). Triángulos muestran las estrellas con emisión. Los objetos en la 

región de las HAeBe son rotulados con su número Hipparcos. Las barras de 

error fueron estimadas de los errores en el tipo espectral y de los errores en las 

magnitudes de 2MASS. Otros símbolos similares a la figura 5.7  
 

Entre los 93 objetos observados en US, 13 tienen tipo espectral más 

tempranas que B5, 20 tienen tipos espectrales más tardíos que F0 y 60 tienen 

tipos espectrales entre B5 y FO (NB5-F0). Ya que solo las estrellas HΙP79476 y 

HIP81624 pueden ser rotuladas como estrellas con disco interno (Ndisk), 

podemos calcular la fracción de disco como  

05
100%

FB

disk
disk N

N
F

−
∗=  (6.1) 
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esto indica que para US tenemos una %Fdisk= 3.3±1.3, en donde el error es 

calculado a partir de la razón %Fdisk / diskN   

Finalmente, hemos explorado las propiedades en el cercano infrarrojo de las 11 

estrellas clasificadas como miembros tempranas por de Zeeuw et al. (1999) y 

para las cuales no hemos obtenido observaciones espectrales. Todas estas 

estrellas caen a la izquierda del vector de enrojecimiento definido para un tipo 

espectral B0 sobre el diagrama color-color JHK, cerca de la secuencia principal 

estándar. Ya que estos objetos no fueron corregidos por enrojecimiento, se 

infiere que ellos presentan pequeños valores de Av y pequeños o ningún  
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Figura 6.5: Distribución espectral de energía para Upper Scorpius 
(Hernández et al., 2005). Los flujos calculados de las magnitudes ópticas (B, 

V, Ι. Esa, 1997) y de las magnitudes de 2MASS (J, H, K) fueron normalizados a 

la banda V (cuadrados sólidos). Los flujos IRAS a 12,25, 60 y 100 μ están 

representados por las X's. Se observa que el índice (3 definido en Vieira et al. 

(2003) puede separar las HAeBe (paneles derechos) de las CBe (paneles 

izquierdos)  

 

 

 
Figura 6.6: Diagrama color-color JHK para Perseus OB2 (Hernández et al., 
2005). Símbolos similares a la Figura 6.4. No se observó estrellas con líneas en 

emisión ni excesos infrarojos.  

 

 

exceso en las bandas JHK. De esta manera es poco probable que estas 

estrellas posean discos. Si incluimos estas estrellas para calcular la fracción de 

discos, el valor resultante (Fdisk=3.1) cae dentro del error originalmente 

estimado.  
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6.3. Perseus OB2  
 
La asociación Perseus OB2 consiste en 2 subgrupos (Herbig, 1998; Hakobyan 

et al., 2000; Belikov et al., 2002a,b), un grupo más joven y más concentrado, 

ΙC348, proyectado sobre una población más vieja y más extendida (Herbig, 

1998; Belikov et al., 2002a). Las edades reportadas para ΙC348 generalmente 

son menores a 7 Myr (eg, Lada & Lada, 1995; Trullols & Jordi, 1997; Hcrbig, 

1998). Nuestras estrellas se localizan en el subgrupo más viejo, fuera de 

ΙC348, en donde Brown et al. (1999a) dan una edad entre 4 y 8 Myr citando 

edades reportadas por diferentes autores (ver también de Zeeuw et al., 1999). 

La distancia reportada por de Zeeuw et al (1999) concuerda con las distancias 

calculadas en §6.1.  

 

En nuestra muestra de 40 estrellas, la cual incluye todos los miembros 

tempranos listados por de Zeeuw et al. (1999), no se han encontrado estrellas 

con líneas en emisión. En la Figura  

 
Figura 6.7: Diagrama color-color JHK para Lacerta OB1 (Hernández et al., 
2005). Símbolos iguales a la Figura 6.4. Las 4 estrellas con líneas en emisión 

en Lac OBl caen en la región definida para las CBe.  
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6.6 no se observan estrellas con excesos en el cercano infrarrojo, característico 

de HAeBe. Ya que solo 23 estrellas poseen tipos espectrales entre B5 y F0 (N 

B5-F0), podemos inferir un %Fdisk = 0 ± 4.3 [Ec. (6.1)]. El error fue calculado 

suponiendo una HAeBe en nuestra muestra. El resultado nulo en la fracción de 

discos en Perseus OB2 pudiera deberse al bajo número presente en nuestra 

muestra.  

 

La Figura 6.3b muestra el diagrama H-R para Perseus OB2. Las cinco estrellas 

más tardías que G0 no parecen pertenecer a Perseus OB2. En la gráfica 

hemos colocado las isocronas correspondientes a 4 y a 8 Myr, sin embargo, la 

carencia de estrellas de baja masa impide realizar algun comentario acerca de 

la edad de esta asociación.  

 
6.4. Lacerta OB1  
 

Lacerta OB1 es un grupo moderadamente extenso. Blaauw (1958) derivó dos 

regiones con diferentes edades utilizando movimientos propios y velocidades 

radiales. Un grupo más joven se concentra alrededor de la estrella 10 Lac 

(HIP111841), mientras que el grupo más viejo posee una extensión mayor. 

Usando datos fotométricos, Blaauw (1958) derivó edades de 12 y 16  
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Figura 6.8: Distribución espectral de energía para Lacerta OBl (Hernández et 

al., 2005). Símbolos como la Figura 6.5. Las flechas invertidas representan el 

límite de completitud del catálogo IRAS para 12, 25, 60 y 100 μ (0.4, 0.5, 0.6 y 

1.0 Jy). La presencia de discos internos es poco probable en estas estrellas.  

 

Myr para los dos subgrupos. Las distancia calculada por de Zeeuw et al. (1999) 

usando movimientos propios y paralajes de Hipparcos es significativamente 

más pequeña que las estimadas previamente por diferentes autores (e.g, 

Blaauw, 1964; Lesh, 1969; Crawford & Warren, 1976). Las distancia astro 

métrica calculada en §6.1 para esta asociación es ~3σ mayor que el valor dado 

por de Zeeuw et al. (1999), pero en mejor acuerdo con los otros autores y con 
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el valor de distancia estimado usando datos fotométricos (§6.1).  

 

De las 82 estrellas observadas en Lac OB1, 27 tienen tipos espectrales mas 

tempranas que B5, 3 tienen tipos espectrales más tardíos que F0, y 52 objetos 

se encuentran en el rango B5-F0. De toda la muestra solo 4 objetos exhiben 

emisión en Hα, sin embargo, todos ellos caen en la región definida para CBe 

en el diagrama color-color JHK (Figura 6.7). De esta manera concluimos que 

no existen estrellas con disco interno en nuestra muestra. Esta suposición se 

apoya además en el análisis de los colores IRAS realizado para las estrellas 

con líneas en emisión (HΙP110476, HΙP112148, HΙP111546 y HΙP113226). Ya 

que estos objetos no tienen fuentes IRAS asociadas, los flujos en esas bandas 

deben ser menores al límite de completitud del survey (0.4, 0.5, 0.6 y 1.0 Jy 

para 12μ, 25μ, 60μ, y 100μ, respectivamente; Joint IRAS Science Working 

Group, 1988). De esta manera hemos determinado un límite superior para el 

índice β [Ec. (5.14)], el cual para las 4 estrellas con líneas en emisión es 

siempre menor que -2, confirmando así el resultado obtenido en el diagrama 

color-color JHK. En la Figura 6.8, graficamos las SEDs para HΙP110476, 

HΙP112148, HΙP111546 y HΙP113226, utilizando los flujos límites definidos 

para las bandas IRAS. Finalmente, derivamos una frecuencia de disco para Lac 

OB1 de 0 ± 1.9. El error estadístico fue calculado asumiendo la presencia de 

una HAeBe.  

 

Solo la estrella HΙP111841, listada por de Zeeuw et al. (1999) como miembro 

de tipo espectral temprano, no fue observada en este trabajo, sin embargo, 

esta estrella cae cerca de la secuencia principal en el diagrama color-color JHK 

al usar los colores 2MASS no corregidos por enrojecimiento. Esto indica que 

esta estrella no posee excesos infrarrojos característicos de las HAeBe y no 

altera el resultado previo.  
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Figura 6.9: Diagrama color-color JHK para Orion OB1a (Hernández et al., 

2005). Símbolos similares a la Figura 6.4. Las estrellas HΙP25299 y HΙP25258 

poseen colores en el NIR característico de presencia de disco. Las otras cuatro 

estrellas con líneas en emisión se localizan en la región de las CBe.  

 
6.5. Orion OB1a 
 

Orion OB1a es el grupo más viejo de la asociación Orion OB1 (ver §~2.3.2), 

una de las más grandes y más cercanas regiones con formación estelar activa. 

La edad reportada para este grupo abarca desde 4 Myr (Lesh, 1968) a 12 Myr 

(Blaauw, 1991; Brown, et al., 1994). Briceño et al. (2005) calcularon una edad 

de 7-10 Myr para Ori OB1a, usando miembros de baja masa seleccionados 

usando variabilidades fotométricas y confirmadas por datos espectroscópicos. 

Nosotros hemos adoptado esta edad para Ori OB1a. La distancia reportada por 

Brown et al. (1999b) usando el paralaje promedio de 61 estrellas Hipparcos 

concuerda con la distancia astrométrica calculada en §6.1.  

 

En nuestra muestra de 114 estrellas, tenemos 80 estrellas con tipos espectral 

es entre B5 y F0, 25 estrellas poseen tipos espectrales más tempranos que B5 

y 9 objetos son más tardíos que F0. Los objetos HΙP25258, HΙP25299, 
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HΙP25302, HΙP25655, HΙP26476 y HΙP26481 poseen emisión en Hα. 

Particularmente, la componente en emisión de HΙP25299 solo fue detectada al 

comparar el ancho equivalente de esta estrella y una estrella estándar A8, ya 

que, la emisión 

 

 

 
 

Figura 6.10: Distribución espectral de energía para Orion OB1a (Hernández 

et al.,2005). Símbolos similares  a las Figuras 6.5 y 6.8. La SED de HΙP25258 y 

HΙP25299 confirman el resultado de la Figura 6.9 
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de esta estrella en Hα es relativaniente baja. Espectros de alta resolución multi-

epoca para HΙP25299, obtenidos por el consorcio EXPORT, fueron 

proporcionados por Bruno Merín. Al analizar estos espectros es evidente la 

variabilidad en la línea Hα y la poca emisión presente en este rasgo. Todas las 

estrellas, incluyendo las estrellas con líneas en emisión, están localizadas de 

manera similar en el diagrama H-R (Figura 6.3d) evidenciando una naturaleza 

similar.  

 

En la Figura 6.9 podemos observar claramente que solo las estrellas HΙP25299 

y HΙP25258 están localizadas en la región definida para las HAeBe en el 

diagrama color-color JHK, mientras las otras 4 estrellas con emisión se 

encuentran en la región CBe. El índice β [Ec. (5.14)] calculado para estas 6 

estrellas confirma el resultado derivado de los colores JHK. En la Figura 6.10 

podemos observar las SEDs graficadas junto con el valor del índice β para las 

estrellas con líneas en emisión presentes en Ori OB1a. De esta manera hemos 

encontrado 2 HAeBe, lo que indica una frecuencia de disco de 2.5 ± 1.8 para 

este grupo estelar.  

 
6.6. Orion OB1bc  
 
Como se discutió en §2.3.2 se han combinado las asociaciones Ori OB1b y Ori 

OB1c definidas por Warren & Hesser (1977a) en una asociación rotulada como 

Ori OB1bc. Estos autores reportan una de edad de 5.1 Myr para Ori OB1b y 3.7 

Myr para Ori OB1c. Posteriormente, Blaauw (1991) estimó una edad de 7 Myr y 

3 Myr para Ori OB1b y Ori OB1c, respectivamente. En contraste, Brown, et al. 

(1994) sugiere que Ori OB1b es más joven que Ori OB1c, derivando edades de 

1.7±1.1 y 4.6±2.0, para estos grupos estelares. Sin embargo, OB1c está más 

relacionada espacialmente a la sub-asociación más joven, Ori OB1d, la cual se 

estima una edad aproximada de 1Myr (Hillenbrand, 1997) y además, contiene 

mayor cantidad de polvo y gas (ver Figura 2.1). De esta forma Ori OB1c debe 

ser más joven o de similar edad que la asociación Ori OB1b, para la cual se 

estima una edad entre 3-5 Myr (Briceño et al, 2005). En esta contribución 
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asumimos un rango de edad que incluye la mayoría de las edades publicadas 

para Ori OB1b y Ori OB1c (3.5±3 Myr). Usando datos de Hipparcos, Brown et 

al. (1999b) encontraron que ambas asociaciones se encuentran a distancias 

similares, 440 pc para OB1b y 460 pc para OB1c. Esos valores concuerdan 

dentro del error con las estimaciones derivadas de datos astrométricos en §6.1 

para el grupo combinado Ori OB1bc. 

 
Figura 6.11: Diagrama color-color JHK para Orion OB1bc (Hernández et al., 

2005). Símbolos similares a la Figura 6.4. Las estrellas HΙP26752, HΙP26955 y 

HΙP27059 son del tipo HAeBe. La estrella HΙP26500 se extiende entre la región 

de las CBe y las HAeBe, la presencia de disco en esta estrella no es 

concluyente. Las otras 2 estrellas con líneas en emisión no poseen disco 

circumestelar.  

 

 

Para nuestra muestra de 110 estrellas, tenemos 77 estrellas en el rango de tipo 

espectral definido (B5-F0), 26 estrellas con tipos espectrales más tempranas 

que B5 y 7 objetos tipos espectrales más tardíos que F5. En este grupo estelar 

hemos encontrado 6 estrellas con emisión en Hα. Las posiciones que ocupan 

estos objetos en el diagrama color-color JHK se puede observar en la Figura 

bdigita.lula.ve

C.C.COMPARTIR-NO COMERCIAL



6.11. Dos objetos, HΙP27452 y HΙP27842, claramente aparecen en la región de 

las CBe, mientras que las estrellas HΙP25258, HΙP25299 y HΙP25302, tienen 

colores JHK característicos de estrellas con discos, ya que se localizan en la 

región de las HAeBe. La estrella HΙP26500 se encuentra entre las regiones 

definida para las HAeBe y para las CBe, y por lo tanto su naturaleza es incierta. 

Esta estrella es una binaria cuyas componentes poseen tipo espectral similar 

(Guetter, 1976). Una fuente IRAS localizada a 13" de HΙP26500 se puede 

asociar a otros objetos debido a la alta densidad de estrellas alrededor de este 

objeto. Sin embargo, hemos calculado el índice β y graficado la SED (Figura 

6.12) para ambas posibilidades; asumiendo que la fuente IRAS está asociada a 

HΙP26500 (β=-2.2), y asumierdo que la fuente no pertenece a este objeto 

(β<2.5). Como se puede observar, el análisis de los flujos IRAS no HAeBe. El 

estatus de HΙP26500 es incierto    ayudan a discernir 
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Figura 6.12: Distribución espectral de energía para Orion OB1bc 
(Hernández et al., 2005). Símbolos similares a las Figuras 6.5 y 6.8. Los tres 

objetos en la columna izquierda de paneles muestran clara evidencia de ser 

HaEbE. El estatus de HΙP26500, es cierto ayudan a discernir la naturaleza de 

HIP26500 ya que los índices β calculados están cerca del límite definido por 

Vieira et al. (2003), ver también §5.5. Para las otras estrellas localizadas en la 

región de las CBe, el índice β confirma la ausencia de discos, mientras que 

para las estrellas localizadas en la región HAeBe los flujos IRAS muestran clara 

evidencia de presencia de discos. La Figura 6.12 muestra la SEDs para las 

estrellas con líneas en emisión en Ori OB1bc. La fracción de discos excluyendo 

la estrella HΙP26500 como HAeBe es de 3.8±2.2 %, mientras que este valor 
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aumenta a 5.1±2.6 si se toma a esta estrella como una estrella con disco.  

 

La Figura 6.3e muestra que la mayoría de las estrellas están localizadas entre 

las isocronas correspondientes al rango de edad estimado para este grupo 

estelar (3.5±3).  

 
6.7. Trumpler 37  
 
Hemos estudiado la frecuencia de discos internos en Trumpler 37 (Tr37) 

usando los tipos espectrales, extinciones y membresías definidas por Contreras 

et al. (2002). Tr37 es un grupo estelar que se extiende en la asociación de Cep 

OB2 a una distancia de 900 pc y con una edad de 3 a 5 Myr. Los datos 

espectroscópicos usados por Contreras et al. (2002) fueron obtenidos con la 

misma configuración instrumental utilizada en este trabajo (§2.4).  

 

De 66 estrellas definidas como miembros probables de Tr 37, 56 tienen tipos 

espectrales entre B5 y F0 y solamente 3 estrellas muestran emisión en Hα 

(MVA 437, MVA 426, y KUN 314S). La estrella KUN 314S no tiene tipo 

espectral definido por Contreras et al. (2002), debido al alto velamiento 

exhibido por este objeto. Las estrellas MVA 437 y MVA 426 poseen un tipo 

espectral B7.  

 

Usamos los datos 2MASS para inferir la presencia de discos en Tr 37. Las 

magnitudes JHKs fueron corregidas por enrojecimiento usando los valores de 

AV dados por Contreras et al. (2002). La estrella MVA 437 cae en la región de 

las CBe en el diagrama color-color JHK, mientras que MVA 426 cae en la 

región definida para las HAeBe (Figura 6.13). Ya que, KUN 314S no posee tipo 

espectral no puede determinarse directamente el valor de Av. Sin embargo 

podemos usar el valor de AV promedio de Tr 37 calculado recientemente por 

Sicilia-Aguilar et al. (2004). Hemos usado este valor para corregir el 

enrojecimiento las magnitudes JHK de KUN 3148 y su compañera KVN 314N, 

para la cual hemos determinado un tipo espectral G2.La localización de la  
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Figura 6.13: Diagrama color-color JHK para Trumpler 37 (Hernández et al., 
2005). Símbolos similares a la Figura 6.4. El triángulo sólido invertido es la 

estrella KUN 314N. La estrella MVA 426 muestra clara evidencia de presencia 

de disco. La estrella MVA 437 no parece tener disco circumestelar. La 

presencia de disco en KUN 314S no es concluyente.  

 

estrella KUN 314N en el diagrama color-color JHK apoya el valor usado de AV, 

ya que esta estrella cae cerca de la región G temprana de la secuencia 

principal. Con esta corrección, la estrella KUN314S se localiza en la región 

media de las CBe y las HAeBe, y no podemos inferir la presencia o ausencia 

de disco en esta estrella. Esta estrella no tiene fuente IRAS asociada y solo es 

posible calcular un límite superior del índice β <-1.8) el cual no aclara la 

naturaleza de KUN 314S. La Figura 6.14 muestra la SEDs para las 3 estrellas 

con líneas en emisión encontradas en Tr 37. Si asumimos que KUN 314S es 

una HAeBe obtenemos una frecuencia de disco de 4.3±3.0. Por otro lado est.e 

valor disminuye a 2.2±2.2 si KUN 314S se excluye como HAeBe.  

 
6.8. Censo de estrellas HAeBe en asociaciones OB  
 
La Tabla 6.2 resume los resultados obtenidos en este capítulo, allí se muestra 
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la información referente a las estrellas con Hα en emisión observadas en cada 

grupo estelar.  

 

 
Figura 6.14: Distribución espectral de energía para Thumpler 37 
(Hernández et al., 2005). Símbolos similares a las Figuras 6.5 y 6.8. Solo la 

estrella MVA 426 tiene flujos IRAS que confirman su clasificación como HAeBe. 

El límite superior en el flujo IRAS para MVA 437 sugiere que esta estrella no 

posee disco. El estatus de KUN 314S es incierto.  
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Las columnas 1 y 2 dan los nombres correspondientes a cada estrella 

perteneciente al grupo estelar listado en la columna 3. Las columnas 4 y 5 

muestran el Wλ de las líneas Hα y Hβ, respectivamente. La columna 6 describe 

la naturaleza del objeto basado en la posición que ocupa en el diagrama color-

color JHK. El índice, β fue calculado usando la fuente IRAS listada en la 

columna 7, y valor de este índice se muestra en la columna 8. Para aquellas 

estrellas sin fuente IRAS asociada ese calculó un límite superior del índice β 

Finalmente, basado en la presencia de emisión, el exceso en el cercano 

infrarrojo y el índice, β se infiere la presencia (Y) o no (N) del disco. Los 

resultados para las estrellas HIP26500 y KUN314S no son concluyentes.  
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Capítulo 7  
 
Frecuencia de discos en estrellas de masa intermedia 
 

En el capítulo previo hemos determinado el número de HAeBe en cada grupo 

estelar. De esta manera calculamos la frecuencia de discos en el rango de 

masa estelar característico de la HAeBe. En la Figura 7.1 graficamos esta 

frecuencia (símbolos sólidos) como función de la edad estimada para cada 

asociación (Tabla 2.1). Los asteriscos muestran la frecuencia de discos 

asumiendo que las estrellas HIP26500 (Ori OB1bc) y KUN 314S (Tr 37) son 

CBe. Esta gráfica además muestra la frecuencia de discos para estrellas de 

baja masa (<1M
☼
), pertenecientes a grupos estelares con edades entre 0.5 Myr 

y 8 Myr. En la figura podemos observar las estimaciones derivadas de los 

colores en el cercano infrarrojo de Haisch et al. (2001, cuadrados abiertos) para 

NGC2024 (0.3 Myr), Trapezium (1.5 Myr), IC348 (2.3 Myr), NGC2264 (3.2 Myr) 

y NGC2362 (5.0 Myr); Gutermuth et al. (2004, rombo abierto) para 

NGC7129(1.5 Myr); Gómez & Kenyon (2001, triángulo invertido) para Cham 1 

(2.3 Myr); y de Kenyon & Hartmann (1995, triángulo abierto) para Taurus (2.1 

Myr).  

 

En la Figura 7.1 mostramos nuestras estimaciones de frecuencia de discos 

para estrellas de baja masa de Ori OB1a y Ori OB1b usando la muestra 

definida en Briceño et al. (2005). Suponemos que una estrella posee disco si 

cumple el requerimiento:  

 

(H – K)0 –(H – K)KH > σKH  (7.1) 
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Figura 7.1: Frecuencia de disco interno como función de la edad del grupo 
estelar. Los símbolos sólidos (azules) representan la frecuencia de disco 

interno para estrellas de masa intermedia estimada a partir del número de 

HAeBe en cada asociación. De derecha a izquierda, los triángulos sólidos 

representan a Orión OB1bc (§6.6), Upper Scorpius (§6.2), Perseus OB2 (§6.3), 

Orión OB1a (§6.5) y Lacerta OB1 (§6.4). El círculo sólido muestra la posición 

de Trumpler 37 (§6.7; Contreras et al., 2002). Los asteriscos representan la 

frecuencia de discos asumiendo que HΙP26500 (Ori OB1bc) y KUN 314S (Tr 

37) no son HAeBe. A modo de comparación, los símbolos abiertos (rojos) 

muestran la frecuencia de discos para estrellas de baja masa, derivadas 

usando observaciones en las bandas J H K y L. De izquierda a derecha, los 

cuadrados abiertos representan la frecuencia de discos en NGC2024, 

Trapezium, ΙC348, NGC2264 y NGC2362 (Haisch et al., 2001). El triángulo 

abierto y el triángulo invertido muestra la posición sobre el diagrama de Taurus 

(Kenyon & Hartmann, 1995) y Camaleón (Gómez & Kenyon, 2001). El rombo 

representa a NGC7129 (Gutermuth et al., 2004). Los círculos abiertos son 

nuestras determinaciones de frecuencia de disco para la muestra de estrellas 

de baja masa de Ori OB1a y Ori OB1b Briceño et al. (2005) usando el color H-

K. El panel interno muestra una ampliación de la figura para los valores de 

frecuencia de discos en estrellas de masa intermedia.  
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donde (H - K)0  es el color corregido por enrojecimiento, calculado usado el tipo 

espectral y la fotometría visual definida en Briceño et al. (2005). (H - K)KH es el 

color intrínseco dado el tipo espectral de la estrella (Kenyon & Hartmann, 

1995). σKH es el valor de dispersión típico para las estrellas rotuladas como 

WTTS (Weak T Tauri Stars) o estrellas sin disco. Para ambas asociaciones 

(OB1a y OB1b) el valor de σKH es 0.04 mago Usando este criterio, encontramos 

una frecuencia de discos de 7.4 ± 3.4 % para Ori OB1a y 17.4 ± 3.6 % para Ori 

OB1b. Es de recalcar que estas frecuencias calculadas usando los excesos en 

el cercano infrarrojo son menores a las calculadas usando el Wλ de Hα, el cual 

define las CTTS (con acrecimiento de masa) y las WTTS (sin acrecimiento). 

Los valores calculados por Briceño et al. (2005) son de 10 ± 4 % para Ori OB1a 

y 23 ± 4 % para Ori OB1b. Estas frecuencias corresponden a un disco el cual 

esta aun acretando masa a la estrella, como lo indica la fuerte emisión presente 

en Hα caracteristica de las CTTS (Muzerolle et al, 2001; White & Basri, 2003). 

La más baja fracción de discos internos calculadas por los excesos en el 

cercano infrarrojo, es consistente con los resultados de Calvet et al. (2005), 

donde se muestra claras evidencias de evolución del polvo en los discos 

circumestelares en Ori OB1, y se sugiere que en las regiones tales como Ori 

OB1 existe un número de objetos tipo TW Hydra (Calvet et al, 2002; Uchida et 

al , 2004), con una carencia significativa de partículas más pequeñas de polvo 

localizado en el disco interno.  

 

De la Figura 7.1 es evidente que la frecuencia de discos en HAeBe es mucho 

menor que las frecuencias encontradas en estrellas de baja masa (~<1M
☼
) en 

asociaciones con edades similares (abarcando entre 3-15 Myr). Además, en las 

HAeBe no ohservamos el fuerte decrecimiento en la frecuencia de discos 

observado en estrellas de baja masa entre 3 y 5 Myr. La fracción de discos en 

HAeBe comienza con muy bajo valor en 3 Myr (2-5 %) pero tiende a decrecer 

ligeramente con la edad hasta 16 Myr, donde esta frecuencia cae a cero.  

 

Podemos inferir de los resultados anteriores, que la vida media del disco 

depende fuertemente de la masa estelar, como sugiere Haisch et al. (2001); 
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para estrellas de masas intermedias (2-10M
☼
) el disco interno se disipa más 

rápido que en las estrellas con baja masa (≤1M
☼
). Existen varias posibilidades 

para explicar la influencia de la masa estelar sobre el tiempo de vida del disco. 

Calvet et al. (2004) extendieron hasta 3.5 Mo la correlación de Muzerolle et al. 

(2003a) entre la tasa de acreción (M) y la masa estelar (M∗), esta relación se 

observa en la Figura 7.2,  

 
Figura 7.2: Correlación entre la tasa de acreción y masa estelar (Calvet et 
al., 2004). Los círculos muestran los datos para las T Tauri de masa intermedia 

de Calvet et al. (2004), los hexágonos muestran las CTTS de Gullbring et al. 

(1998), las cruces son CTTS de White & Ghez (2001) y los cuadrados 

representan los datos de estrellas de muy baja masa de Muzerolle et al. 

(2003a).  

 

la cual sigue una tendencia general de M ∝: 2
∗M . Por otro lado, como se 

observa en la Figura 7.3 (Natta et al., 2000), la masa del disco es 

aproximadamente proporcional a la masa de la estrella en el rango en tipo 

espectral entre A0-M7 (Natta et al., 2000; Fuente et al., 2003).  

 

Si el tiempo de vida del disco está determinado por la evolución viscosa, que 

controla la tasa de acreción a la estrella, la escala de tiempo para que un disco 

desaparezca por procesos de acreción se puede estimar como MD/M. De esta 
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manera, la escala tiempo para la pérdida viscosa del disco es inversamente 

proporcional a la masa de la estrella (tv ∝ M-1). Así, una estrella de mayor masa 

perdería el disco más rápido que una de menor masa.  

 

Similarmente, otra alternativa para explicar lo observado en la Figura 7.3, se 

debe a que el crecimiento del polvo y el asentamiento al plano medio del disco 

puede decrecer la altura de la pared interna del disco y de esa forma, disminuir 

la contribución en el NIR del disco interno (Cal vet et al., 2004). Siguiendo a 

Dullemond & Dominik (2004b), en ausencia de movimientos  

 
 

Figura 7.3: Relación entre la masa del disco y el tipo espectral (Fuente et 
al., 2003). Los símbolos abiertos muestran la compilación realizada por Natta et 

al. (2000). Los símbolos sólidos son objetos de Fuente et al. (2001) y Fuente et 

al. (2003). Los triángulos representan un límite superior a la masa del disco. 

Seobserva que la masa del disco es proporcional a la masa de la estrella para 

en rango de tipo espectral de las HAeBe.  

 

 

turbulentos, la velocidad de asentamiento del polvo a la zona ecuatorial del 

disco está dada por la ecuación;  

)(3 zpr
zmMVsett

∗
∝   (7.2) 

donde z y r dan la posición vertical y radial de una partícula de masa m que se 
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está asentando, respectivamente, p(z) es la densidad del gas en el disco, la 

cual decrece exponencialmente, con un máximo en z=0, Vsett es proporcional a 

la masa de la estrella. Así, el asentamiento del polvo es más efectivo en 

estrellas con masas tíricas de las HAeBe que en el rango de masa típico de las 

CTTS.  

 

De esta manera, los procesos que conducen a la disipación de la parte interna 

del disco (procesos viscosos y evolución del polvo) son más eficientes en 

estrellas más masivas, perdiendo así el disco interno en escalas de tiempo 

menores.  
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Capítulo 8  
 
Síntesis de resultados y conclusiones  
 
Hemos llevado a cabo un estudio sistemático de las estrellas HAeBe y sus 

características primordiales, así como de la frecuencia con que aparecen estos 

objetos en grupos estelares jóvenes con diferentes edades, lo que permitió un 

análisis evolutivo de ciertas propiedades ligadas a estos objetos. Podemos 

resaltar los puntos más importantes de este trabajo de la manera siguiente.  

 

Se ha diseñado un sistema de clasificación espectral, el cual evita 

contaminación de rasgos originados fuera de la fotosfera al tipo espectral 

calculado. Además, el sistema de clasificación es independiente del nivel de 

enrojecimiento del objeto y de la gravedad superficial de los tipos luminosos V, 

VI y III. De esta manera, el resultado arrojado por el sistema es en gran medida 

independiente de algunas características que generalmente se encuentran en 

objetos PMS. Este sistema de clasificación espectral fue diseñado inicialmente 

para estrellas HAeBe (B, A, F), y luego fue extendido a estrellas T Tauri (mas 

tardío que K5) y estrellas T Tauri de masa intermedia (F tardío - K temprano).  

 

Se analizaron los espectros de una muestra de 75 estrella B, A y F catalogadas 

por Herbig & Bell (1988) como estrellas jóvenes con líneas en emisión. Nuestro 

esquema de clasificación fue capaz de asignar tipos espectrales a 58 estrellas 

de esta muestra. El esquema de clasificación no pudo determinar un tipo 

espectral confiable para 17 estrellas, 7 de ellas son estrellas de continuo, en las 

que, el espectro está dominado por rasgos en emisión. Para los otros 10 
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objetos, la fuerte presencia de rasgos no fotosféricos y/o gran enrojecimiento 

no nos permitió determinar un tipo espectral apropiado. De las 58 estrellas 

clasificadas, 7 de ellas tienen un estado evolutivo incierto y 12 objetos parecen 

ser estrellas T Tauri de masa intermedia, con tipos espectrales entre F7 y G4. 

Finalmente, 39 objetos poseen fuertes indicios de ser HAeBe. Este último 

subconjunto fue usado para determinar las características propias de estos 

objetos.  

 

Por definición, todas las estrellas HAeBe exhiben Hα en emisión. Sin embargo, 

a nuestra resolución solo el 53 % muestra Hβ en emisión, y 15 % tiene Hγ en 

emisión. No obstante, por comparación directa con estrellas estándares del 

mismo tipo espectral, hemos notado que el 95 % y el 56 % de las HAeBe 

presentan un llenado de las líneas Hβ y Hγ, respectivamente, debido a una 

componente en emisión que en algunas ocasiones no es resuelta en nuestros 

espectros.  

 

Casi la mitad de las estrellas clasificadas como HAeBe (Tabla 4.1), exhiben la 

línea prohibida [O Ι] λ6300 en emisión, en acuerdo con estudios realizados 

previamente (Corcoran & Ray, 1997; Bohm & Catala, 1994). Este rasgo es 

indicativo de la presencia de vientos y jets. Un tercio de la muestra exhibe 

emisión en el multiplete 42 del Fe ΙΙ y la intensidad de esta emisión está 

correlacionada con la intensidad de la emisión en Hα. La emisión en Fe ΙΙ(42) 

aparece solo cuando existe emisión en la línea [O Ι], aunque la energía emitida 

en estas líneas no parece estar correlacionada.  

 

Un subconjunto de 11 HAeBe (~28 %) muestra las líneas de Fe ΙΙ(42) 

anormalmente en absorción. De ellas 75 % han sido confirmadas como objetos 

UXOr, sugiriendo que el rasgo en absorción de Fe ΙΙ(42) es producido por el 

mismo mecanismo que produce el fenómeno UXOr, el cual se caracteriza por 

una variación fotométrica y espectroscópica originada por un incremento en la 

densidad del material extendido entre la estrella y el observador. El porcentaje 

de objetos UXOr es consistente con el número esperado de sistemas estrella-
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disco con alta inclinación (>75°), condición para que el fenómeno UXOr ocurra 

(Natta et al., 2000).  

 

Hemos usado datos fotométricos publicados previamente, combinados con 

nuestros tipos espectrales para estimar la mejor ley de enrojecimiento que 

caracteriza las HAeBe. Encontramos que una ley de enrojecimiento con alto Rv 

(~ 5) conduce a una mejor comparación entre las extinciones Av obtenidas de 

diferentes colores. Ya que el 85 % de las estrellas con Av grande están 

localizadas dentro de 1 Kpc del Sol, la extinción observada no es producida por 

el medio interestelar sino por su ambiente circumestelar o por la nube 

molecular ligada a estos objetos jóvenes. El mayor valor de Rv para estrellas 

HAeBe indica un crecimiento del polvo en relación a los tamaños de granos 

observados normalmente en el medio interestelar.  

 

La posición de la estrella en el diagrama H-R depende críticamente del valor de 

Rv usado, afectando particularmente la determinación de masa y edad del 

objeto. Con el valor más apropiado para las HAeBe (Rv=5.0), los objetos 

aparecen sistemáticamente más jóvenes y más brillantes en relación a las 

posiciones calculadas con la ley de extinción estándar. La localización de las 

HAeBe en el diagrama H-R con Rv=5.0 está en mejor acuerdo a la naturaleza 

PMS de estos objetos.  

 

Hemos comparado nuestra muestra de HAeBe (Hernández et al., 2004) y una 

muestra de estrellas CBe (Yudin, 2001), usando los colores J-H y H-K 

corregidos por enrojecimiento, y encontramos que las HAeBe y las CBe ocupan 

diferentes regiones sobre el diagrama color-color JHK. Comparando la región 

de las HAeBe con un modelo teórico simple concluimos que los excesos 

observados en el NIR son originados en la pared interna de un disco truncado a 

la temperatura de destrucción del polvo. La presencia de un disco alrededor de 

las HAeBe se apoya adicionalmente por el exceso observado en los flujos 

IRAS. De esta forma se refuerza la suposición de que las estrellas HAeBe son 

objetos rodeados por un disco circumestelar activo.  
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Con las características más sobresalientes de las HAeBe estudiadas: (1) 

emisión en Hα, (2) localización en la región de las HAeBe en el diagrama color-

color JHK, (3) flujos IRAS característicos de presencia de discos (índice β >-2), 

se realizó un censo de estrellas de masa intermedia con disco (HAeBe) en 5 

grupos estelares (US, Per OB2, Lac OB1, Ori OB1a, Ori OB1bc), los cuales 

abarcan un rango de edades de 3 a 16 Myr. Las estrellas fueron seleccionadas 

del catálogo Hipparcos. La membresía de los objetos pertenecientes a las 

asociaciones US, Per OB2 y Lac OB1 fueron determinadas por de Zeeuw et al. 

(1999) usando las posiciones, movimientos propios y paralajes publicados por 

Hipparcos Las estrellas en Ori OB1 fueron seleccionadas como miembros 

combinando criterios astrométricos y fotométricos (Brown, et al., 1994; Brown 

et al., 1999b). Se dividió la asociación Ori OB1 en dos subgrupos con 

diferentes edades y distancias, Ori OB1a y Ori OB1bc. Para las 440 estrellas 

repartidas en las asociaciones OB estudiadas, se obtuvieron datos 

espectroscópicos, a partir de los cuales, y en combinación con la fotometría 

óptica (Esa, 1997) y en el cercano infrarojo (Cutri et al., 2003), se determinaron 

el tipo espectral, la extinción visual la Teff, la luminosidad, la presencia de líneas 

en emisión y de excesos infrarrojos para cada uno de los objetos. También 

incluimos en nuestro estudio el cúmulo Trumpler 37 en la asociación Cep OB2, 

estudiado por Contreras et al. (2002). Hemos identificado 2 HAeBe en US, 

ninguna en Per OB2, ninguna en Lac OB1, 2 en Ori OB1a, 4 en Ori OB1bc y 2 

en Tr 37; estimando una frecuencia de discos de 3.3±1,7%, 0±4.4 %, 0±1.9 %, 

2.5±1.7 %, 5.1±2.0 % y 4.3±1.8 %, respectivamente.  

 

Hemos comparado la frecuencia de discos en estrellas de masa intermedia 

(HAeBe) con la frecuencia de discos estimada en Ori OB1 para la muestra de 

estrellas de baja masa de Briceño et al. (2005), y con estimaciones de este 

valor para estrellas de baja masa (<1M
☼
) derivadas por diferentes autores en 

diferentes grupos estelares. Concluimos que las estrellas con disco interno son 

menos frecuentes entre las estrellas de masa intermedia. Particularmente, en 

las asociaciones más jóvenes (Ori OB1bc y Tr 37) la fracción de estrellas de 

masa intermedia con disco es ~10 veces menor que la fracción reportada para 
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estrellas de baja masa en grupos estelares con edades similares. Aunque la 

frecuencia de discos en estrellas de masa intermedia decrece ligeramente con 

la edad, no hemos encontrado evidencia del fuerte decaimiento en la 

frecuencia de discos observado en estrellas de baja masa, que sugiere una 

escala de tiempo para la disipación de estos discos de ~3-5 Myr. Es necesario 

extender estudios de la presencia de discos en estrellas de masa intermedia a 

asociaciones más jóvenes que 3 Myr, para determinar si existe una escala de 

tiempo de disipación de discos para objetos en el rango de masa de las 

HAeBe, que pareciera menor a 3 Myr. Hemos sugerido que la escasez de 

discos en estrellas de masa intermedia puede ser debido a que los 

mecanismos de dispersión del disco interno (acreción, crecimiento de polvo y 

asentamiento del polvo al plano medio del disco) son más eficientes en las 

estrellas de mayor masa.  

 

Finalmente, se ha diseñado una página electrónica, en la que el espectro de las 

HAeBe y de algunos objetos relacionados se encuentra disponible. Además, en 

esta página se puede tener acceso a información acerca de líneas en emisión, 

magnitudes UBVRIJHK, cartas de búsquedas, excesos fotométricos, etc.  
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2.2. Ejemplo de espectros tomados con FAST (Hernández et al., 2004) 
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emisión en conjunto con líneas de He Ι, [ O Ι ] y las más altas líneas de la 

serie de Balmer. MWC 137 exhibe toda la serie Balmer en emisión y la 

mayoría de las otras líneas, la ausencia de rasgos en absorción impide la 

determinación de un tipo espectral. ........................................................ 14 
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3.1. Configuración del índice de clasificación (Hernández et al, 2004). 
El continuo se establece interpolando las bandas adyacentes (BCB y 

RCB) a la banda central del rasgo (FB). Las líneas cortadas muestran los 

límites de cada banda. La línea punteada muestra el continuo proyectado 17  

 
3.2. Ejemplo de calibración de índices espectrales (Hernández et al, 
2004). Las líneas punteadas representan el ajuste de primer orden para 

cada índice espectral. El índice He Ι+Fe Ιλ4922 (panel superior-izquierdo) 

alcanza un máximo en B2 debido a la absorción de He Ιλ4922, esta 

absorción desaparece en A0, en donde comienza la contribución de la 

línea Fe Ιλ4925. Los índices Ca Ι+ Fe Ιλ5270 (panel superior-derecho) y 

G-band (panel inferior-izquierdo) poseen un comportamiento monotónico, 

siendo ambos índices monovaluados en su rango útil. El índice Hα (panel 

inferior-derecho) muestra un comportamiento multivaluado, tiene una 

pendiente positiva entre B0 y A0, siguiendo el incremento en la absorción 

de la línea Balmer Hδ, luego cambia de pendiente debido al decrecimiento 

en esa línea. Estos índices multivaluados deben combinarse con otros 

índices para inferir el intervalo adecuado en tipo espectral ..................... 18  

 
3.3. Comparación del tipo espectral determinado en este trabajo con 
los tipos espectrales de literaturas previas (Hernández et al., 2004). 
Círculos muestran las estrellas MS, las gigantes y subgigantes son 

represendadas por triángulos. Las diferentes clases luminosas comparten 

la misma tendencia en el gráfico. Las barras de error indican la 

incertidumbre obtenida a partir de nuestro esquema de clasificación...... 21  

 
3.4. Ejemplo del resultado generado por el código de clasificación 
automática. Se especifica el tipo espectral, su error determinado por los 3 

esquemas de clasificación desarrollados en este trabajo (§3.2, panel 

inferior izquierdo; §3.3, panel inferior central; §3.1, panel inferior derecho). 

Se muestra el espectro total de la estrella y ampliaciones del mismo en la 

zona de Hα y la línea Li Ιλ6707. En el ejemplo se observa claramente que 

el resultado generado por el esquema descrito en §3.2 es el más acorde 
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para la estrella a clasificar. ..................................................................... 26  

 
4.1. Comparación del tipo espectral determinado en este trabajo para 
las HAeBe y los valores publicados previamente (Figura de 
Hernández et al., 2004). Las barras de errores son las incertidumbres en 

nuestra determinación de tipo espectral. A modo de comparación 

mostramos en cada panel la línea de pendiente uno. La dispersión más 

alta se observa al comparar nuestros resultados con los de Cohen &: Kuhi 

(1979). La mejor correspondencia se obtiene al comparar con Mora et al. 

(2001), quienes usaron espectros multi-época de alta y mediana 

resolución ............................................................................................... 32  

 
5.1. Histogramas de Wλ para Hα (panel superior) y [OΙ] (panel 

inferior); figura de Hernández et al. (2004). Las HAeBe (histograma 

sólido) y las estrellas más tardías que F (histograma rallado) 

generalmente poseen Wλ(Hα) en emisión menor a -100Å. Las estrellas de 

continuo (histograma abierto) poseen emisión más intensa en Het. Las 

estrellas más tardías que F0 no mostraron emisión en [O Ι] 51 ..................   

 
5.2. Comparación entre el Wλ de Hα y Wλ de Fe Ιλ5169 (Hernández et 

al., 2004). Existe una clara relación entre estas líneas, aunque con un 

apreciable grado de dispersión. El coeficiente de correlación entre Hα y 

FeΙΙ λ5169 es de 0.74 " .......................................................................... 52  

 
5.3. Comparación del valor Av determinado a partir de E(B-V) y el 
determinado a partir de E(V-R), para Rv=3.1 (panel izquierdo) y Rv=5.0 
(panel derecho); figura de Hernández et al. (2004). Las líneas sólidas 

representan el ajuste de los datos, mientras las líneas cortadas es la recta 

de pendiente uno. La mejor correlación es observada al usar un Rv=5.0. 

Las barras de error representan los errores propagados a partir del tipo 

espectral. ................................................................................................ 56  

 
5.4. Razón de excesos de color E(V-RC)/E(B-V) versus la razón 
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E(VC)/E(B-V), figura de Hernández et al. (2004). Las líneas punteadas 

indican la localización predicha por las relaciones de Cardelli et., al. 

(1989) para diferentes valores de RV (de 2 a 8). Estas líneas fueron 

calculadas usando la longitud de onda efectiva de cada filtro, para el 

mínimo (línea superior) y el máximo (línea inferior) valor de V-ΙC de 

nuestra muestra. Los puntos son objetos con más de 5 medidas 

fotométricas, mientras que los asteriscos poseen solo 1 o 2 medidas en 

cada filtro. Para estos últimos objetos, la variabilidad puede afectar 

fuertemente los excesos de color estimados .......................................... 57  

 

5.5. Diagrama H-R para RV=3.1 y RV=5.0 (Hernández et al., 2004). 
Panel izquierdo: Luminosidades obtenidas usando el valor estándar, 

RV=3.1. Panel derecho: Luminosidades obtenidas usando un RV=5.0. Al 

usar RV=3.1, muchas de las estrellas caen por debajo de la ZAMS. 

Usando el valor Rv=5.0 se derivan luminosidades mayores para cada 

estrella y así las estrellas caen generalmente arriba de la ZAMS, lo cual 

es más consistente con su naturaleza PMS. En la gráfica se muestran los 

caminos evolutivos (líneas solidas) e isocronas (líneas cortadas). Los 

caminos evolutivos (de arriba hacia abajo) corresponden a las masas 

estelares: 25, 15 y 9 M
☼
 (Bernasconi, 1996) y 6 3 y 1 M

☼
 (Siess et al, 

2000). Las isocronas de Siess et al. (2000) son, de arriba hacia abajo, 0.1, 

1, 10 y 100 Myr. Las barras de error represntan las incertidumbres 

propagadas de nuestra estimación de tipo espectral............................... 54 

 

5.6. Comparación entre diferentes isocronas y caminos evolutivos. En el 

panel izquierdo, se observan los caminos evolutivos calculados por 

diferentes autores (Palla & Stahler, 1993; Siess et al, 2000; Bernasconi, 

1996) para estrellas con masas (de abajo hacia arriba) de 0.8M
☼
, 2.0M

☼ y 

5M
☼
, las líneas solidas corresponden a la ZAMS a partir cada modelo. Las 

zonas ocupadas por los caminos evolutivos no difieren significativamente 

entre un modelo y otro. En el panel derecho se muestran las isocronas (de 

arriba hacia abajo) para 1 y 5 Myr. Observamos que en el regimen de baja 
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masa las isocronas tienden a ser similares, en contraste, para estrellas de 

mayor masa existe una diferencia significativa entre las isocronas de 

Siess et al. (2000) y Bernasconi (1996) y las isocronas de Palla & Stahler 

(1993). Esta diferencia puede ser explicada por la localización de la línea 

de nacimiento (Hartmann, 2003).............................................................. 61 

 

5.7. Localización de las estrellas HAeBe y estrellas clásicas Be en el 
diagrama color-color JHK (Hernández et al., 2005). La secuencia de 

estándar de Bessell & Brett (1988) se muestra en líneas cortadas. Los 

colores corregidos por enrojecimiento de la muestra de HAeBe 

(Hernández et al., 2004) caen a la derecha del vector de enrojecimiento 

definido para la estrella estándar BO (línea punteada). Este vector es 

calculado usando Rv=3.1 con los intervalos (x) de 1 magnitud en Av. La 

pendiente del vector no se ve afectada al carribiar el valor de Rv, sin 

embargo, los intervalos son ligeramente más grandes para un valor de 

Rv=5.0. La muestra de HAeBe fue separada en 3 rangos de tipo 

espectral: más temprano que B5 (triángulos sólidos), entre B5 y FO 

(círculos sólidos), y más tardío que FO (cuadrados sólidos). La muestra 

de CBe (Yudin, 2001), también corregida por enrojecimiento, ocupa una 

región más limitada en el final azul de la secuencia estándar. La muestra 

CBe fue dividida en estrellas B5 y más tardías (círculos abiertos) y 

estrellas más tempranas que B5 (cuadrados abiertos). Como referencia 

fue graficada la región esperada para las CTTS (línea solida) definida por 

Meyer et al. (1997). Las HAeBe están separadas de las CBe ocupando 

una región definida aproximadamente por los vértices (J-H, H-K): (0.27, 

0.35), (0.80, 1.00), (1.10, 0.80), y (0.55, 0.80). .......................................  64  

 

5.8. Esquema del disco interno de las HAeBe. En la figura superior se 

observa un corte transversal del disco. Dentro del radio Rrim el polvo es 

destruido generando una región interna transparente a la radiación 

estelar, la cual calienta la pared interna del disco a la temperatura de 

destrucción del polvo. El gas continúa acretando hacia la estrella. La 
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figura inferior muestra una simplificación de la pared interna asumida 

como un anillo de radio Rrim y ancho 2Hrim orientado a un ángulo irim con 

respecto al observador. En esta configuración se observan dos 

contribuciones, el flujo proveniente de la estrella (jest) y el flujo proveniente 

de la pared interna del disco (frim) calentada una temperatura Trim............... 67  

140  

 

5.9. Localización teórica de las estrellas con disco interno en el 
diagrama color-color JHK. Hemos superpuesto a la Figura 5.7 la malla 

de colores sintéticos estimados para estrellas con diferentes tipos 

espectrales: F0 (panel izquierdo superior), A5 (panel derecho superior), 

A0 (panel izquierdo inferior) y B5 (panel derecho inferior). En cada malla 

teórica hemos variado la altura del disco (de abajo hacia arriba, Xrim= 

0.05, 0.1, 0.2, 0.4) y la temperatura de destrucción del polvo (de izquierda 

a derecha, Trim= 1800, 1600, 1400 y 1200), estos últimos valores 

dependen de la cantidad de grafito y silicatos en el disco (Eisner et al, 

2004). La región sombreada muestra las inclinaciones entre 40° y 75°, las 

cuales abarcan ,~50 % de probabilidad de observación para cada valor de 

Xrim. La altura del disco (Xrim) y la inclinación (irim) están directamente 

relacionadas al área observada de la pared interna del disco ................ 69  

 

5.10. Histograma del parametro β para las HAeBe. El índice β se 

calculó a partir de la ecuación (5.14). Se puede apreciar que para las 

HAeBe el índice β está restringido a valores mayores que 2.3, en acuerdo 

al resultado de Vieira et al. (2003) .......................................................... 71  

 

5.11. Catálogo interactivo de estrellas HAeBe. Desde esta página se 

puede accesar información referente a las estrellas conocidas como 

HAeBe u objetos relacionados. La figura muestra las diferentes 

características interactivas de esta pagina electrónica 

(http://www.cida.ve/~jesush/haebe/principal.html) . ................................ 73  
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6.1. Histograma de distancias. Sobre cada histograma de distancias se 

corrió el test X2, a partir del cual resultó la distancia astrométrica mostrada 

en los paneles correspondientes para cada grupo estelar (línea solida 

azul), y su respectivo error (línea punteada azul). A modo de comparación 

se muestra las estiamaciones de distancias calculadas a partir de los 

datos fotométricos (línea solida roja) con sus respectivos errores (líneas 

punteadas rojas). Los valores mostrados en cada panel corresponden a la 

distancia astrométrica ............................................................................. 77  

 

6.2. Diagrama Color-Magnitud para Upper Scorpius. Ejemplo del 

cálculo de distancia fotométrica usando datos corregidos por 

enrojecimiento. Los objetos con B-V>0 fueron rechazados del cálculo 

debido a que ellos posiblemente no han llegado a la ZAMS (Cox, 2000), la 

cual sirve como referencia para el cálculo de distancia. Otros objetos 

fueron rechazados debido a que se desvian significativamente (>3σ) del 

comportamiento general del grupo estelar. Con los objetos selecionados 

(círculos verdes) se calculó la distancia minimizando el valor de X2 entre 

la ZAMS y los valores de MV calculado para cada estrella, suponiendo una 

distancia para la asociación. La línea salida central corresponde a la 

ZAMS calculada a la distancia de 146 pc, las líneas sólidas adyacentes 

representan la incertidumbre en el cálculo de esta distancia .................. 78  

 

6.3. Diagramas H-R para las estrellas Hipparcos en las asociaciones 
OB (Hernández et al., 2005). Las estrellas con líneas de emisión están 

graficadas con triángulos sólidos, mientras que los círculos abiertos 

indican estrellas sin emisión. Las isocronas de Palla & Stahler (1993) se 

han graficado asumiendo la edad descrita en la Tabla 2.1 para cada grupo 

estelar (líneas salidas). Los caminos evolutivos se muestran (de abajo 

hacia arriba) para 0.2, 0.6, 1.0, 1.5 2.0, 3.0 y 4.0 M
☼
 (Palla & Stahler, 

1993) y para 5, 9 y 15 M
☼
 (Bernasconi, 1996). La ZAMS está 

representada con la línea de mayor espesor. Se observa que los objetos 

con y sin líneas en emisión comparten la misma región en estas gráficas, 
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lo cual indica similar una naturaleza en esos objetos. Aunque para los 

grupos más jóvenes se observa una tendencia acorde a su edad, las 

inferencias acerca de la edad de la asociación en este rango de masa son 
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6.4. Diagrama color-color JHK para Upper Scorpius (Hernández et al, 
2005). Triángulos muestran las estrellas con emisión. Los objetos en la 

región de las HAeBe son rotulados con su número Hipparcos. Las barras 

de error fueron estimadas de los errores en el tipo espectral y de los 

errores en las magnitudes de 2MASS. Otros símbolos similares a la figura 
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6.5. Distribución espectral de energía para Upper Scorpius 
(Hernández et al., 2005). Los flujos calculados de las magnitudes ópticas 

(B, V, Ι. Esa, 1997) y de las magnitudes de 2MASS (J, H, K) fueron 

normalizados a la banda V (cuadrados sólidos). Los flujos IRAS a 12, 25, 

60 y 100 μ están representados por las X's. Se observa que el índice β 

definido en Vieira et al. (2003) puede separar las HAeBe (paneles 

derechos) de las CBe (paneles izquierdos) ............................................ 83  

 

6.6. Diagrama color-color JHK para Perseus OB2 (Hernández et al., 
2005). Símbolos similares a la Figura 6.4. No se observó estrellas con 

líneas en emisión ni excesos infrarojos.  
 

6.7. Diagrama color-color JHK para Lacerta OB1 (Hernández et al., 
2005). Símbolos iguales a la Figura 6.4. Las 4 estrellas con líneas en 

emisión en Lac OB1 caen en la región definida para las CBe ................ 85  
 

6.8. Distribución espectral de energía para Lacerta OB1 (Hernández 
et al., 2005). Símbolos como la Figura 6.5. Las flechas invertidas 

representan el límite de completitud del catálogo IRAS para 12, 25, 60 y 

100 μ, (0.4, 0.5, 0.6 y 1.0 Jy). La presencia de discos internos es poco 
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probable en estas estrellas ..................................................................... 86  

 

6.9. Diagrama color-color JHK para Orion OB1a (Hernández et al., 

2005). Símbolos similares a la Figura 6.4. Las estrellas HΙP25299 y 

HΙP25258 poseen colores en el NIR característico de presencia de disco. 

Las otras cuatro estrellas con líneas en emisión se localizan en la región 
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6.10. Distribución espectral de energía para Orion OB1a (Hernández 
et al., 2005). Símbolos similares a las Figuras 6.5 y 6.8. La SED de 

HΙP25258 y HΙP25299 confirman el resultado de la Figura 6.9 .............. 89  

 

6.11. Diagrama color-color JHK para Orion OB1bc (Hernández et al., 

2005). Símbolos similares a la Figura 6.4. Las estrellas HΙP26752, 

HΙP26955 y HΙP27059 son del tipo HAeBe. La estrella HΙP26500 se 

extiende entre la región de las CBe y las HAeBe, la presencia de disco en 

esta estrella no es concluyente. Las otras 2 estrellas con líneas en 

emisión no poseen disco circullestelar.................................................... .91  
 

6.12. Distribución espectral de energía para Orion OB1bc (Hernández 
et al., 2005). Símbolos similares a las Figuras 6.5 y 6.8. Los tres objetos 

en la columna izquierda de paneles muestran clara evidencia de ser 
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6.13. Diagrama color-color JHK para Trumpler 37 (Hernández et al., 
2005). Símbolos similares a la Figura 6.4. El triángulo sólido invertido es la 

estrella KUN 314N. La estrellas, MVA 426 muestra clara evidencia de 

presencia de disco. La estrella MVA 437 no parece tener disco 

circumestelar. La presencia de disco en KUN 314S no es concluyente . 93  

 

6.14. Distribución espectral de energía para Trumpler 37 (Hernández 
et al., 2005). Símbolos similares a las Figuras 6.5 y 6.8. Solo la estrella 
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MVA 426 tiene flujos IRAS que confirman su clasificación como HAeBe. El 

límite superior en el flujo IRAS para MVA 437 sugiere que esta estrella no 

posee disco. El estatus de KUN 314S es incierto ................................... 94  

 

7.1. Frecuencia de disco interno como función de la edad del grupo 
estelar. Los símbolos sólidos (azules) representan la frecuencia de disco 

interno para estrellas de masa intermedia estimada a partir del número de 

HAeBe en cada asociación. De derecha a izquierda, los triángulos sólidos 

representan a Orión OB1bc (§6.6), Upper Scorpius (§6.2), Perseus OB2 

(§6.3), Orión OB1a (§6.5) y Lacerta OB1 (§6.4). El círculo sólido muestra 

la posición de Trumpler 37 (§6.7; Contreras et aL, 2002). Los asteriscos 

representan la frecuencia de discos asumiendo que HΙP26500 (Ori OB1 

bc) y KUN 314S (Tr 37) no son HAeBe. A modo de comparación, los 

símbolos abiertos (rojos) muestran la frecuencia de discos para estrellas 

de baja masa, derivadas usando observaciones en las bandas J H K y L. 

De izquierda a derecha, los cuadrados abiertos representan la frecuencia 

de discos en NGC2024, Trapezium, ΙC348, NGC2264 y NGC2362 (Haisch 

et al, 2001). El triángulo abirrto y el triángulo invertido muestra la posición 

sobre el diagrama de Taurus (Kenyon & Hartmann, 1995) y Camaleón 

(Gómez & Kenyon, 2001). El rombo representa a NGC7129 (Gutermuth et 

al, 2004). Los círculos abiertos son nuestras determinaciones de 

frecuencia de disco para la muestra de estrellas de baja masa de Ori 

OB1a y Ori OB1b Briceño et al. (2005) usando el color H-K. El panel 

interno muestra una ampliación de la figura para los valores de frecuencia 

de discos en estrellas de masa intermedia ............................................. 98  
 

7.2. Correlación entre la tasa de acreción y masa estelar (Calvet et al., 
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