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Entenderes la posibilidad de detenrimar sus 
formas, sus distancias, sus tamatios -y movimiento 
(de los cuerpos celestes), mientras que nunca, de 
ningin modo, seramos capaces de estudiar su 

composicién quimica, 

Augusto Comte, 

Cours de Philosophie Positive (1835) 
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I. Introduccidén 

El conocimiento de la estructura de nuestra galaxia ha sido 

uno de los grandes logros de la ciencia moderna, pues para 

ello se ha requerido inferir sus caracteristicas a partir de 

observaciones realizadas desde su interior, Nuestra condicién 

de observadores internos a la Galaxia complica el estudio de 

su estructura a gran escala, pues la presencia de nubes de 

gas y polvo dificulta la observaciédn de objetos localizados 

mas:allA de unos cuantos kiloparsecs del Sol, haciendo que la 

inférmacién obtenida sea incompleta y ia elaboracién de 

modelos dificil e incierta. Como es de uso comin, se 

escribirA “la Galaxia” cuando se haga referencia a nuestra 

galaxia: la Via Lactea. Se escribiraé “galaxia” cuando se use 

esta palabra en términos generales. 
' 
' 

' No fue sino hasta mediados de nuestro siglo que la 

naturaleza de nuestra Galaxia como un sistema estelar similar 

a muchos otros se descubrié. Desde entonces se ha avanzado 

mucho en su conocimiento pero quedan atin muchas lagunas en el 

estudio de su estructura, origen y evolucién. Las principales 

fuentes de informacién observacional para la elaboracién de 

modelos galacticos son la distribucién espacial de sus 

componentes, su composicién quimica y su din&émica de 

movimiento, es por esto que su estudio detallado es de gran 

importancia en la astronomia actual. 

El presente trabajo esta directamente ligado a la 

déterminacién observacional de la composicién quimica del 

disco de la Galaxia. Se investiga la dependencia de la 

abundancia de elementos pesados o “metales” respecto a la 

posicién en el disco de la Galaxia; en adelante designaremos 

“metales” al conjunto de todos los elementos distintos del 

hidrégeno y helio. Se investiga también la viabilidad de 

encontrar resultados analogos mediante el uso de 

observaciones realizadas exclusivamente con fotometria de 

Strémgren. 

1 Estudios semejantes al presente se han realizado 

anteriormente por diferentes autores usando una variedad de 

elementos de la Galaxia como son regiones HII, nebulosas 

planetarias y estrellas de campo. En la gran mayoria de ellos 

se ha encontrado que la abundancia de elementos pesados 

disminuye al alejarnos del centro de la Galaxia. Bajo esta 

 



premisa, el presente trabajo se realiza esperando obtener 

resultados semejantes pero ahora mediante observaciones en 

cumulos abiertos. El uso de este tipo de objetos presenta 

algunas ventajas observacionales, pues al contener una = gran 

cantidad de estrellas contamos con mas elementos 

observacionales que hacen posible obtener una informacién mas 

completa del camulo como un tode. 
! 

la fotometria de Strémgren permite obtener | Por su parte, 

mucha informacién en tiempos de observacién relativamente 

cortos y la reduccién de los datos es sencilla; es por ello 

que} hacemos énfasis en el uso de esta técnica de observacicn. 

' En resumen, ia motivacién central de este trabajo es 

analizar la variacion de la composicién quimica en el plano 

de jla Galaxia haciendo énfasis en el uso de la fotometria de 

Strémgren por ser un método observacional cuya eficiencia 

permitirfa ampliar rdépidamente los datos disponibles a la 

fecha, brindando nuevas luces para la elaboracién de modelos 

dela estructura y evolucién de la Galaxia.  



II. Los ctimulos abiertos como elementos 

de la Galaxia 

II.1. Estructura general de la Galaxia 

Nuestra Galaxia es un sistema compuesto por unas 10" 

estrellas y nubes de gas y polvo ligados gravitacionalmente. 

Esta constituida por dos estructuras basicas: un componente 

esferoidal y un disco. Cada una de estas estructuras tiene 

diferentes propiedades fisicas y esta poblada por diferentes 

tipos de elementos estelares y no estelares. 

El componente esferoidal a su vez, puede dividirse en un 

niicleo de aproximadamente 1.5 pc de radio, un bulbo de unos 3 

kpc de radio y un halo extenso de unos 30 kpc o mas de radio. 

Las propiedades de estos esferoides cambian de manera gradual 

con la distancia al centro de la Galaxia por lo que las 

divisiones anteriores son s6lo con fines de clasificacién y 

no existen divisiones fisicas reales. En el bulbo las 
estrellas se encuentran acumuladas mas densamente que en el 

resto de la Galaxia (excepto el niicleo) debido a la accién de 

la gravedad, pero su contenido de nubes de gas y polvo es 

bajo debido a que estas se han condensado formando estrellas. 

El halo galActico es un esferoide poblado principalmente por 

estrellas de campo muy viejas y ctmulos globulares que se 

mueven sobre 6rbitas orientadas azarosamente de modo que no 

tiene un movimiento rotacional neto alrededor del centro de 

la Galaxia. El halo contiene muy poco gas y polvo. 

/ El disco de la Galaxia tiene un radio de unos 30 kpc o 

mas y aproximadamente 200 pe de grosor. El Sol se encuentra 

muy cerca del plano de simetria del disco a unos 8.5 kpc del 

centro de la Galaxia. Estudios hechos con observaciones en 

ondas de radio han establecido que el disco de la Galaxia 

tiene una estructura espiral. Los brazos espirales contienen 

una gran cantidad de estrellas jdévenes que se encuentran 

asociadas a nubes de gas y polvo y es en estas nubes de gas y 

polvo en donde se cree que se da el proceso de formacién 

estelar. Los componentes del disco giran alrededor de un eje 

que pasa .por el centro de la Galaxia. A la distancia 

correspondiente al Sol esta velocidad es de unos 220 km/s que 

‘corresponde a un periodo de traslacién de 250 millones de 

afios. Sobre la base de estos datos y la forma de la Galaxia 

 



se calcula que la masa de 6sta es de unas 10" masas solares, 

que es un orden de magnitud mayor que la masa detectable en 

forma de estrellas, gas y polvo. La naturaleza de la masa 

faltante es un problema atin no resuelto, pero existen 

evidencias que parecen indicar que esta masa se encuentra en 

forma de materia oscura en el halo galactico. 
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Existe una subdivisi6én mas fina de los componentes 

descritos en la que las propiedades fisicas varian de forma 
gradual, pero para los fines de este trabajo es suficiente la 

descripcién dada anteriormente. 

II.2. Ciimulos de estrellas 

Los cGmulos de estrellas son asociaciones de estrellas 
ligadas al menos temporalmente por su mutua = atraccién 
gravitacional. Las estrellas miembros del ciimulo muestran un 

movimiento comin a través del campo estelar, lo que sugiere 

un origen comin en la condensacién y fragmentacién de una 

gran nube de gas. Por sus distintas caracteristicas fisicas 

lod ctimulos estelares se dividen en tres categorias basicas: 

1) Camulos galdcticos (o abiertos): su nombre se debe a 

qué aquellos pertenecientes a la Via Lactea estan contenidos 

cerca del plano galdctico. Sus estrellas estAn distribuidas 
de forma irregular dentro de un diametro usualmente menor a 

10 parsecs. Contienen de varias decenas a unas mii estrellas, 

lo que corresponde a densidades entre 0.1 y 10 estrellas por 

parsec ctibico. Las edades de estos ctimulos abarcan un 

intervalo muy amplio; algunos son casi tan viejos como la 

Galaxia (la edad de ésta se encuentra entre 13 y 25 x 10° 

afios), mientras que otros siguen formando estrellas en el 

presente. El ctimulo mas viejo que se conoce es NGC 6791 con 

7:x 10° afios (Lynga, 1987). Se han catalogado alrededor de 

mil ctmulos de este tipo pero se calcula que en la Via Lactea 

podria haber unos 20,000. 

‘ 2) Camulos globulares: su apariencia es mAs compacta y 

esférica que la de los cimulos galacticos. Su didmetro puede 

ser de unos 20 a 100 parsecs y contienen entre 10* y 10° 

estrellas. La densidad de estrellas en estos objetos aumenta 

hacia su centro, llegando a alcanzar densidades de 100 

estrellas por parsec cibico. La edad de estos ctimulos es en 

general comparable a la de la Galaxia. En la Via Lactea se 

conocen unos 100 jctmulos globulares y se encuentran 

Gistribuidos en todo el halo. Debido a que se encuentran 

fuera del disco galActico en donde la absorcién de la luz por 

polvo en el disco pudiera ocultarlos, se cree que la mayoria 

de los cG@mulos globulares han sido detectados aunque 

‘aproximadamente una docena de ellos podrian permanecer 

‘ocultos en el disco o en el bulbo de la Galaxia. 

 



3) Asociaciones estelares OB: son agrupaciones muy 
sueltas de estrellas de tipo espectral O y B. Sus densidades 

estelares son tan bajas (aprox. 100 estrellas dentro de un 

radio de 100 pc) que no se encuentran ligadas dinamicamente y 
se disuelven dentro del campo estelar en unos pocos millones 
de afios. Se localizan en ios brazos espirales y 

Erecuentemente rodean a un ctmulo abierto. Se conocen 
alrededor de 70 objetos de este tipo pertenecientes a nuestra 

Galaxia. 

IIi3. Caimulos abiertos 

Dado que el estudio hecho en este trabajo se basa en 

observaciones realizadas en ctimulos’9 abiertos, conviene 

desgcribirlos con mayor detalle para poder comprender mejor 

las ventajas de su uso. 
1 

Como ya se mencionéd antes, la ventaja basica de los 

camulos abiertos consiste en que permiten obtener mucha 
informacién de si mismos aprovechando la presencia de sus 

numerosas estrellas. De este modo se puede obtener una 

estimacién de su distancia al Sol mediante sus estrellas de 
tipo RR Lira o Cefeidas. Si el ctimulo no contiene este tipo 
dé estrellas, quedan atin el método del ctimulo en movimiento y 
el de comparacién fotométrica de las estrellas de secuencia 

ptincipal respecto a un ctimulo est4ndar. 

Usando estos tipos de métodos se ha podido determinar la 

distribucién espacial de los ciimulos abiertos en la vecindad 

solar (unos 4 kpe a la redonda). En la figura I1.2 se 

muestran los resultados obtenidos por R. M. Humphreys (1979) 

para la distribucién de los ciimulos abiertos jévenes y de las 

asociaciones OB sobre el disco galadctico. Se puede distinguir 
que su distribuci6én no es azarosa y se observa una clara 

tendencia a agruparse en regiones alargadas. Estas 

estructuras se han identificado como las secciones de los 

brazos espirales de la Galaxia que estan en la vecindad 

solar. 

Podemos entonces suponer que los ctmulos abiertos son 

ebjetos que tienen su origen en los brazos espirales. Los 

camulos abiertos se mueven sobre G6rbitas casi circulares 
alrededor del centro galActico, por lo que su distancia al 

mismo no varia de manera importante durante su vida. Esto es 

de gran relevancia para los fines de este trabajo, pues la



distribuci6én radial de los elementos quimicos no se vera 

afectada por el movimiento traslacional de los cimulos. 
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: Figura II.2. Distribucién de los cimulos abiertos 

' jévenes {circulos) y asociaciones OB 
1 (circunferencias) en la vecindad solar segtin R. M. 

' Humphreys (1979). Se usa el sistema de coordenadas 

polares galdcticas en el cual el Sol (©) se localiza 

en el origen, £ es la longitud galactica y el centro 

de la Galaxia esta en la direccién @=0. 

Otra ventaja de los ctimulos abiertos es la relativa 

facilidad con que se puede determinar su edad mediante el 

método del punto de salida de la secuencia principal. El 

contar con una estimacién de la edad abre la posibilidad de 

hacer estudios de la dependencia de los parametros fisicos de 

los caémulos con el tiempo. 

P. BE. Nissen (1979), ha encontrado que la abundancia de 

fierro respecto al hidrégeno es la misma para diferentes 

estrellas de un mismo ciimulo abierto. Esto nos permite hacer 

 



una estimacién global de esta abundancia para todo un cumulo 
a partir de su determinaciédn en s6lo algunas de sus 

componentes. 

Las caracterfsticas de los ctimulos abiertos citadas 

arriba justifican plenamente su uso y nos dan una perspectiva 

de las investigaciones que a futuro se pueden realizar. 
Poddmos entonces pasar a la revisiédn de los antecedentes 

teéricos y observacionales necesarios. 

 



IiIzl. Antecedentes 

III.1. Modelos tedéricos 

IIL. 1.1.Composicién primigenia del Universo 

Para explicar la composicién quimica actual de la Galaxia es 

necesario conocer la abundancia de los elementos en el origen 

del’ Universo. Estos elementos primigenios seran los 

ingredientes con los que se formé la Galaxia, y a partir de 

los, cuales los modelos evolutivos deben explicar su 

composicién actual. 

' La teoria del origen del Universo mas aceptada 
actualmente es la teoria del Big Bang o la Gran Explosién. 

Segin esta teoria, el estado inicial del Universo era un gran 

conglomerado de particulas exéticas a una gran densidad (1077 

kg/m?) y temperatura (>10*? °K), expandiéndose violentamente. 

Estas particulas se encontraban en equilibrio termodinamico 

con un campo de radiacién de fotones de alta energia. Al 

continuar la expansién y bajar la temperatura a unos 7.5 x 

10° °K, la abundancia en masa de neutrones y protones se fijé 

en, 13% y 87% respectivamente. Cuando la temperatura alcanzé 

1.0 x 10° °K la energia de los fotones fue lo suficientemente 

baja para permitir que se formaran nticleos pesados sin ser 

inmediatamente fotodesintegrados, fué en este momento cuando 

los protones y neutrones comenzaron a tener reacciones 

nucleares mediante las cuales formaron nicleos m&s pesados. 

Cdmo casi todos los neutrones se asociaron formando ntcleos 

de *He del cual forman la mitad de la masa, la abundancia del 

‘He result6 en aproximadamente el 24% de la masa y el 76% 

vestante formé nicleos de ‘“H. Los procesos anteriores se 

dieron durante los primeros 107 segundos después del Big 

Bang. Finalmente, cuando la temperatura baj6 a unos 5000 °K, 

los iones y electrones se unieron formando un gas neutro. Fué 

de este modo como la composicién primigenia del universo 

quedé establecida. 

CAlculos detallados predicen también la existencia de 

nicleos de deuterio y litio. En la tabla III.1 se dan las 

abundancias primigenias que se han obtenido a partir de 

observaciones astronémicas y que tienen buena concordancia 

con las calculadas tedéricamente.



  

Densidad en ntimero Fracci6én en 

  

(n/*H) masa 

H 1.00 0.76 

2 (D) 1.6 x 10% 2.5 x 10° 

3He 1.8 x 10° 4.2 x 10% 

‘He 7.5 x 107 0.24 

Shi 70 «107%? 300 x 10°? 

"Li 900 x 10°*? 4600 x 10° 
  

1 Tabla III.1. Abundancias primigenias observacionales 
' de los elementos en el universo. Basada en: Rolfs & 

1 Rodney, 1988. 

IIt.1.2. Nucleosintesis en el interior de las 

estrellas 

En la seccién anterior vimos que inicialmente el Universo se 

componia b&sicamente de hidrégeno y helio. Vamos ahora a 

describir como es que a partir de estos dos componentes se 

han creado los elementos mAs pesados. 

Después de aproximadamente 10° afios de ocurrido el Big 
Bang se inicié la formacién de galaxias y estrellas a partir 

de inestabilidades gravitacionales. Es entonces cuando en el 

interior de las estrellas se comienza a llevar a cabo la 

transformacién de los elementos primigenios en elementos mas 

pesados. Este proceso fue resumido por Burbidge, Burbidge, 
Fowler y Hoyle (1957) y en forma independiente por Cameron 

(1957). Segin las teorfas de estructura estelar, los 

elementos pesados son procesados en el interior de las 
estrellas por medio de reacciones nucleares a muy altas 

presiones y temperaturas. Sin entrar en detalles, el proceso 
de nucleosintesis en el interior de las estrellas se realiza 

como se explica a continuacién. 

La gran mayoria de las estrellas son sustentadas 

energéticamente por la energia liberada en su interior por 

fusiones termonucleares. Estas reacciones, inducidas por los 

10 

 



movimientos térmicos de las particulas consisten en la unién 

de dos nicleos para formar un tercer niicleo mas pesado. Si el 
niicleo creado es mfs ligero que el nticleo de hierro, la masa 

total de las particulas iniciales es mayor que la masa del 

nicleo final. A esta diferencia de masa se le conoce como 

“defecto de masa”. El defecto de masa AM se convierte en 

energia AE via la ecuacién de Einstein: 

AE = AM oc’, 

con ¢c la velocidad de la luz. Esta energia se libera al 

formar el nticleo mAs pesado y conforma la energia con la cual 
los nicleos iniciales permanecen unidos, por lo que es la 

energia minima necesaria para romper al niicleo en sus 

constituyentes iniciales. Esta energia es conocida como 

energia de amarre. La energia de amarre por nucleén (protones 
y neutrones que forman al naicleo atémico) crece al aumentar 
el nimero de masa del nticleo, hasta alcanzar su valor maximo 
con el hierro; cuando la fusién forma nicleos mas pesados que 

el hierro la energia de amarre por nucleén disminuye. Como 

consecuencia de estas variaciones en la energia de amarre, es 

posible liberar energia nuclear al combinar niicleos ligeros 
paya formar niicleos m4s pesados, pero mas ligeros que el 

hierro, o bien podremos formar niaicleos mas pesados que el 

hierro a expensas de inyectar energia a los nGcleo iniciales. 

Cuando las reacciones liberan energia decimos que son 

exotérmicas, y cuando la absorben, endotérmicas. Las fusiones 

endotérmicas (subsecuentes a la formacién del hierro) se dan 

sélo en procesos extremadamente violentos como en las 

explosiones de supernova. 

| Para que las reacciones nucleares puedan dar inicio se 
requiere que la energia cinética Ein de las particulas debida 

a su movimiento térmico sea suficiente para vencer a la 

barrera de energia potencial de Coulomb Eco ~ Zi 2. [MeV] (21 

y Z. son los nimeros atémicos de los nicleos involucrados), 

dd manera que la fuerza nuclear fuerte domine. Aunque en 
estrellas como el Sol estas energias no son alcanzadas (T ~ 

19” °K, 6 Eoin = kT ~ 10% eV), la fusién de particulas ligeras 

como el hidrégeno y el helio es favorecida por el efecto 

ttinel. Este efecto es un resultado cuantico tal que 

particulas con energia Ecin menor que el potencial de Coulomb 

tienen una probabilidad P,) pequefia pero distinta de cero de 

penetrar en el nticleo dada por: 

' Po = Po Ecin /"exp (-27) 
con: 

 



. =" 2,2, 
n= 2 AE 

cin 

donde m es la masa reducida de los n&@cleos involucrados y e 

la -carga del electrén. El factor pp, depende de las 

propiedades de los nticleos. Como se ve, este efecto favorece 

a la fusién de nicleos con cargas eléctricas menores, lo que 

resulta en etapas bien separadas de quemado de los diferentes 

niicleos en las distintas etapas evolutivas de las estrellas, 

Debido a que el mayor componente de las estrellas es el 
hidrégeno y a que su fusién es favorecida por el efecto 
tGnel, el quemado de este elemento es el que procede primero 

en el interior de las estrellas. El resultado total de este 
proceso es la fusién de cuatro niicleos de *H en uno de *He. 

Existen diferentes secuencias de reacciones nucleares 
mediante las cuales se puede realizar la fusién del hidrégeno 
y que en general ocurren simultdneamente en el interior de 

las estrellas. Las dos secuencias principales son la cadena 

protén-protén y el ciclo CNO. 

' 
‘ La cadena protén-protén (cadena pp) debe su nombre a su 

primera reaccién: dos protones se fusionan y forman un nticleo 
de’ deuterio. La finalizacién hacia un nticleo de *He puede 
seguir tres vias distintas las cuales se muestran en el 

diagrama siguiente. 

4g +H > *H+e ety 

*H + 'H > *He + 

v v 
3He + *He > *He + 2 71H [He + *He > "Be + ¥ 

(pp1) a 

"Bete > "Litv 7Be+'H > °Bry 
"LittH > *He+*He ®B > *Be+et+v 

----------------- ®Be —>*He+*He



La energia liberada por cada una de estas vias es 
distinta, pero lo que interesa en nuestro caso es la 

produccién de elementos pesados a partir de ntcleos de 

hidrdégeno. 

El ciclo CNO, la alternativa restante, involucra la 

presencia de algunos isdétopos de C, N y 0, y el producto 

final es analogo a la cadena pp. 

_ Existen también ciclos para el quemado del helio, 
durante los cuales se producen nicleos mas pesados como el Re 

y 2°Ne. Estos requieren temperaturas mayores de 108 °K, 

considerablemente m&s altas que las necesitadas para el 
quemado de hidrégeno. Andlogamente el “C se transforma en 

169, ye, "Mg, y 7°Si mediante sus propias cadenas de 

reacciones las cuales requieren temperaturas de 5x10° °K. 

De esta manera se puede continuar con una secuencia de 

reacciones a temperaturas cada vez mayores mediante las 
cuales se pueden producir niicleos mas y mas pesados. El 

resultado general es la transformacién de parte del material 

primigenio (tabla III.1) en nticleos pesados como “Cc, *0, 
2°Ne, Mg, y Si, hasta que el “Fe es alcanzado. 

En la fase de secuencia principal las estrellas 
transforman el hidrégeno en helio principalmente en sus 

ntiicleos, pues las fuentes de energia se encuentran altamente 
concentradas hacia su centro. Se puede alterar la composicién 
quimica de otras zonas de las estrellas si el calor generado 
en el niGcleo se transporta convectivamente hacia las capas 

superiores. 

Para tener una idea de las escalas de tiempo de que 
estamos hablando, el quemado de hidrégeno dura 

aproximadamente 8.0x10’ afios para estrellas de 4 masas 
solares (Mo) y 2.5x10’ afios para estrellas de 8 Me. Vamos 

ahora a hacer una revisién general de los procesos evolutivos 

de las estrellas que dan pie a la produccién de elementos 

pesados. Para simplificar un poco nos concentraremos en la 

evolucién del nticleo que es donde se lleva a cabo la 

nucleosintesis. Extrapolando el quemado de hidrégeno y helio 

en estrellas suficientemente masivas (M>9Me), podemos decir 
que las regiones centrales contintan hacia ciclos de 
combustién nuclear que se pueden representar con el siguiente 

esquema: 
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quemado 

nuclear 

     
Calentamientsd 

del niicleo 

Agotamiento 

del combustible 

  

En pocas palabras podemos describirlo como sigue: el 

quetmado de cierto elemento va consumiendo gradualmente a 
todos los nicleos atémicos de dicho elemento en el centro de 
la estrella. Al agotarse la fuente de energia el ntcleo 

estelar se contrae y esto a su vez eleva la temperatura 

central hasta que el quemado del elemento siguiente se 

enciende. 

composicién      

   
quemado 

0.08     
igt | 99 3 89 a7 6a 7 @ed 

; tgp | 98 6. 48 38 3-2 (ex) 

Figura III.1. Esquema (no a escala) de la estructura 

del nicleo de una estrella masiva (M>10M©) muy 

evolucionada. Se indican valores tipicos de la 

fracci6én de masa abarcada hasta esa capa, su 
temperatura y densidad. Fuente: Kippenhahn & Weigert 

(1994). 
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. Mientras esta secuencia de ciclos se abra camino, se van 

creando elementos cada vez mas pesados y de este modo en el 

primer ciclo se produce un niicleo estelar de helio dentro 
del cual se produce un niicleo mas pequefio de carbono y 

oxigeno en el siguiente ciclo. Asi se produce una estructura 

estelar de capas concéntricas dentro de las cuales van 
quedando los restos de la combustién de los elementos; cada 

Capa contiene elementos cada vez mas pesados conforme nos 

acercamos al centro de la estrella. En la figura III.1 se 

ilustra esquemAticamente esta estructura tipo “cascara de 

cebolla”. El quemado de los elementos involucrados en cada 
ciclo puede continuar en las zonas mas calientes de cada capa 

en donde aGn exista combustible, por lo que la combusti6én 

puede existir simultdneamente en varias de ellas. Este modelo 
puede hacerse mAs complejo debido a la presencia de 

convecci6én, lo cual mezcla el material de cada capa. 

  

    

  

80 799 800801 

—— edad en 10’ afios 

Figura III.2. Evolucién interna de una estrella de 5 

M®. Sobre el eje horizontal se representa el tiempo 

de evoluci6n a partir del momento en que inician las 
' veacciones nucleares. Sobre el eje vertical se 

muestra la fraccién de masa de la estrella encerrada 
‘ por la capa que se describe. Cada linea vertical 

' representa el estado de las capaS en una etapa 

' evolutiva dada. El patrén de “nube” representa capas 
: convectivas en el interior de la estrella. Fuente: 

Kippenhahn et al. (1965). 

 



La evolucién de los ciclos anteriores tiene un fin, que 
en el caso mas perseverante produce un niicleo estelar de 5oFe. 
Por supuesto los ciclos pueden ser detenidos en una etapa 

anterior, pero en cualquier caso tienden a crear una regidén 

central con densidad creciente. En la figura III.2 se muestra 

la evolucién de la estructura interna de una estrella de 5 Mo 

segin un modelo elaborado por Kippenhahn y colaboradores 

(1965). El eje de la abscisa representa el tiempo y la 

ordenada las diferentes capas de la estrella. En el diagrama 
se puede apreciar como se forman las capas de helio, carbono 

y oxigeno al evolucionar la estrella. Las zonas rellenas con 

un ‘patrén de “nube” son capas convectivas dentro de las 

cuales los materiales se mezclan, y son estas capas las que 

pueden acarrear a los elementos del nticleo hacia las capas 

superiores de la estrella, desde donde podran ser expulsados 

al medio interestelar mediante vientos estelares o en las 
etapas finales de la vida de las estrellas. 

    

  

       

» tb 

oy 4 so . ” Supergigantes . . 
! $k ” : 

: 0 7 

Mos 

ol 2 
Secuencia principal *. 

+10- 

Enanas blancas , 

+18 _1 ao + i a. l L 

° 8 A F G K M 

Tipo Espectral 

Figura III.3. Diagrama Hertzsprung-Russell. Fuente: 

Novotny (1973). 
1 

1 Vamos a ver, en términos de la evolucién estelar, cdémo 

llegan al medio interestelar los elementos resultantes de la 
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nucleosintesis. 

Cuando la vida de las estrellas como tales inicia, es 
decir cuando se enciende la combustién de hidrégeno, éstas se 
localizan en el diagrama Hertzsprung-Russell (HR) (figura 

III.3) sobre la regién conocida como secuencia principal, en 

la cual permanecen la mayor parte de su vida. Las estrellas 
mas masivas (que son las m&s luminosas) se encuentran en la 

parte superior izquierda y las de menor masa (y menos 

luminosas) en la parte inferior derecha. A partir de esta 
regién la evolucién de las estrellas toma curso hacia la 

parte superior derecha (M<8M@) o hacia la derecha (M>8Mo) de 

su posicién original 

  

  

      

4.2¢ 
t M=5Moy 4 

4 9 OF 4 

Saat 1 
3 347 7 
2 rc ae 7 

30f SB 4 
tA 7 

2.6 t 1 L L iL. 1. L_ 7 

4.2 40 3.8 36 

«<— lg Tort 

Figura III.4. Diagrama H-R donde se muestra la 
evolucién de una estrella de 5 M®. Las letras Aa la 

K corresponden a las fases evolutivas de la figura 

III.2. Fuente: Kippenhahn & Weigert (1994). 

Para ejemplificar la evolucién estelar nos referiremos a 

una estrella de 5 Me. Las estrellas con esta masa tienen una 

temperatura efectiva superficial de 17,500 °K y un radio de 

2.6 radios solares en su etapa de secuencia principal. La 

evolucién de una estrella de este tipo se muestra en la 

figura III.4. La primera fase evolutiva consiste en la 
transformacién de hidrégeno en helio dentro del niicleo de la 

egtrella mediante los procesos descritos en la primera parte 

de esta seccién (AoC en las figs. III.2 y III.4). Esta etapa 

dura alrededor de 6 x 10” afios. Cuando el hidrégeno se ha 

agotado en el ntcleo de la estrella, el quemado de este 

elemento continGia sobre una cdscara alrededor del nicleo. 
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Después de aproximadamente 0.3 x 10’ afios inicia el ciclo de 
quemado de helio en el nticleo de la estrella (D). Cuando el 
helio del nicleo se agota, al igual que con el hidrégeno, se 

forma una cdscara alrededor de éste en donde contintia el 
quemado. Ambas capas se expanden continuamente llevando a la 

estrella hacia una etapa de gigante roja y supergigante, en 

la cual pierde parte de su masa mediante su viento estelar 

que aumenta con la luminosidad (D->XK). El viento de estas 

estrellas enriquece al medio interestelar. 

III.1.3. Etapas finales en la vida de las estrellas 

Todas las estrellas con masas mayores o iguales que 2.5 M® y 

mMenores que 8 Mo siguen una evolucién similar a la descrita 
para el caso de 5 Mo. Las etapas evolutivas siguientes 

dependen en gran medida de la cantidad de masa perdida hasta 

ese’ momento. 

En las estrellas con M < 2.5 Me el quemado de helio se 
enciende de manera explosiva convirtiéndose en gigante roja. 
Durante este proceso la estrella puede perder una fraccién 

significativa de su masa, entre 0.1 a 0.5 M®. La etapa de 
gigante roja puede terminar con la expulsién de una nebulosa 

planetaria de unas décimas de masa solar. La masa de las 

remanentes estelares se encuentran en un intervalo pequefio 

alrededor de 0.6 Mo. 

' La pérdida de masa en la fase de gigante roja es muy 

importante para las etapas siguientes en estrellas con masa 

mefhor que 8 Mo (incluyendo M<2.5Me). Si la pérdida de masa es 

tan grande que la remanente estelar es menor que 1.4 Me, 

entonces la estrella termina su evolucién después de agotar 

sus reservas de combustible (capas de hidrdégeno y helio) en 

una configuracién estable de enana blanca compuesta 

principalmente de **c y **O con una nebulosa planetaria a su 
alrededor. Finalmente la producci6én de energia nuclear se 

detiene y la estrella se enfria alcanzando una temperatura de 

4000 °K en unos 10° afios. 

: Las estrellas con masas originales menores que 8 Mo y 

con remanentes que excedan la masa limite para convertirse en 

enanas  blancas (M ® 1.4 Mo) alcanzan temperaturas 
suficientemente altas para iniciar el quemado de carbén. Este 

proceso procede de manera explosiva. Segin los modelos para 

la expansién y el frente de combustién, la estrella explota 
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completamente gin dejar remanente, siendo uno de los posibles 

origenes de las explosiones de supernova tipo II observadas. 

Las estrellas mAs masivas (M > 8 Mo) inician el quemado 

de carbén pero alcanzan un estado de estabilidad muy corto 

(unos 100 afios), después del cual se prosiguen diferentes 

ciclos de quemado de distintos elementos formando una 
estructura de capas como la descrita en la secci6én III.1.2 y 
con un nicleo de hierro con una masa entre 1.3 y 2.5 Mo. 

, Las etapas siguientes para estrellas con masas entre 8 y 

10 M® son etapas fuera de equilibrio hidrostatico cuyos 

procesos son muy complicados y no se pueden describir de una 

manera breve, por lo que las dejaremos de lado para continuar 

con las estrellas restantes. 

Las estrellas con masa mayores a 10 Mo, pueden tener 

distintas formas de terminar su vida. Cuando las reservas de 
combustible en la zona de quemado se han agotado, las 

regiones centrales se contraen bajo la presién de las capas 

superiores y se eleva su temperatura. Este colapso puede 

detenerse solamente cuando aproximadamente la mitad de la 

maga en contraccién ha alcanzado una densidad de 2x10?’ kg/m’. 

A esta densidad, que corresponde a la densidad de los ntcleos 
atémicos, la materia est& compuesta principalmente de 

neutrones y es prdcticamente incompresible. En el interior de 

la estrella se forma entonces una estrella de neutrones cuya 

superficie hace las veces de barrera para la materia que cae 

de' las capas superiores. El choque con la superficie de esta 

esfera tiene un efecto de rebote mediante el cual las capas 

reflejadas disipan energia. Los procesos involucrados en esta 

disipacién dependen directamente de la densidad y las 
propiedades de transporte de energia de las capas superiores 

inmediatas a la estrella de neutrones. Si estas capas 

absorben la energia reflejada y la transforman en energia 
cinética de expansid6dn, pueden llegar hasta las capas 
superiores de la estrella y conllevar a la expulsién de 

materia. La estrella sufre entonces una explosién de 

supernova tipo II durante la cual se libera una gran cantidad 
de energia (de unos 10°* J) observada en forma de radiacién 
electromagnética y energia cinética de expansién. Finalmente, 

sélo quedara la estrella de neutrones como remanente. 

En el otro caso, cuando la energia del choque no se 

transforma en energia cinética, la onda de choque se detiene 

dentro de la estrella, se acumula mas y mAs materia dentro de 
este frente de onda hasta que se excede la masa limite para 
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una ‘estrella de neutrones (aproximadamente 1.8 M®). En este 

caso no se puede alcanzar una configuracién estable y la 

estrella se convierte en un agujero negro. 

* con Quemado de He Gigante Nebulosa Planetaria 

M<2.5 My explosive > roja > + remanente 0.6 Mg 

Pérdida de 

masa grande 
Enana blanca > 

(viento estelar + (0.6...4.4 Mg) 
* .con Gigante neb. Planetaria) 

M<B My ’ roja 

  Pérdida de Detonacién 

masa baja * con nuclear de C. SN II, sin 

‘ M >1.4 My explosiva remanente 
' (?) 

1 

: SN IL Estrella 

1lsién de neutrones ' —> Expu 
de materia (M<1.8 My 

* con interior con Acumulacién de Agujero negro 

M>(8...10)M,——* de neutrones—7-— masa en el centro Po. 8M) 
de la estrella 

  Lp» (?} 

Sistema binario 
(Enana blanca Contracci6én del nticleo Supernova 

+ compafiera) @ enana anca {Tipo Ia) 

Figura III.5. Diferentes formas en que _ puede 

finalizar la vida de las estrellas dependiendo de sus 

masas iniciales. 

' Otro tipo de supernovas (tipo I) pueden ser creadas en 
sistemas estelares binarios. Un modelo consiste en un sistema 
fdrmado inicialmente de una enana blanca asociada a otra 
estrella muy cercana con la cual forma un sistema cerrado, de 

tal forma que pueda colectar materia de ésta. Si la tasa de 
acrecién es suficientemente alta la masa del ntiicleo de la 
enana blanca se incrementa hasta superar el limite de 

Chandrasekhar de 1.4 Me. De esto resulta una contracci6én del 
nticleo que inicia el quemado de carbén con una explosién y la 
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estrella es despedazada sin dejar remanente. Las reacciones 
nucleares que se realizan en el frente de combustién en 

expansi6én convierten aproximadamente 0.7 Mo en ntcleos del 

grupo de hierro, principalmente en ~®Ni. 

Para resumir, en la figura III.5 se muestra un diagrama 

en el que se representan las diferentes formas en que las 

estrellas terminan sus vidas y expulsan material al medio 

interestelar dependiendo de las masas iniciales y las masas 

de sus remanentes. 

III.1.4. Gradiente quimico en el disco galactico 

Vamos a poner todo lo descrito en las secciones anteriores 

sobre el contexto de la evolucién quimica del disco de la 

Galaxia. 
‘ 

Segin un modelo de evolucién galactica elaborado por 

Carigi (1996), el gradiente de composici6én quimica en el 
disco de la Galaxia aparece mediante el siguiente proceso: 

1.- La Galaxia se form6 de material primigenio 

(hidrégeno:0.76%, helio: 0.24%) por lo que inicialmente su 

comnposicién quimica era uniforme. El disco galactico se formé 

y e@reci6é por acreci6én de este mismo material, por lo que su 

composicién quimica también era uniforme pero su densidad 

superficial de masa crece hacia el centro de la Galaxia. 

'  2.- Las estrellas que se forman del material del disco 
preducen en su interior elementos quimicos pesados a partir 

del hidrégeno y el helio mediante procesos de nucleosintesis. 

' 3.- Los elementos pesados son devueltos ali medio 

interestelar via vientos de gigante roja, nebulosas 

planetarias o explosiones de supernova. En la figura III.6 se 

muestra una estimacién tedrica hecha por Audouze & Tinsley 
(1976) de la fraccién de la masa estelar de los distintos 
elementos quimicos expulsados al medio interestelar para 
estrellas de diferentes masas. Este material es reciclado 

formando nuevas estrellas. 

‘ 4.- Los modelos de formacién estelar suponen que ésta 

aumenta con la densidad superficial del gas del disco 

galactico, por lo que hacia el centro de la Galaxia la 

formacién de estrellas es mas eficiente y la tasa de 
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producci6én de elementos pesados es mayor dando origen a un 

gradiente radial en la abundancia de los elementos pesados; 

hacia el centro los elementos pesados son mas abundantes que 

en la periferia. 
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' Figura III.6. Contenido de distintos elementos 
quimicos, en fraccién de masa estelar, del material 

expulsado al medio interestelar via vientos | 

estelares, nebulosas planetarias o supernova. El 

diagrama es poco preciso y tiene sdélo utilidad 

ilustrativa. Fuente: Audouze & Tinsley (1976). 

IIZ.2 Resultados observacionales y tedéricos 

Actualmente existen trabajos teéricos y observacionales en 
los que se han determinado la abundancia de los diferentes 
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elementos quimicos que componen a nuestra galaxia y los 

gradientes de éstos. 

' En la parte teérica, Carigi (1996) ha elaborado modelos 

con, los cuales predice el gradiente radial sobre el disco 

galactico y su evolucién en el tiempo. En particular, el 
gradiente actual para el hierro se puede estimar a partir de 

la |figura 5.d de Carigi (1996), el cual arroja un valor 
aproximado de -0.12 dex/kpc. Este valor es valido para un 

radio entre 4 y 20 kpc segtin se puede ver de la grafica antes 

mencionada. El signo negativo nos dice que la abundancia del 

hierro respecto al hidrégeno disminuye conforme nos alejamos 
del centro galactico. 

  

  

Tipo de estudio da (M/H] /dR Referencia 

[dex] 
Oxigeno en regiones HIT ~0.06 Hawley, 1977 

Oxigeno en regiones HIT ~0.14 Peimbert et al., 1977 

Nitrdégeno en regiones HII ~0.10 Hawley, 1977 

Nitrégeno en regiones HIT ~0.19 Peimbert et al., 1977 

Metalicidad de estrellas F ~ 0 Clegg & Bell, 1973 

Metalicidad en estrellas dF y -0.10 Mayor, 1976 

dG jévenes 
Metalicidad en estrellas dF y -0.05 Mayor, 1976 

dc 
Metalicidad en estrellas G y K ~0.05 Grenén, 1972 

CN en estrellas gG y gk ~0.05 Janes, 1979 

cN en estrellas gG y gK ~0.02 Janes & McClure, 1972 

Metalicidad en estrellas gG y ~ 0 dennens & Helfer, 1975 

K 

oxigeno en nebulosas ~0.08 D'Odorico et al., 1976 

planetarias 
Oxigeno en nebulosas ~0.06 Torres-Peimbert & 

planetarias Peimbert, 1977 

Nitrégeno en nebuliosas ~0.13 D'Odorico et al., 1976 

planetarias 
Nitrégeno en nebulosas ~0.18 Torres-Peimbert & 

planetarias Peimbert, 1977 

  

Tabla III.2: Gradientes quimicos de la Galaxia 
' obtenidos de observaciones de diferentes tipos de 

objetos recopilados por Janes (1979). 

En la parte observacional, se han encontrado gradientes 

para distintos elementos quimicos principalmente mediante el 

uso de espectros de nebulosas o estrellas. Igualmente se han 

23



hecho algunas investigaciones usando fotometria de bandas en 

estrellas de campo. De los estudios anteriores se ha 

determinado la existencia de un gradiente radial en la 

abundancia de los elementos pesados. En la tabla III.2 se dan 
algunos gradientes obtenidos con anterioridad, compilados por 
Janes (1979). Los valores de los gradientes van de 0 a -0.19, 
y aunque esta es una discrepancia importante entre los 
distintos resultados, hay acuerdo general en el = signo 
negativo del gradiente, es decir, la abundancia de elementos 

pesados disminuye al alejarnos del centro galactico como lo 

predicen los modelos tedricos. 

Existe tambien un trabajo elaborado por Cameron (1985) 

que por la similitud con la presente tesis resulta 

interesante. Usando 38 ctimulos abiertos y sus metalicidades 

obtenidas con fotometria UBV Cameron obtiene el siguiente 

gradiente, 

a(Fe/H}] /dR=-0.1140.02 dex/kpc. 

En el presente trabajo se pretende obtener un gradiente 

de metalicidad contando con una muestra mayor a la usada por 
Cameron (1985), y ver si es posible obtener un gradiente 

usando exclusivamente metalicidades determinadas con 
fotometria uvby. 

Como en las estrellas de baja masa (M < 2.5 Mo) los 

elementos de su atmdédsfera no son alterados por los procesos 

de nucleosintesis durante la etapa de secuencia principal, la 

composicién quimica observada en estas estrellas es la misma 
que la composicién quimica del medio en que se formaron. Es 

por esto que las estrellas de tipo F (1.0-1.3 Mo) son un buen 

objeto de muestra para el rastreo de las abundancias de 

elementos pesados en la Galaxia. 

) 
1 

Hl 
1 
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IV. Fotometria uvbyB 

Iv.1. Generalidades 

La fotometria en bandas limitadas del espectro 

electromagnético, escogidas de tal forma que abarquen rasgos 

espectrales que dependan de pardametros fisicos de las 

esttellas, es utilizada para obtener indicadores de tales 
paradmetros, previa calibracién del sistema fotométrico. 
varios sistemas fotométricos han sido desarrollados con fines 
especificos distintos. En este trabajo se utilizaraé el 
sistema de bandas de anchura media uvby, designadas asi por 

localizarse en las zonas ultravioleta, violeta, azul (blue) y 

amarillo (yellow) del espectro electromagnético. Este sistema 

ha sido discutido ampliamente por Bengt Strémgren (1966) y 
resulta el dptimo para los fines de este trabajo ya que 

permite la obtencién de un indice de metalicidad 

independiente de otros efectos como la extincién 

interestelar. Este sistema fotométrico da también un indice 
de temperatura efectiva y permite determinar el tipo 

espectral y la clase de luminosidad de las estrellas. 

IV.2. Definiciones 

Las' longitudes de onda centrales y el ancho de banda que 

definen la transmisién de los filtros del sistema uvby se dan 

en la tabla IV.1; la transmisién de los filtros se muestra en 

la figura IV.1. La banda y es la misma que se usa para medir 

la magnitud visual aparente. 

  

Filtro 4% (A) Ancho de banda (A) 

a 3506 380 
v 4110 200 
b 4670 100 
y 5470 200 
  

Tabla IV.1. Pardmetros que definen la transmisién de 
los filtros de la fotometria uvby, segtin Strémgren 

(1966) (longitud de onda central 2») y M. Golay (1974) 

(anchos de banda). 
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Las magnitudes u, v, b y y se definen de la forma 

habitual de acuerdo a la escala establecida por Pogson; para 

una banda x dada, la diferencia de magnitudes para dos 

fuentes con flujos de radiacién Si y S2 es: 

  

© 10 
2 
& 

wo 

any 
5” u . y 
2 
& 
a & oLI | | | 
a 300 400 500 600 

A (nm) 

Figura IV.1. Transmisién relativa de los filtros u, 

v, b, y. Fuente: Birney (1991). 

Mx1 - mMx2 = -2.5 log (Si /S2) 

En la fotometria de Strémgren o uvby los indices de 

color (es decir, la diferencia entre magnitudes obtenidas con 
dos filtros distintos) son de gran utilidad, pues dan una 

medida de la pendiente del espectro entre dos bandas. En la 

figura IV.2 se muestra un esquema de la forma general de un 

espectro estelar y la ubicacién de las bandas uvby. En 
estrellas frias de tipo F y G hay un bloqueo por lineas 

metaélicas en las bandas b y y que es prdcticamente el mismo 

en ambas, por lo que el indice de color (b-y), insensible a 

la abundancia de estas lineas mide la pendiente del continuo 

y es usado como indicador de temperatura efectiva. El filtro 
v abarca longitudes de onda en las que las lineas metdlicas 

son abundantes, afectando por lo tanto, al indice (v-b). La 

diferencia de los dos indices de color anteriores mide 

entonces, el efecto de las lineas met&alicas sobre (v-b) 
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respecto al indice no afectado (b-y); Strémgren (1966) da el 

parametro: 

m, = (v-b) - (b-y) 

como un indice de metalicidad de las estrellas. 

      

    
     

  

oscurecimiento 

por lineas 
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| PBigura Iv.2. Esquema de un espectro estelar mostrando 

los efectos de la absorcién por metales y la 

|. d@iscontinuidad de Balmer. Se indican las posiciones 

' centrales de las bandas u, v, b, y. Basado en: Henden 

(1982). 

' Las bandas u y v han sido escogidas de tal modo que se 

encuentran a longitudes de onda adyacentes a 3650 A y se 

localizan a ambos costados de la discontinuidad de Balmer que 

se ubica en esa longitud de onda. El indice de color (u-v) da 

entonces, una medida del cambio de la pendiente del espectro 

debido a esta discontinuidad. Como este indice de color esta 

afectado por el oscurecimiento por lineas metdlicas, se le 

mide respecto al indice (v-b) que como ya se dijo antes, mide 

este efecto. Strémgren (1966) define la diferencia de indices 

de color siguiente: 

ec, = (u-v) - (v-b) 

que se usa como una medida de la discontinuidad de Balmer y 

en el cual se ha contrarrestado el efecto de las lineas 

metalicas. 
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Con los tres fndices definidos (b-y), m, y ¢,, podemos 

hacer una clasificacién tridimensional de las estrellas, la 

cual separa los efectos de la temperatura efectiva, 

metalicidad y  gravedad superficial de las fotdésferas 

estelares (Strémgren, 1966). La separaci6dn de estos tres 

efectos es lo que hace superior a la fotometria uvby sobre 

otros sistemas como el UVB, que no permiten deslindar los 

efectos de la abundancia de metales de otros factores. 

Como los indices b-y, c¢c, y m, son afectados por el 

enrojecimiento interestelar, es necesario definir paradmetros 

independientes de tal efecto. Suponiendo que se sigue una ley 

estAndar de dependencia con la longitud de onda, tenemos que 

las extinciones est4n dadas por (Crawford & Mandwewala, 

1976): 
: B(c,) = 0.20 E(b-y) 

is)
 

3 " -0.30 E(b-y) 

por: lo que: 

cP? = c,-Ele,) = ¢,-0.20 E(b-y) 

= ¢,-0.20[ (b-y) - (b-y) 9] ----(1) 

Stromgren (1966) define: 

[c,] = c)-0.20(b-y), = ¢,-0.20(b-y) --- (2) 

que es independiente del enrojecimiento. La segunda igualdad 

de (2) se obtiene de sustituir c/ usando (1). Andlogamente: 

{m,] = m,+0.30(b-y) 

es también independiente del enrojecimiento interestelar. 

Un gistema fotométrico usado frecuentemente junto con el 

uvby es el sistema HB, que mide el ancho equivalente de la 

linea B del hidrégeno localizada en 4861 A. La utilidad de 

este sistema surge del hecho de que el ancho equivalente de 

la linea B del hidrégeno esta relacionado con la _ clase 

espectral de las estrellas. Esta linea es muy notoria en el 

espectro de las estrellas calientes y fAcilmente detectable 
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en casi todas las estrellas. 

El sistema HB se define como sigue: usando dos filtros 

centrados en la linea HB pero con diferentes anchos de banda 

el indice 8 es la diferencia de las magnitudes obtenidas en 

ambos filtros: 

  

  

B = Bw - Bs 

Filtro X central Ancho de banda 

(A) (A) 

Bw 4850-4890 120-210 

Bu 4860-4870 30           
Tabla IV.2. Parametros que definen la transmisién de 

los filtros de la fotometria HB. Fuente: Straizys 
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Figura IV.3. Transmisién de los filtros del sistema 

HB. Puente: Birney (1991). 
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Las longitudes de onda centrales y los anchos de banda 

varian ligeramente entre diferentes autores, en la tabla IV.2 

se dan algunos valores tipicos; la transmisién de los mismos 
se muestra en la figura IV.3. La razén por la cual se 

requieren dos filtros es que, si se usa sélo uno, un flujo 

pequefio podria indicar absorcién fuerte en HB o bien una 

estuella de poco brillo aparente; el filtro m&s ancho sirve 

para medir la intensidad de HB respecto al continuo. Este 

indice tiene la ventaja de que no es afectado por la 

extinci6én atmosférica ni por el polvo interestelar, pero su 

uso'se limita a estrellas muy brillantes en las cuales las 

lineas del hidrégeno sean muy pronunciadas. 

IV.3 Calibracién del sistema uvby 

Para entender fAcilmente el funcionamiento del sistema 

fotométrico de Strémgren es de utilidad analizar el diagrama 

[m,]-[c,] mostrado en la figura IV.4. Se muestra la posicién 
de estrellas de diferentes clases de luminosidad sobre un 

diagrama; las estrellas de clase V (secuencia principal) se 
localizan sobre una banda bien delimitada y la posicién sobre 

esta banda determina el tipo espectral. Este resultado es 

valido s6élo para estrellas de Poblacién I con cocientes 

metal-hidrégeno iguales al valor solar dentro de un factor de 

2. Las estrellas de Poblacién II se localizan en la parte 

inferior derecha del diagrama. 

La calibracién del sistema uvby depende de la magnitud 

de la discontinuidad de Balmer, la cual varia con el tipo 

espectral de las estrellas y alcanza un mA&ximo alrededor de 

las' estrellas de tipo A tempranas. Por lo anterior resulta 

conveniente dividir la banda de secuencia principal en tres 

regiones: estrellas de tipo espectral anterior (0-B9), 

alrededor de (A0-A3) y posterior (A4-M) al maximo de la 

discontinuidad de Balmer. Solamente en la tercera regién 

existe una correlacién clara entre el indice m y la 

abundancia de lineas metAlicas, por lo que sélo 4&sta se 

analizara en detalle. 
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En la regién 3 el indice B es Gtil como indicador de 

temperatura y por lo tanto de tipo espectral, sin embargo 

para estrellas mAs alla del tipo G2 la linea HB es muy débil 

y la banda Bw esta muy contaminada por otras lineas por lo 

que ya no es posible obtener informacién de ella. A partir 

del tipo espectral FO empiezan a aparecer lineas metAlicas de 

absorcién cuyo efecto podremos medir con el indice m. 

Tenemos entonces que para poder contar simultdaneamente con un 

indicador de temperatura y abundancia de lineas metAlicas nos 

debemos restringir a los tipos espectrales entre FO y G2 en 

la regién 3. Este intervalo corresponde a: 

2.59"< B < 2.72" 

oO
. 

0.412"> (b-y) > 0.222” 

Para medir la abundancia de metales (Me) respecto al 

hidrégeno (H), relativa a la abundancia en el Sol, la 

metalicidad se define de la forma siguiente: 

abundancia de H 

Me abundancia de metales abundancia de metales 
—— | = log]; —————_ — log] ———————_—. 

abundanciadeH —/ cretta Sot 

de donde por definicién: 

Para la regién delimitada por el intervalo en B dado 

anteriormente, podemos definir el pardmetro 6m, como la 

diferencia entre la m, de la secuencia estandar de las Hiadas 

y el observado para el mismo valor en B (o b-y), una vez 

eliminado el efecto de la extincién interestelar: 

1 

Smo = ™ padas (B)- Mo 

TM, tas (B) eS la relacién entre m, y B para el cimulo de las 

Hiadas, dada por Crawford (1975). m, es el indice m, de la 

estrella observada, corregido del enrojecimiento interestelar 

con la expresién dada por Crawford y Mandwewala (1976): 

m, =m, + 0.3 El(b-y) 
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Usando estrellas con abundancias quimicas determinadas 

espectroscépicamente por Nissen (1981) y estudios en la 

abundancia de hierro en las Hiadas hechos por Cayrel, Cayrel 

de Strobel & Campbell (1985), Nissen (1988) encuentra la 

siguiente calibraci6n para la metalicidad: 

[Me/H] = - (10.5 + 50(P-2.626)) Sm, + 0.12 [dex] 

valida para estrellas de secuencia principal con 2.59 < $ < 

2.72. Nissen (1988) da una estimacién del error promedio en 

[Me/H] correspondiente a las observaciones de +0.10 dex. 

Para la determinaci6én de la distancia, se usa el indice 

8c,' definido de manera completamente andloga a dm,. La 

magnitud absoluta esta dada por (Nissen, 1988), 

' My= Myzams (B) -£ dc, 

donde Myzams (B) es la magnitud absoluta correspondiente a una 

estrella de secuencia principal con la misma B. f es una 

funcién dada por, 

f = 9+50AB 

con: 

AB = 2.72-f 

' La magnitud aparente corregida de la absorcién 

interestelar es: 

Vy = V-4.3 E(b-y) 

y finalmente la distancia a la estrella esta dada por: 

r= 10 2omMe del 

Una vez que ya se ha mostrado como se pueden obtener las 

magnitudes fisicas relevantes para el presente trabajo 

(metalicidad y distancia) a partir de fotometria de 

Strémgren, pasamos entonces a los antecedentes del problema 

particular abordado en este estudio. 

‘ 
1 

4 
‘ 

1 
1 
1 

1 
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V. Datos 

v.1. Recabacién de datos 

Se realiz6é una recopilacién bibliografica de metalicidades de 
cimulos abiertos. Los datos reunidos se separaron en dos 

grupos: los cimulos con metalicidades medidas con el sistema 

fotométrico uvby y los ctimulos con metalicidades obtenidas 

con: cualquier otro método. 
1 

| Las metalicidades obtenidas con métodos distintos a la 

fotometria uvby se obtuvieron del catalogo de ctmulos 

abiertos de Lynga (1987), tomado de la red electrénica 

Internet a través de la pagina del "Centre de Donées 

Astronomiques de Strasbourg". Este catalogo recopila datos de 

527. fuentes distintas para 1151 ctimulos, de los cuales 84 

tienen metalicidades medidas. Las metalicidades provienen de 

21 fuentes. En la tabla V.1 se listan los ctimulos tomados de 

esta fuente. 

' Las metalicidades medidas con el sistema uvby se 
obtuvieron de la tabla 2 de Strobel (1991), las medidas por 

NisSen (1988), Pefia & Peniche (1993, 1994) y Peniche et al 

(1990) y las reportadas por Lynga (1987). La tabla tomada de 

Strobel (1991) es una recopilacién de metalicidades a partir 
de fotometria uvby que es exhaustiva a la fecha de su 

publicacién. Las metalicidades obtenidas con fotometria uvby 

se dan en la tabla V.2. Los ctimulos Pleiades 1, Hiadas, NGC 

2632, Ic 2391, MEL 111, NGC 7092 y a PERSEI aparecen en mas 

de una fuente y sus metalicidades fueron promediadas. Los 

cimulos NGC 752, NGC 2516 se eliminaron por tener 

metalicidades determinadas por distintos autores con 

diferencias mayores a 0.1 dex que es el error aproximado que 

se espera de las observaciones (Nissen, 1988). 

' Para las dos listas las coordenadas galacticas de los 

cimulos y sus distancias heliocéntricas se tomaron del 

catalogo de Lynga (1987). 

1 

‘ 
1 
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vV.2. Tablas y referencias 

En las paginas siguientes se dan las dos tablas (tablas V.1 y 

V.2) de camulos recopilados en orden creciente de ascensién 

recta. En ambas tablas la primera columna es el ntmero de 

catalogo del ciimulo, la segunda y la tercera la longitud y 

latitud galactica correspondientemente, en grados, la cuarta 

columna es la distancia al Sol en kiloparsecs, la quinta la 

distancia al centro de la Galaxia proyectada sobre el disco 
galdctico en kpc. La sexta columna es la metalicidad en dex y 
la séptima la referencia de donde se obtuvo la metalicidad. 

La distancia al centro de la Galaxia se calculé a partir de 

las columnas 2, 3 y 4. 
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Tabla V.1. Metalicidades de los ctmulos reportados 

por Lynga (1987). 

  

  

Nombre 1 B D R [Fe/R] Ref. 

(grad) (grad) (kpc) (kpc) (dex) 

NGC 188 122.7 22.46 1.550 9.353 -0.06 3 

NGC 559 127.1 0.75 0.900 9.071 -0.76 12 

NGC 752 137.1 -23.36 0.400 8.772 -0.21 18 

WGC 1039 143.6 -15.60 0.440 8.844 -0.26 2 

NGC 1245 146.6 -8.93 2.300 10.472 0.14 14 

MEL 20 146.9 -7.11 0.170 8.641 0.10 2 

NGC 1342 154.9 -15.38 0.550 8.983 -0.13 2 

NGC 2099 177.6 3.09 1.350 9.847 0.01 14 

NGC 1528 152.0 0.27 0.800 9.213 -0.10 2 

NGC 1817 186.1 -13.13 1.750 10.195 -0.26 2 

BERK 19 176.9 -3.59 4.000 12.488 -0.50 4 

NGC 1907 172.6 0.30 1.380 9.869 -0.10 14 

NGC 1912 172.2 0.70 1.320 9.808 -O.11 12 

KING 8 176.4 3.12 3.500 11.989 -0.50 4 

NGC 2141 198.0 -5.79 4.400 12.733 -0.46 14 

NGC 2158 186.6 1.76 4.900 13.376 -0.60 9 

NGC 2204 226.0 -16.07 3.100 10.783 -0.58 2 

NGC 2232 214.3 -7.65 0.400 8.829 -0.20 13 

NGC 2243 239.5 -17.97 3.580 10.640 -0.55 10 

NGC 2282 175.0 17.06 0.500 8.975 -0.04 2 

NGC 2324 213.4 3.31 2.900 11.031 -0.13 2 

NGC 2335 223.6 -1.27 1.000 9.248 0.20 5 

NGC 2343 224.3 -1.16 1.000 9.241 -0.20 5 

NGC 2360 229.8 -1.42 1.630 9.632 -0.13 10 

MEL 66 259.6 -14.29 3.950 9.931 -0.36 3 

NGC 2423 230.4 3.55 0.870 9.077 -0.04 14 

MEL 71 228.9 4.51 2.800 10.545 -0.29 14 

NGC 2420 198.1 19.65 2.300 10.580 -0.61 3 

NGC 2447 240.0 0.15 1.100 9.098 0.00 8 

NGC 2477 253.5 -5.83 1.300 8.951 0.04 17 

NGC 2482 241.6 1.97 0.800 8.907 0.12 7 

NGC 2506 230.5 9.91 2.750 10.431 -0.55 10 

NGC 2527 246.1 1.89 0.600 8.759 0.00 5 

NGC 2539 233.7 11.12 1.280 9.297 -0.20 6 

NGC 2546 254.9 -1.98 1.000 8.813 0.30 5 

NGC 2548 227.9 15.37 0.610 8.904 0.10 5 

NGC 2567 249.8 2.98 1.700 9.224 0.20 5 

NGC 2571 249.1 3.54 2.100 9.452 0.08 2 

NGC 2660 265.8 -3.03 2.100 8.900 0.06 14 

NGC 2682 215.5 31.72 0.720 9.004 -0.10 1 
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Tabla V.1. (Continuacié6n). 

' Nombre i B D R [Fe/R] Ref. 
(grad) (grad) (kpc) (kpc) (dex) 

: NGC 3714 283.3 “3783 07900 87338 0.01 14 
: Ic 2602 289.6 -4.90 0.155 8.449 -0.20 2 

NGC 3960 294.4 6.18 1.660 7.961 -0.30 11 

NGC 5316 310.2 0.12 1.120 7.824 0.01 14 
NGC 5617 314.6 -0.10 1.200 7.704 -0.51 12 

NGC 5822 321.7 3.58 0.760 7.919 -0.07 10 
NGC 5823 321.1 2.46 1.260 7.561 -0.13 11 
NGC 6025 324.5  -5.97 0.840 7.834 0.23 2 
NGC 6134 334.9 -0.19 0.790 7.792 0.25 14 

NGC 6259 341.9 -1.52 0.770 7.772 0.29 14 

NGC 6281 347.8 2.01 0.600 7.915 0.10 2 
NGC 6405 356.5 -0.70 0.600 7.902 0.10 2 
NGC 6633 36.0 8.28 0.320 8.246 -0.11 3 
Ic 4725 13.5  -4.48 0.560 7.958 -0.06 2 
Ic 4756 36.3 5.26 0.400 8.182 0.04 16 

NGC 6705 27.3 -2.77 1.720 7.018 0.10 2 
NGC 6716 15.3 -9.59 0.600 7.931 -0.28 2 

1 NGC 6791 70.0 10.96 5.200 8.285 0.04 3 
' NGC 6819 73.9 8.47 2.200 8.171 -0.12 3 

; NGC 6885 65.5 -4.07 0.590 8.273 -0.16 3 
‘ 
' NGC 6939 95.8 12.30 1.250 8.710 -O.11 3 
' NGC 6940 69.9  -7.16 0.800 8.261 0.04 2 

: NGC 7082 921.1 -2.95 1.400 8.642 0.03 2 
' NGC 7142 105.4 9.45 1.000 8.813 -0.11 3 

NGC 7261 104.0 0.86 0.900 8.761 -0.46 12 

NGC 7789 115.4 -5.36 1.900 9.468 -0.10 15 

Referencias: 

(1) Burstein et al. (1986) 
(2) Cameron (1985) 

(3) Canterna et al. (1986) 

(4) Christian (1984) 
(5) Claria (1985) 
(6) Claria (1986) 
(7) Eggen (1979) 
(8) Eggen (1983a) 
(9) Hardy (1981) 
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Janes 

Patenaude 

15) Pilachowski 

Smith (1983) 

Smith & Hesser 

Twarog 

(1985) 

(1983) 

10) Hirshfeld et al. 

11) (1981) 
12) Jennens & Helfer 

13) Pastoriza & Ropke 

14) (1978) 

(1983) 

(1978) 

(1975) 
(1983) 

Tabla V.2. Metalicidades de ctimulos determinadas con 

fotometria uvby. 

  

  

Nombre L b D R [Fe/R] Ref 
(grad) (grad) (kpc) (kpc) (dex) 

BLANCO 2 14.9 -79.26 0.190 8.466 0.01 3,1 

PLEIADES 166.5 -23.53 0.125 8.610 0.055 8 

NGC 1502 143.6 +7.62 0.950 9.275 0.16 6 

HIADAS 180.0 -22.40 0.48 8.544 0.125 8,1 

NGC 1662 187.7 -21.12 0.391 8.869 0.215 1. 

NGC 2112 205.9 -12.61 0.818 9.299 -1.3 7 

NGC 2264 202.9 +2.20 0.750 9.194 -0.09 2 

NGC 2287 231.2 -10.23 0.740 8.975 -0.10 8 

NGC 2301 212.5 +0.28 0.750 9.141 0.04 8 

COLL 140 245.1 -7.87 0.300 8.628 0.055 3 

NGC 2422 230.9 +3.13 0.480 8.810 0.11 8 

NGC 2451 252.4 -6.72 0.220 8.568 ~-0.475 3 

COLL 173 261.3 -8.06 0.330 8.555 -0.06 3 

NGC 2547 264.5 -8.55 0.400 8.546 -0.155 3 

NGC 2632 205.5 +32.52 0.180 8.636 0.095 8,1 

Ic 2581 284.6 +0.01 1.660 8.240 0.15 6 

NGC 3293 285.8 +0.07 2.600 8.181 0.15 6 

NGC 3680 286.7 +16 .93 0.800 8.311 0.09 8 

MEL 111 221.2 +84.02 0.86 8.506 -0.016 8,10,1 

NGC 6067 329.7 -2.20 2.100 6.770 0.20 6 

Ic 4651 340.0 -7.88 0.710 7.843 0.18 8 

Ic 4665 30.6 +17.08 0.430 8.149 -O.11 1 

NGC 6475 355.8 -4.53 0.240 8.261 0.02 8 

NGC 7062 89.9 -2.72 1.900 8.707 -0.352 602 

NGC 7209a 95.5 -7.34 0.763 8.606 0.242 11 

NGC 7209b 95.5 -7.34 1.194 8.694 0.079 11 

A PERSEI 146.5 -S.86 0.610 9.013 0.025 8,1 
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Referencias: 

) Nissen (1979) 

) Philip et al. (1976) 
) Lynga & Wramdemark (1984) 

) Eggen (1983a) 
) Eggen (1983b) 
) Eggen (1985) 

(7) Richtler (1985) 

'(8) Nissen (1988) 

'(9) Peniche et al. (1990); (Paper I) 
'(10) Pefia & Peniche (1993); (Paper III) 

(11) Pefia & Peniche (1994); (Paper IV) 

39 

 



VI. Resultados 

VI.1. Distribucioén espacial 

Para tener una idea clara de la distribucién de la muestra de 
cimylos recabada, en la figura VI.1 se muestra la posicién de 

los cimulos proyectada sobre el plano del disco galactico y 

sobre un plano perpendicular a éste y que pasa por el centro 

de la Galaxia y el Sol. Los ciimulos con fotometria uvby se 
muestran como cuadros sélidos y los ctimulos con metalicidades 
distintas a uvby como cuadros vacios. En el sistema de 

coordenadas usado, el eje X coincide con una linea radial al 
dis¢o galactico que pasa por el Sol; el centro de la Galaxia 
est4 en la direccién negativa del eje X a 8.5 kpc. El eje 2 

es perpendicular al disco galactico. 
1 

| La distribuci6én espacial de los camulos muestra algunos 

rasyos interesantes. La tendencia de los ctmulos abiertos a 
ubicarse cerca al disco de la Galaxia es muy clara; de los 93 

cGmulos recabados sélo 6 (* 6%) se encuentran a mas de 0.5 
kpe' del disco galdactico. También puede apreciarse que la 

muestra se concentra en la vecindad cercana al Sol; aunque en 

la 'proyecci6én en el plano X-Y los 93 ctimulos se encuentran 

dentro de un a4rea de unos 4 kpc de radio, 44 de ellos (= 47%) 
se ‘encuentran dentro de un cfrculo de 0.5 kpc de radio 
alrededor del Sol. Esto se debe muy probablemente a la 

absorci6én de radiacién por el material interestelar que se 
encuentra en el disco galactico y que dificulta la 

observacién de los objetos lejanos, favoreciendo a que se 

tenga una muestra concentrada hacia el Sol. 

_ Algunos autores han usado a los ctimulos abiertos, junto 

con regiones HII, estrellas de campo jévenes, y asociaciones 

estelares OB como trazadores de la estructura espiral del 

disco galactico. En la figura V1.2 se muestra la estructura 
espiral encontrada por Becker y Contopoulos (1970) usando 

cittulos estelares jévenes y regiones HII. En contraste, los 

cimulos usados en este trabajo no muestran de manera obvia la 

estructura espiral del disco galadctico. Sin embargo debe 

comsiderarse que los ctimulos trazadores de la estructura 

espiral son ctmulos jévenes y aqui no se ha hecho ninguna 

seleccién de acuerdo a la edad. Queda sugerido para trabajos 

posteriores el estudio detallado de la estructura espiral de 
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la Galaxia haciendo una seleccién de ctmulos abiertos basada 
en la edad, propiedades cinematicas y distancia perpendicular 

al plano galadctico de la muestra. Cameron (1985) reporta 

reconocer el trazo de tres brazos espirales a partir de 

caimulos abiertos en una vecindad de 2 kpc de radio alrededor 
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Figura VI.1. Distribucién espacial de los ctimulos 

abiertos con metalicidades obtenidas con fotometria 

uvby (cuadros sdlidos) y con métodos distintos 

(cuadros huecos). La gradfica superior. es la 
proyeccién sobre el plano galactico y la grafica 

inferior es una proyeccién perpendicular a este que 

pasa por el centro de la Galaxia y el Sol. El Sol se 

encuentra en el origen de este sistema de coordenadas 
(eruce de las lineas punteadas) y el centro de la 

Galaxia a 8.5 kpe sobre la direccién negativa del eje 

x. 
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del ' Sol, sin embargo su muestra no es muy grande (38 

cimulos), se concentra principalmente a distancias menores de 

1 kpc del Sol y s6lo hace una seleccién de los ctimulos con 
Z2<800 pe. 
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Figura VI.2. Localizaci6én de los brazos espirales en 
la vecindad del Sol determinada a partir de ctmulos 

estelares jdévenes y regiones HII segtin Becker & 
Contopoulos (1970). ha escala del borde da tla 

longitud galactica, en la cual el Sol se encuentra en 

el centro de coordenadas polares. 

VI.2. Gradiente de metalicidad 

De acuerdo a los modelos de la evolucién quimica de la 
Galaxia expuestos en la seccién II.1.4, es de esperarse que 

cerca del plano de la misma se tenga una simetria cilindrica 
en la distribuci6én de los elementos quimicos. Por lo 

anterior, la manera natural de buscar una relaci6n entre la 

metalicidad y la posicién en el disco galactico es mediante 
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de la Galaxia proyectada sobre el plano galadctico. 

Los cumGlos con metalicidades fotométricas uvby se 
representan con cuadros sélidos y los cimulos con 

otros tipos de metalicidades con cuadros huecos. La 
recta mostrada es el ajuste lineal por minimos 

cuadrados de los puntos (([Me/H]=-0.12xR+0.94, R en 

kpe y [Me/H] en dex). 

‘ 

' Figura VI.3. Metalicidad contra distancia al centro 

‘ 
1 

una dependencia con la distancia al centro de la Galaxia. En 

la figura VI.3 se grafica la metalicidad contra la distancia 

al centro galActico proyectada sobre el plano de la Galaxia 

R. Cada ctimulo de la muestra se representa por un cuadro, 
usando la misma simbologia que en la figura VI.1. A pesar de 

la dispersio6n de los datos, se nota que la metalicidad tiende 

a @disminuir con la distancia radial. Para mostrar esta 
tendencia m&s claramente podemos agrupar a los cGmulos en 
intervalos en R uniformes y asociar a cada grupo una R y una 

metalicidad promedio. En las tablas VI.1 y VI.2 se dan los 

resultados de agrupar a los ciimulos en 4 y 7 conjuntos. En la 

primera columna se dan los intervalos en R en que se 
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agruparon los ctimulos, en la segunda el ntmero de ctmulos 

contenidos en cada intervalo en la tercera y cuarta columna 

se dan el promedio de R y su desviacién estdndar 

respectivamente, la quinta y sexta columna dan el promedio y 

desviacién estadndar de la metalicidad. Los datos de estas 
tablas se grafican en la figura VI.4. En ambas graficas se ve 

claramente como el promedio de las metalicidades disminuye 
con R, sin depender de la forma en que agrupemos los ctimulos. 

  

  

Intervalo No. de R o(R) [Me/H]  o( [Me/H]) 
(kpc) eamulos (kpc) (kpe) (dex) (dex) 

' 6.05 R < 8.0 3 7.714 0.340 0.01 0.22 

| 8,05 R <10.0 g 8.846 0.442 -0.06 0.23 

"10.05 R <12.0 66 10.741 0.493 -0.37 0.24 

'412.0< R <14.0 15 12.866 0.374 -0.52 0.06 

' Tabla VI.1. Promedios y desviaciones estdndar de las 

, @istancias radiales y las metalicidades para una 
divisién en cuatro grupos de los ctmulos de las 

tablas V.1 y V.2. 

  

  

. Intervalo No. de R o(R) [Me/HT o( (Me/H]) 
(kpc) cimulos (kpc) (kpe) (dex) (dex) 

. 6.55 R«< 7.5 2 6.894 0.124 0.15 0.05 

' 97.55 R «< 8.5 2 8.064 0.239 -0.01 0.18 

8.55 R < 9.5 5 8.912 0.265 -0.06 0.26 

9.5< R <10.5 8 10.023 0.287 -0.17 0.20 

10.55 R <11.5 47 10.716 0.177 -0.43 0.19 

11.55 R <12.5 27 12.238 0.249 -0.50 0.00 

12.55 R <13.5 2 13.054 0.321 -0.53 0.07 
  

Tabla VI.2. Promedios y desviaciones estdndar de las 

distancias radiales y las metalicidades para una 

divisién en siete grupos de los ctimulos de las tablas 
Vil y V.2. 

Para obtener el gradiente de metalicidad radial en el 

disco galactico se hicieron ajustes lineales por minimos 

cuadrados de los puntos graficados en las figuras VI.3 y 

VI.4. Los resultados de estos ajustes se dan en la tabla 

VI.3. La primera columna muestra la tabla donde se listan los 
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datos ajustados, la segunda da el nimero de intervalos en que 

se dividié la muestra y la tercera columna el gradiente de 
metalicidad obtenido y su incertidumbre. 
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Figura VI.4. Promedios de las metalicidades y las 

distancias galactocéntricas proyectadas sobre el 

disco galactico para dos modos distintos de agrupar 
la muestra. En la gr&afica de arriba la muestra se 

' dividi6 en 4 intervalos en R y en la gradfica de 

abajo en 7 intervalos. Las rectas mostradas son los 

' ajustes lineales por minimos cuadrados para cada 

' eonjunto de puntos ([Me/H]=-0.11 R+0.87 para la 
grafica de arriba y [Me/H]=-0.12 R+0.95 para la de 

abajo, R en kpc y [Me/H] en dex). 
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Datos ajustados Num. de Gradiente 

grupos (dex/kpc) 
  

Tablas V.1l y V.2 1 -0.12+0.02 

Tabla VI.1 4 ~0.11+0.01 

Tabla V1.2 7 -0.12+0.01 
  

Tabla VI.3. Gradientes de metalicidad obtenidos al 

. ajustar los datos de las tablas V.1 y V.2, VI.ly 

1 VI.2. 

| Los tres ajustes son consistentes entre si mostrando la 

indépendencia al modo de agrupar los ctimulos, en las figuras 
VI.3 y vi.4 se muestran las rectas ajustadas. La 

incértidumbre del primer ajuste es mayor debido a la 

dispersién de los puntos (graéfica VI.3). Podemos tomar 

entonces, como valor final para el gradiente, el obtenido al 

ajustar los valores de cada ctimulo sin agruparlos, 

d(Me/H] / dR = -0.12+0.02 dex/kpc. 

Comparando con los gradientes obtenidos por otros 

autores (ver tabla III.2) vemos que nuestro valor cae dentro 

del intervalo abarcado por la variedad de resultados 

anteriores, en particular es muy consistente con el gradiente 

para el oxigeno en regiones HII obtenido por Peimbert et al. 

(1977), e1 obtenido por Hawley (1977) para nitrégeno en 

regiones HII, el obtenido por Mayor (1976) para la 

metalicidad en estrellas de campo dF y dG jdévenes y el 

obtenido por D’Odorico et al. (1976) para el nitrégeno en 

nebulosas planetarias. En general, todos los resultados 

coinciden con el signo negativo del gradiente, aunque dos de 

ellds (Clegg & Bell (1973) y Jennens & Helfer (1975)) no 
detectan gradiente alguno. Es notable la total concordancia 

con el gradiente obtenido observacionalmente por Cameron 

(1985) (no incluido en la tabla III.2) y con el gradiente en 

hierro obtenido teé6ricamente por Carigi (1996) (ver seccién 

III.2). bas diferencias con algunos de los trabajos 
anteriores pueden entenderse considerando que los gradientes 

de los distintos elementos quimicos no deben ser 

necesariamente iguales y considerando también las diferencias 

en los tipos de objetos usados. Para determinar con mayor 

precisién si las diferencias en los gradientes son reales o 

no,:se requiere un estudio mas profundo de cada uno de los 

elementos quimicos considerados (como por ejemplo la 

dependencia de los cocientes de las abundancias de dos 
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elementos distintos con la distancia galactocéntrica) y de 

cada tipo de objetos. 

  

  

Objeto RA DEC L B D R mag 

(grados) {grados) (grados) (grados) (kpc) (kpc) 

NGC 581 22.475 +60.450 128.02 ~1776 2.70 #+410°38 6.9 
NGC 869 33.875 +56.917 134.63 -3.72 2.20 10.16 4.3 
NGC 1605 67.850 445.150 158.61 -1.58 2.80 11.15 11.0 
NGC 1664 71.875 +43.617 161.66 -0.44 1.20 9.64 7.2 
NG¢ 1893 79.850 +33.350 173.59 -1.70 4.00 12.48 7.8 

NGC 1960 83.200 +34,100 174.52 1.04 1.27 9.76 6.5 
NGG 2175 91.700 420.333 190.20 0.42 1.95 10.42 6.8 
NGC 2236 96.750 406.867 204.37 -1,69 3.40 11.68 11.6 
NGC 2244 97.425 +04.900 206.42 -2.02 1.70 10.05 5.2 
NGC 2251 98.000 +08.400 203.60 0.13 1.55 9.94 8.8 

NGC 2129 89.500 +23.300 186.61 0.13 2.00 10.49 7.0 

NGC 6200 250.125 -47.367 338.00 -1.09 2.40 6.34 8.0 
NG¢ 6204 250.700 -46.917 338.59 -1.08 2.60 6.15 8.4 
NGC 6231 252.625 -41.700 343.47 1.22 2.00 6.61 3.4 
TRUMP 26 261.325 -29.433 357.53 2.86 2.80 5.71 9.5 

NGC 6383 262.875 -32.517 355.68 0.05 1.38 7.12 5.4 
TRUMP 27 263.225 -33.433 355.07 -0.70 1.65 6.86 9.1 
NGC 6531 270.400 -22.483 7.72 -0.44 1.30 7.21 7.2 
NGC 6604 273.825 -12.233 18.26 1.69 1.64 6.96 7.5 
NGC 6603 273.875 -18.417 12.86 -1,32 2.88 5.73 11.1 

NGC 6611 274.000 -13.783 16.99 0.79 2.50 6.15 6.5 
NGC 6613 274.250 -17.133 14.15 -1.01 1.20 7.34 7.5 
NGC 6664 278.500 -08.250 23.95 -0.50 1.37 7.27 8.5 
NGC 6755 286.325 +04.150 38.55 -1.70 1.50 7.39 8.6 
  

Tabla VI.4.CGmulos propuestos para su observaci6n en 

trabajos posteriores. 

Aunque en este trabajo se presta especial atencién a las 

metalicidades determinadas con fotometria uvby, no se puede 

determinar un gradiente partiendo de los cimulos con este 

tipo de observaciones debido a que la dispersién de las 

metalicidades y la poca extensién abarcada en la distancia al 

centro de la Galaxia no permiten distinguir una relacién 

clara entre [Me/H] y R. Sin embargo las metalicidades uvby 

tierlen buena concordancia con las demas metalicidades y la 

obtencién de datos que permitan obtener un  gradiente 

tnicamente con fotometria uvby es viable. En la tabla VI.4 se 

da una lista de 24 ctimulos que se proponen para la obtencién 
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de sus metalicidades con fotometria uvby. Estos ctmulos han 

sido seleccionados bajo los siguientes criterios: 
1)Que su distancia al Sol sea conocida y que su 

distancia galactocéntrica sea menor que 7.5 kpc o mayor que 

9.5 kpc de tal modo que cubran las carencias de la muestra 

actual. 

2)Que su distancia al plano de la Galaxia sea menor que 
0.2 kpc. 

3)Que su declinaci6én sea mayor que -30° para que sea 
posible su observacién desde el Observatorio Astronémico 

Nacional en la Sierra de San Pedro Martir. 
4) Que sean suficientemente brillantes para ser 

observables con el equipo disponible en el Observatorio 
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Figura VI.5. Distribucién espacial de los ctmulos 

propuestos para su observacién en trabajos futuros. 

El sistema de referencia es el mismo que en la figura 

VI.1. Sus pardmetros se dan en la tabla Vi.4. 

48 

 



Astronémico Nacional (magnitud visual aparente menor que 12 

mag) . 

5)Se da preferencia a los ctmulos que se encuentran mas 

cercanos a la linea que pasa por el centro de la Galaxia y el 

Sol. 

La primera columna de la tabla VI.4 da el nombre del 

cGmulo, la segunda y tercera columna dan la posicién del 

cimulo en coordenadas ecuatoriales, la cuarta y quinta 

columna dan la posicién en coordenadas galacticas, la sexta 

columna da la distancia del cimulo al Sol, la séptima columna 

da la distancia del cGmulo al centro de la Galaxia proyectada 

sobre el plano galactico calculada a partir de las tres 

columnas anteriores y la octava la magnitud visual total del 

camulo. En la figura VI.5 se muestra la distribucién espacial 

de los cGmulos propuestos. El sistema de referencia es el 

mismo que el usado en la figura VI.1. Aunque no fue posible 

extender la muestra hacia el exterior de la Galaxia (X 
positivos), hacia el centro de la misma (X negativos) se 

puede avanzar aproximadamente 1 kpc mas. El ctimulo mas 

alejado del plano galactico es NGC 869 con Z=-142 pc, por lo 

que los efectos de un gradiente en Z pueden despreciarse en 

los cimulos seleccionados. 

ESTA res 1 Set 
sala BE UA psTEGh 
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VII. Conclusiones 

Usando metalicidades de ctmulos abiertos obtenidas mediante 

distintos métodos observacionales se obtuvo un gradiente de 

metalicidad en el disco galactico. El valor obtenido para 

este gradiente es de d[Me/H]/dR=-0.124+0.02 dex/kpc en 

completa concordancia con los trabajos observacionales y 

teéricos anteriores de diversos autores. En especial nédtese 

la perfecta compatibilidad con el gradiente de metalicidad 
(UBV) obtenido por Cameron (1985) usando ctimulos abiertos, 

d(Me/H] /dr=-0.11+40.02 dex/kpc y el gradiente para hierro 

predicho tedéricamente por Carigi (1996) d[Fe/H]/dr=-0.12 

dex/kpe 

La dispersién de las metalicidades de la figura VI.3 
puede explicarse considerando la presencia de ciimulos de 

distintas edades. Los ctimulos mas viejos, que esperamos 

encontrar en menor namero suponiendo que algunos de estos se 
pierden por evaporacién, tendraén metalicidades m&s bajas. Por 

el contrario, los ciimulos mas jdévenes (que podemos esperar 

existan en mayor cantidad que los viejos si se asume que la 

tasa de formaci6én de cimulos no cambia o cambia muy poco con 

el tiempo) tendran metalicidades m&s altas. Considerando lo 

anterior, podemos esperar que en una gradfica de {Me/H] contra 

R, se tenga un limite superior en el cual la muestra se corte 

de manera mAs o menos bien delineada por los ctmulos mas 
jévenes. La presencia de distintas poblaciones de ctimulos se 

manifestaria como una dispersién debajo de este limite con 

una menor cantidad de objetos conforme nos alejamos del 
limite superior. Este comportamiento es muy parecido al de la 

grafica de la figura VI.3, sin embargo hace falta un estudio 

que considere la edad de los ctimulos para determinar con 

certeza si la dispersién se debe sdélo a este efecto. 

Con los datos disponibles en la actualidad no es posible 

obtener una estimacién para el gradiente de metalicidad a 

partir de fotometria uvby debido a la dispersién de las 

metalicidades y a lo reducido del intervalo en distancia 

galactocéntrica abarcado por la muestra. Se propone una lista 

de 24 ctimulos abiertos con los cuales se puede mejorar el 

mapeo en distancia galactocéntrica y penetrar 1 kpe mas hacia 

el: centro de la Galaxia. La posicién espacial de estos 

ctimulos los hace observables desde el Observatorio 
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Astronémico Nacional ubicado en la Sierra de San Pedro Martir 

con el equipo con que se cuenta actualmente. 

-Quedan diferentes lineas de investigacién a desarrollar 

a partir del presente trabajo como son: realizar una 

seleccién mAas minuciosa de los ctimulos considerados mediante 

sus _propiedades cinematicas, considerar el efecto de un 

gradiente perpendicular al disco galactico, considerar la 

dependencia de la metalicidad con la edad y aumentando el 

nimero de ctimulos considerados con la realizacién de nuevas 

observaciones. Queda como propuesta de este trabajo la 

reallizacién de los puntos antes mencionados en 

investigaciones posteriores. 
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