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((The cosmos is within us. We’re made of star-stuff. We are a way for the universe to
know itself.))

Carl Sagan
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fueron aproximadamente 2 años y medio de trabajo. Al Dr. Joaqúın Bohigas, quien
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Resumen

Resumen de la tesis de Luisa Fernanda Zamudio Ruvalcaba presentada como
requisito parcial para la obtención de la Licenciatura en F́ısica.
Ensenada, Baja California, México. Agosto de 2021.

UN ESTUDIO ESPECTROSCÓPICO DE ESTRELLAS T-TAURI EN
LA ASOCIACIÓN ESTELAR ORIÓN OB1b CON LAMOST

Se presenta un análisis espectroscópico de estrellas T-Tauri observadas con el es-
pectrógrafo multi-fibra de campo amplio LAMOST (Liu et al., 2020) en la asocia-
ción estelar Orión OB1, centrándose espećıficamente en dos campos localizados en
la sub asociación Orión OB1b. Tras un análisis de coherencia en movimientos pro-
pios y paralajes de GAIA-EDR3 (Gaia Collaboration et al., 2021) y la detección de
la ĺınea de Litio I 6708 Å, se obtuvo como resultado una muestra de 363 candida-
tas cinemáticas y 620 candidatas espectroscópicas, dando una muestra total de 983
estrellas analizadas. De esta muestra se determinaron tres parámetros principales:
cinemáticos, obtenidos con el catalogo GAIA-EDR3; espectroscópicos, obtenidos con
datos LAMOST y el programa SPTCLASS (Hernandez et al., 2017); y fotométri-
cos infrarrojos, obtenidos con los catálogos 2MASS (Skrutskie et al., 2006) y WISE
(Wright et al., 2010). Basado en el ancho equivalente de Hα (EWHα) y los tipos
espectrales, se aplicaron los criterios establecidos por Briceño et al. (2019a) para la
categorización de acuerdo a su clase de acretor (CTTS, WTTS, CWTTS). Combi-
nando 2MASS y WISE, se identificaron aquellas estrellas que en base a su exceso
infrarrojo pudieran estar rodeadas por un disco protoplanetario. Para ello se realizó
un análisis de las estrellas en las bandas W3 (12 µm) y W4 (22 µm). Con diagramas
Hertzsprung-Russell se realizó una estimación de la edad y masa usando el programa
MassAge (Hernandez et al. in prep) con los modelos evolutivos de MIST (Dotter,
2016) y PARSEC (Marigo et al., 2017). Particularmente, las candidatas cinemáticas
fueron detectadas basado en los valores caracteŕısticos de movimiento propio y pa-
ralajes obtenidos por GAIA-EDR3 para una muestra de estrellas confirmadas como
T-Tauri por Briceño et al. (2019a). De las 363 candidatas cinemáticas, 244 muestran
la ĺınea de Li I 6708 Å en absorción, el cual es un rasgo que confirma la juventud
estelar. A esta muestra de estrellas T-Tauri la denominamos BONA FIDE. Final-
mente se reportan 22 estrellas T-Tauri que no fueron identificadas previamente en el
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RESUMEN iv

catalogo en linea VizieR del Censo de Variabilidad de Orión OB1 II CIDA (Briceño
et al., 2019b) y que no se encuentran categorizadas como estrellas jóvenes en la base
de datos astronómicos SIMBAD (Wenger et al., 2000), dando como resultado de este
trabajo la caracterización de 22 nuevas WTTS.

Resumen aprobado:

Dr. Jesús Omar Hernández Alarcón
Director de tesis



Abstract

Abstract of the thesis of Luisa Fernanda Zamudio Ruvalcaba presented as a par-
tial requirement to obtain the bachelor degree in Physics.
Ensenada, Baja California, Mexico. August 2021.

A SPECTROSCOPIC STUDY OF T-TAURI STARS IN THE ORION
OB1b STAR ASSOCIATION WITH LAMOST

A spectroscopic analysis of T-Tauri stars observed with the wide-field multi-fiber
spectrograph LAMOST (Liu et al., 2020) in the Orion OB1 stellar association is
presented, focusing on two fields located in the Orion OB1b subassociation. After
a coherence analysis in proper motions and parallaxes of GAIA-EDR3 (Gaia Co-
llaboration et al., 2021) and the detection of the Lithium I 6708 Å line, a sample
of 363 kinematic candidates and 620 spectroscopic candidates was obtained as a
result, giving a total sample of 983 analyzed stars. Three main parameters were
determined from this sample: kinematic, obtained with the GAIA-EDR3 catalog;
spectroscopic, obtained with LAMOST data and the SPTCLASS program (Hernan-
dez et al., 2017); and infrared photometric, obtained with the 2MASS (Skrutskie
et al., 2006) and WISE (Wright et al., 2010) catalogs. Based on the equivalent width
of Hα (EWHα) and spectral types, the criteria established by Briceño et al. (2019a)
for categorization according to their accretor class (CTTS, WTTS, CWTTS) were
applied. Combining 2MASS and WISE, we identified those stars that on the basis of
their infrared excess could be surrounded by a protoplanetary disk. For this purpo-
se, an analysis of stars in the W3 (12 µm) and W4 (22 µm) bands was performed.
With Hertzsprung-Russell diagrams, age and mass estimation was performed using
the MassAge program (Hernandez et al. in prep) with the evolutionary models of
MIST (Dotter, 2016) and PARSEC (Marigo et al., 2017). Particularly, kinematic
candidates were detected based on the characteristic values of proper motion and
parallaxes obtained by GAIA-EDR3 for a sample of stars confirmed as T-Tauri by
Briceño et al. (2019a). Of the 363 kinematic candidates, 244 show the Li I 6708 Å
line in absorption, which is a feature that confirms stellar youth. We denote this
sample of T-Tauri stars as BONA FIDE. Finally, 22 T-Tauri stars that weren’t
previously identified in the VizieR Online Data Catalog: The CIDA Variability Sur-
vey of Orion OB1 II (Briceño et al., 2019b) and that aren’t classified as young stars
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in the SIMBAD (Wenger et al., 2000) astronomical database are reported, resulting
in the characterization of 22 new WTTS as an outcome of this work.

Abstract approved:

Dr. Jesús Omar Hernández Alarcón
Thesis director
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1.7. Fuente luminosa isotrópica a una distancia r de un detector de poten-
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cinemáticos de OB1b (KMEM) con presencia de Li I 6707Å en absor-
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Caṕıtulo 1

Introducción

1.1. Formación estelar

Observadas desde la Tierra, las estrellas apreciables en el firmamento celeste

no parecen más que diminutos puntos brillantes, apariencia que justifica en parte

las percepciones que poséıan los antiguos pensadores sobre ellas. Con los años, el

entendimiento sobre estos objetos ha evolucionado y hemos llegado a aprender que,

contrario a tratarse de objetos fijos, las estrellas son en términos muy básicos: esferas

de gas a alt́ısimas temperaturas, ubicadas a cientos o miles de años luz de distancia

de nosotros, y que fundamentalmente nacen, evolucionan y mueren. Esta capacidad

de evolución en las estrellas es lo que primordialmente las vuelve tan importantes

en el amplio esquema del Universo. Las estrellas pueden ser descritas como plantas

recicladoras, que toman elementos y materiales presentes en el medio interestelar,

los convierten en elementos más pesados en el interior de sus núcleos, (regiones con

altos niveles de presión y temperatura), y llegada su muerte, los devuelven al me-

dio, enriqueciéndolo. Sin embargo, esta capacidad no se formaliza sin haber primero

cruzado las etapas primigenias de la vida de una estrella.

1
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Precisamente durante el proceso de nacimiento de estos objetos es que sus ca-

racteŕısticas y su ĺınea evolutiva son establecidas, dictando aśı su futura evolución

a lo largo de la secuencia principal y consecuentemente terminando en una muerte

vinculada directamente con sus condiciones iniciales. El estudio de la formación es-

telar se distingue como un área que se vincula con muchas otras, abarcando desde

la formación galáctica hasta el origen del sistema solar. Aśı mismo, el entendimien-

to de la evolución estelar en sus primeras etapas ha avanzado sustancialmente en

las últimas décadas, resultado parcial de las mejoras en las técnicas de observación,

particularmente en la región del infrarrojo y el radio. Mucho se ha aprendido acerca

de la formación estelar, la formación de un disco protoplanetario y los procesos de

acreción en la pre-secuencia principal como para resultar en un bosquejo claro que va

desde la formación de la estrella hasta el surgimiento de un nuevo sistema planetario.

Sin embargo, aún tenemos varios problemas fundamentales pendientes por resolver

para conocer a detalle el v́ınculo entre la formación estelar y planetaria.

1.1.1. Regiones de formación estelar

De acuerdo con las observaciones, se sabe que las estrellas jóvenes no se en-

cuentran distribuidas aleatoriamente en nuestra galaxia, la Vı́a Láctea. Se les puede

encontrar cerca o dentro de nubes de gas molecular relativamente denso. Esto debido

a que el proceso de formación estelar solo puede comenzar dentro de un espacio con

las condiciones ideales. De hecho, la formación de una estrella se trata del punto

culminante de un proceso más largo que comienza en regiones de baja densidad y

concluye en regiones densas y fŕıas.

Las regiones de formación estelar se encuentran embebidas en el medio interes-

telar, que es el espacio intermedio entre las estrellas de una galaxia, y donde el gas
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interestelar es la materia prima de la que parten las estrellas. Esta conversión de gas

a estrella es un proceso que conlleva una serie de condensaciones sucesivas que van

compactando la masa de un fluido que anteriormente era tenue. En la Vı́a Láctea,

aśı como en otras galaxias espirales, las regiones de formación estelar generalmente

se encuentran cerca del plano de la galaxia.

1.1.2. Inicios de la formación estelar

Se comienza con la formación de grandes estructuras conformadas por enormes

masas de gas tenue, de las cuales se generan nubes opacas y muy fŕıas. Estas regiones

están formadas por diferentes elementos, principalmente hidrógeno, helio, ox́ıgeno,

nitrógeno y carbono; dando lugar aśı a la formación de moléculas dentro de las que

son conocidas como nubes moleculares.

Las nubes moleculares se hallan dentro de las galaxias, esparcidas en las seccio-

nes de mayor densidad y menor temperatura. También pueden variar en tamaño.

Las nubes moleculares gigantes (Giant Molecular Clouds, GMC por sus siglas en

inglés) poseen la combinación perfecta para activar la formación estelar. Con una

composición de 1 % de polvo y 99 % de gas, bajas temperaturas y alta densidad,

se les puede encontrar en los brazos de las galaxias espirales. En particular, se ha

observado que la Vı́a Láctea es hogar de algunas de estas regiones, tales como las

regiones de formación estelar de Orión, Tauro, Cygnus y entre otras.

En general, la formación estelar requiere de un aspecto principal, y ese es que la

gravedad supere las fuerzas resistivas producidas por la presión térmica del gas, el

movimiento turbulento, y los campos magnéticos. Esto explica cómo este proceso se

lleva a cabo en regiones de nubes moleculares fŕıas que presentan un bajo ı́ndice de

movimientos, ya que la enerǵıa cinética (o de movimiento) es mayor al tener mayor
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temperatura un sistema.

Estas nubes se segmentan en una serie de condensaciones más densas que con-

tinúan contrayéndose bajo la influencia gravitatoria, proceso conocido como fragmen-

tación. La fragmentación implica el colapso continuo y la división dentro de la nube

molecular en regiones más pequeñas, densas y calientes llamadas burbujas. Debido

principalmente a la interrelación entre la enerǵıa gravitatoria y la enerǵıa térmica,

las GMC entran a un proceso de fragmentación jerárquica en donde se crean pocas

burbujas de alta masa y muchas burbujas de baja masa.

1.1.3. Protoestrellas

Las burbujas de alta densidad y temperatura antes mencionadas son las llamadas

protoestrellas y se tratan de la etapa anterior a una estrella formal. Son objetos

autogravitantes que no poseen aún suficiente temperatura en su centro para comenzar

el proceso de fusión nuclear.

Sin embargo, el colapso gravitacional aún continúa y cuanto más cae la protoes-

trella sobre śı misma, la presión y la temperatura aumentan proporcionalmente en

el centro alcanzando las temperaturas adecuadas para convertir hidrógeno a helio en

la etapa de la secuencia principal, cuando la estrella formalmente nace. Tanto en el

proceso de colapso, como en la etapa estelar, existe un equilibrio entre la fuerza de

gravedad y la presión térmica. Este equilibrio generalmente perdura a lo largo de la

vida estelar, y cuando se rompe completamente marca el fin de la vida de la estrella.

1.1.4. Discos circunestelares

En el colapso de la protoestrella, y debido a la conservación del momento angular,

se forma un disco de acreción en el ecuador de la protoestrella rotatoria. El disco



CAPÍTULO 1. INTRODUCCIÓN 5

transfiere materia a la estrella mediante el proceso conocido como acreción, mientras

que una parte de este material se desplaza hacia las partes externas del disco para

conservar el momento angular del sistema. Este disco, por medio de crecimiento de

polvo y aglomeración de material, da lugar a la formación de planetas en futuras

etapas evolutivas lo que explica porque también se le da el nombre de disco proto-

planetario. Debido a este proceso de formación de planetas y a la fotoevaporación

del disco, el disco protoplanetario se disipa, quedando un nuevo sistema planetario.

En el proceso de evolución de polvo los discos protoplanetarios se pueden distin-

guir en (Luhman and Mamajek, 2012):

Discos completos (full-disks): Son discos primordiales (99 % gas y 1 % pol-

vo), ópticamente gruesos, acampanados y en donde la distribución espectral de

enerǵıa no evidencia estructuras producidas por mecanismos de disipación del

disco.

Discos en pre-transición y discos en transición: En estos discos se apre-

cia disminuciones locales de material en forma de zanjas (en pre-transición) o

huecos internos (transición) que reflejan disminución de flujo en el cercano y

mediano infrarrojo al compararlos a los discos completos. Uno de los escenarios

que se infieren para el origen de estas zanjas o huecos en el disco, es la presencia

de planetas gigantes.

Discos evolucionados. Son discos que evidencian un decrecimiento general

en la distribución espectral de enerǵıa, casi independiente de la longitud de

onda. Se cree que este tipo de discos se genera por una mayor concentración

del material del disco en su plano medio, produciendo menor emisión infrarroja

del disco en todas las longitudes de ondas.
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Discos de escombros. A diferencia de los discos anteriores, los discos de

escombros están compuestos por polvo de segunda generación. Es decir, primero

el disco genera suficientes solidos (asteroides, planetesimos) los cuales chocan

entre śı produciendo el polvo observado en estos discos. Aproximadamente se

compone por 99 % polvo y 1 % gas.

Generalmente, las estrellas jóvenes con disco protoplanetario se dividen en estre-

llas Clásicas T-Tauri (M∗ < 2M�) y las estrellas Herbig Ae/Be (M∗ > 2M�). En este

trabajo nos enfocaremos en las estrellas T-Tauri, las cuales se esperan a que sean

más numerosas debido al proceso de fragmentación mencionado previamente.

1.1.5. Estrellas T-Tauri

Las estrellas tipo T-Tauri (TTS, del inglés T-Tauri Stars) son estrellas pre-

secuencia principal de baja masa (M ≤ 2M�) y de tipo espectral K y M, que se

identifican como jóvenes debido a la presencia de Li I 6707 Å en absorción (ancho

equivalente EWLi≥0.1 Å). El litio es un elemento volátil que se destruye al alcanzar

temperaturas de 2.5×106 K (e.g. Arancibia-Silva, J. et al., 2020). Las estrellas T-

Tauri transportan su enerǵıa desde el centro a la superficie de forma convectiva. Esto

implica que el material que observamos en la fotosfera con temperaturas menores a

5000 K, es transportado hacia adentro de la estrella donde alcanzan las temperaturas

necesarias para destruir el litio. De igual forma por la convección, el material pobre

en litio es transportado de vuelta a la fotosfera. Esto implica que el material que

originalmente estaba enriquecido con litio primigenio, al pasar unos 10-20 millones

de años se ve sustancialmente reducido. De esta forma, la principal ĺınea de litio

observada en el óptico a 6707 Å es un excelente indicador de juventud estelar (So-

derblom et al., 2014). Además del rasgo espectroscópico del litio, las estrellas T-Tauri
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pueden presentar ĺıneas Balmer del hidrógeno en emisión, producidas por actividad

cromosférica o por el fenómeno de acreción estelar.

Las TTS se distinguen en dos subtipos principales: las TTS clásicas (CTTS, del

inglés Classic T-Tauri Stars), estrellas con un disco protoplanetario que se encuentra

activamente acretando material del disco hacia la estrella; y las TTS de ĺıneas débiles

(WTTS, del inglés Weak-line T-Tauri Stars), que no poseen disco de acreción. La

Figura 1.1 muestra la distinción entre ambas clases de estrellas T-Tauri:

Figura 1.1. Diagrama de estrella T-Tauri clásica (CTTS) y estrella T-Tauri de ĺınea
débil (WTTS).

1.1.5.1. Estrellas T-Tauri clásicas

Las estrellas tipo CTTS son modeladas con un disco circumestelar que se encuen-

tra acretando gas hacia la estrella. El polvo se destruye generalmente a temperaturas

superiores a 1000-2000 K, creando una pared interna en el disco que es calentada

directamente por la estrella (disco interno). La parte interna del disco emite en el

infrarrojo cercano y medio debido a la emisión térmica del polvo (Karl E. Haisch

et al., 2001; Braga-Ribas et al., 2014). Sin embargo, debido a la generación de es-

tructuras (brechas y huecos internos) en el disco, algunos objetos presentan excesos
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muy tenues, incluso en ocasiones ausentes en el infrarrojo cercano y medio (Williams

and Cieza, 2011; Alexander et al., 2014).

Inicialmente el disco protoplanetario de acreción esta constituido por 1 % de polvo

y 99 % de gas. Con el actual desarrollo de la astronomı́a infrarroja y milimétrica se

ha vuelto posible la observación directa de las formas y estructuras presentes en la

componente de polvo del disco, detectado por re-emisión térmica. Particularmente,

instrumentos como el ALMA (Atacama Large Millimetric Array por sus siglas en

ingles) permiten no solo resolver espacialmente la distribución de polvo del disco en

estrellas jóvenes cercanas, sino que además permite inferir la distribución del gas

detectado por rasgos espectroscópicos y moléculas. En observaciones espacialmente

no resueltas, la re-emisión de la componente de polvo se detecta como excesos de

flujos infrarrojos en adición al flujo esperado desde la fotosfera estelar.

Las columnas magnéticas de acreción y las regiones de choque en la estrella,

generan rasgos detectables como excesos de flujos ultravioleta y ĺıneas en emisión.

Estos rasgos están relacionados a la componente de gas del disco. Principalmente, la

velocidad con que el disco transfiere gas a la estrella, denominado tasa de acreción,

la cual se mide en masas solares por año. El exceso de flujo ultravioleta en radiación

corresponde a la enerǵıa potencial liberada y está directamente relacionada a la tasa

de acreción. Además, a mayor tasa de acreción se espera mayor emisión en ĺıneas

espectrales, particularmente en el óptico, siendo la ĺınea trazadora de acreción la

ĺınea Hα a 6563 Å.

Algo de particular interés es la relación entre la velocidad de acreción del disco

y su evolución en función de la masa que se acreta hacia la estrella central. Es decir

que a mayor masa en la estrella central se espera una incremento en la velocidad con

la que la materia es acretada desde el disco, dando como resultado una vida mas
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corta para el disco de acreción en aquellas estrellas masivas, tal y como se muestra

en la Figura 1.2.

Figura 1.2. Relación de velocidad de acreción en estrellas pre-secuencia principal en
función de la masa estelar. × denotan enanas cafés y TTS en Tauro; ◦ y objetos
de la región superior representan enanas cafés y TTS en Ofiuco (Natta, A. et al.,
2006); + y � indican estrellas de clase G-F y estrellas Herbig Ae (Calvet et al., 2004;
Garćıa López et al., 2006). De Garcia (2011).

Además de la tendencia de menor tasa de acreción con estrellas de menor masa,

también existe la tendencia en donde la tasa de acreción disminuye al ser la estrella

más vieja. Esto se debe a la evolución del disco protoplanetario de acreción, llegando

a la fase de estrellas T-Tauri de ĺınea débil donde la acreción no es detectable y el

disco protoplanetario esta mayormente disipado.

1.1.5.2. Estrellas T-Tauri de ĺıneas débiles

Las estrellas WTTS son estrellas que ya finalizaron su proceso de acreción es-

telar. Aśı, no se espera observar excesos de flujo ultravioleta y ĺıneas de emisión

relativamente fuertes. Estas estrellas presentan una emisión en Hα más débil que la
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apreciable en CTTS, de ah́ı el nombre de estrellas T-Tauri de ĺınea débil o emisión

débil. La emisión de gas caliente observable en las WTTS se debe principalmente a

actividad coronal y magnética cromosférica. Similar a la observada en el Sol, pero a

mayores órdenes de magnitud.

En general, las WTTS no muestran exceso de flujo infrarrojo, parámetro impor-

tante para la detección de la componente de polvo del disco. Sin embargo, existen

estrellas que pueden clasificarse como WTTS y aun poseer discos protoplanetarios.

Estos objetos, se denominan acretores lentos y marcan el final de la fase de acreción

(Thanathibodee et al., 2018).

Las edades de poblaciones de WTTS son similares a aquellas de CTTS (Kenyon

and Hartmann, 1995). Por lo que, aun cuando las CTTS eventualmente dejan de

acretar desde sus discos y pasan a transformarse en WTTS, la edad no representa

un factor clave para determinar la presencia o no de un disco de acreción. Es decir,

en un cúmulo estelar joven pueden coexistir las CTTS y las WTTS. Sin embargo, la

fracción de CTTS sobre la población total disminuye con la edad del cúmulo (Briceño

et al., 2019a).

1.1.5.3. Clasificación de estrellas CTTS y WTTS

Uno de los rasgos más usados para diferenciar CTTS de las WTSS es la ĺınea Hα

en emisión. Aunque se espera que la contribución más importante provenga de las

columnas y regiones de choques de acreción (Figura 1.1), aún se pueden tener con-

tribuciones significativas de actividad cromosférica, aśı como de vientos y eyecciones

estelares (Duchêne et al., 2017).

Originalmente se usaba un valor de 10 Å de ancho equivalente para separar es-

trellas CTTS y WTTS (Herbig and Bell, 1988). Debido a que las estrellas TTS son
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muy activas, White and Basri (2003) propone variar el ĺımite entre CTTS y WTTS

dependiendo del tipo espectral de la estrella. Particularmente, para estrellas de tipo

espectral K, un valor de ancho equivalente de 5 Å es suficiente, debido a que tanto

estrellas cromosféricamente activas y binarias no presentan anchos mayores (Strass-

meier et al., 1990; Montes et al., 1995). El ĺımite correspondiente para estrellas M

tempranas y tard́ıas es de 10 y 20 Å, respectivamente. Basado en estos estimados,

Briceño et al. (2019a) propuso las siguientes ecuaciones para separar CTTS y WTTS:

logEWHα = 0.09× SpT − 5.100 (1.1)

logEWHα = 0.09× SpT − 5.345 (1.2)

Estrellas con emisiones mayores a lo propuesto por la ecuación 1.1 son considera-

das como CTTS, mientras que estrellas con emisiones menores a la ecuación 1.2 son

consideradas WTTS. Briceño et al. (2019a) también definió la clase CWTTS entre

esos dos ĺımites y definen el tipo de objetos que probablemente se encuentren al final

de su etapa de acreción (acretores lentos).

1.2. Observaciones y conceptos básicos aplicados

a estrellas T-Tauri

El conocimiento actual de las estrellas, incluyendo la fase T-Tauri, tiene su fun-

damento en el análisis de parámetros observables que discutiremos a continuación.
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1.2.1. Paralaje

El estudio de las estrellas es una actividad que requiere del conocimiento de cier-

tas caracteŕısticas esenciales, entre ellas, y de las más importantes viene siendo la

distancia. El problema del cálculo de las distancias estelares es uno de particular in-

terés en la historia de la astronomı́a. Para el año 1619 el astrónomo alemán Johannes

Kepler hab́ıa conseguido estimar las distancias relativas de la mayoŕıa de los planetas

del Sistema Solar con respecto al Sol con trigonometŕıa. Sin embargo, la medición de

las distancias estelares se trata de una hazaña completamente diferente que necesita

ser afrontada desde un enfoque diferente.

Muchos métodos han sido desarrollados para el cálculo de las distancias estelares:

ya sea haciendo uso de estrellas variables, del color, o de la naturaleza expansiva del

Universo; sin embargo, el método único de medición directo es el de paralaje estelar,

también conocido como paralaje trigonométrico.

Se sabe que la distancia promedio del Sol a la Tierra es de 1 AU (del inglés

Astronomical Unit, donde la unidad astronómica es una unidad de distancia utilizada

primordialmente en mediciones dentro del Sistema Solar), que es alrededor de 149.5

millones de kilómetros, aśı como, que la Tierra gira alrededor del Sol una vez cada

año en una órbita casi circular. Por ende, dos veces al año la Tierra se encontrará

en posiciones diametralmente opuestas de su órbita, con un intervalo de seis meses

entre śı, dando como resultado una distancia entre ambos puntos de 299 millones

de kilómetros de longitud, tal como muestra la Figura 1.3. De acuerdo con este

cambio en la posición de la Tierra a lo largo del año, es razonable asumir que las

estrellas que se encuentran más cercanas aparecerán ligeramente desplazadas, algo

que efectivamente se observa.
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Figura 1.3. Paralaje

Esta variación es medida en unidades angulares, y el valor angular de este cambio

aparente en la posición de una estrella puede ser medido con precisión. Por su parte,

el desplazamiento máximo de una estrella con respecto a su posición media (que

viene siendo la mitad del desplazamiento total), es igual al ángulo formado en el

centro de la estrellas por dos ĺıneas trazadas desde los extremos de un radio de la

órbita de la Tierra. El paralaje de una estrella es entonces el ángulo bajo el cual

se veŕıa desde la estrella el semidiámetro de la órbita terrestre. Mientras más cerca

se encuentre la estrella, mayor será el paralaje y viceversa. La siguiente expresión

relaciona el cambio angular en posición de una estrella observada desde la Tierra y

la distancia a la cual se encuentra dicha estrella:

d =
1

p
(1.3)

donde p denota el ángulo de paralaje en unidades de arco segundo y d denota

la distancia en unidades de parsecs. El parsec se trata de la unidad fundamental de

distancia en astronomı́a.

Proveniente de la unión de las palabras Parallax Second = parsec (pc), se en-
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cuentra definido de la siguiente manera: una estrella con paralaje de 1 arco segundo

se encuentra a una distancia de 1 parsec. Donde 1 parsec (pc) es equivalente en otras

unidades de distancia a: 1 pc = 206,265 AU = 3.26 ly = 3.086×1013 km.

1.2.2. Magnitud

En términos generales, la magnitud es la cantidad medida de brillo observado de

una estrella u otro cuerpo celeste. Particularmente se manejan dos tipos de magni-

tudes: la magnitud aparente y la magnitud absoluta.

La magnitud aparente es tal como lo indica el nombre, la medida de que tan bri-

llante aparenta ser una estrella vista desde la Tierra. Depende no solo de la magnitud

absoluta o real de la estrella si no también de la distancia a la que se encuentre la

estrella del observador. Asimismo, la magnitud aparente se ve afectada por nubes de

material interestelar absorbente que opacan la luz de las estrellas más distantes, o

que se encuentran en nubes moleculares, resultando en magnitudes aparentes mucho

más débiles de lo que seŕıan en el caso estándar.

El concepto de la magnitud aparente surge por primera vez en la astronomı́a an-

tigua, cuando los astrónomos de ese entonces agrupaban las estrellas del firmamento

celeste de acorde a que tan brillantes eran. Llamaron de primera magnitud a las

estrellas más brillantes del cielo, de segunda magnitud al grupo más débil que les

segúıa, y aśı sucesivamente, hasta llegar a las estrellas que a duras penas lograban

distinguirse y que denotaron como de sexta magnitud. Tras ello, se asumió que el

promedio de estrellas de primera magnitud seŕıan de un brillo cien veces mayor que

el promedio de estrellas de sexta magnitud, tal y como aún se maneja hoy en d́ıa.

Esta relación de proporcionalidad concuerda con la manera en la que el ojo hu-

mano responde al incremento en brillo de las estrellas. Lo que el ojo aprecia como un
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incremento lineal en el brillo, no es más que el incremento logaŕıtmico de la enerǵıa

que emite la estrella, donde el factor de incremento está denotado por la ráız quinta

de 100, es decir 2.512 veces más brillante.

Por cuestiones históricas los objetos más brillantes están identificados por valo-

res de magnitud aparente más negativos, mientras que aquellos objetos más tenues

tendrán magnitudes de valores positivos. Matemáticamente, la magnitud m de una

estrella se determina por medio del siguiente cálculo:

m = −2.5 log
Fobs

Fo

(1.4)

donde Fobs denota la densidad de flujo observada al usar el filtro espectral corres-

pondiente a la banda espectral de observación, y Fo representa el flujo de referencia

de una estrella de magnitud 0 con un filtro fotométrico. Para este segundo parámetro

usualmente se usa el flujo observado de la estrella Vega.

Si por el contrario se desea determinar la diferencia de magnitudes entre dos

estrellas m1 y m2, de acuerdo con sus flujos observados F1 y F2 respectivamente,

entonces se utiliza la siguiente expresión:

m1 −m2 = −2.5 log
F1

F2

(1.5)

La magnitud absoluta de una estrella es una medida de luminosidad o cuánta luz

realmente está irradiando hacia el espacio. Ya que la magnitud aparente es depen-

diente de la distancia y la luminosidad que posee una estrella, es necesaria corregirla

para que refleje condiciones f́ısicas reales. Por ello es necesario una medida que nos

estipule las luminosidades reales de las estrellas de forma individual, independiente

de la distancia.



CAPÍTULO 1. INTRODUCCIÓN 16

Si imaginamos que tenemos un arreglo de varias estrellas, de distintos grados de

brillo, colocadas a la misma distancia del observador y sin material contaminante en el

medio interestelar, podŕıamos hacer uso de sus magnitudes aparentes para determinar

sus respectivas luminosidades, ya que las estrellas intŕınsecamente brillantes se veŕıan

brillantes y las intŕınsecamente débiles se veŕıan débiles. Sin embargo, sabemos que

el brillo de una fuente es inversamente proporcional al cuadrado de la distancia,

con lo que, conocida la distancia es relativamente sencillo calcular el brillo aparente

correspondiente a una estrella que se encuentra a una distancia diferente.

La magnitud absoluta entonces se define como la magnitud aparente que tendŕıa

una estrella de encontrarse a una distancia de 10 pc. Con lo que, combinando la ley

que estipula la relación inversamente proporcional al cuadrado de la distancia con

el brillo, y la fórmula de la luminosidad relativa, es posible obtener dos expresiones

que relacionan la magnitud absoluta de una estrella con su distancia en términos de

parsecs y su equivalente en paralaje:

M = m+ 5 + 5 log p− A

M = m+ 5− 5 log d− A
(1.6)

donde m denota la magnitud aparente de la estrella, p el paralaje en arco segundo,

y d la distancia en parsec. El valor de A toma en cuenta las magnitudes absorbidas

por el medio interestelar. Esta expresión es usada comúnmente en el cálculo de la

distancia a una estrella, teniendo a la mano los valores conocidos de la magnitud

absoluta y aparente de esta. Particularmente, aquellas estrellas que se encuentran

a distancias mayores de 10 pc tienen una magnitud aparente numéricamente mayor

que su magnitud absoluta, tal es el caso de la estrella Polaris a 130 pc con una

magnitud aparente de +2.0 y una magnitud absoluta de -4.1. Caso contrario es para
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las estrellas a menos de 10 pc, donde su magnitud aparente es más pequeña que su

magnitud absoluta, tal como Sirius a 2.6 pc con una magnitud aparente de -1.4 y

magnitud absoluta de +1.5.

1.2.3. Espectros

En la astronomı́a la manera en la que se identifican las caracteŕısticas de una

estrella no es solo por medio de su luminosidad, si no también por medio de su

espectro. El espectro de un objeto no es más que la forma en la que se encuentra

distribuida la luz en función de su longitud de onda. Por medio del espectro de una

estrella es posible determinar aspectos tales como su: composición qúımica, presión,

densidad, temperatura, velocidad de rotación y velocidad radial.

La espectroscopia es la disciplina involucrada con el estudio y análisis de espec-

tros. Existen tres tipos principales de espectros, cada uno producido bajo diferentes

circunstancias f́ısicas que se denotan en la Figura 1.4, y que fueron identificadas por

primera ocasión por el f́ısico Gustav Kirchhoff y el qúımico Robert Bunsen, tras un

experimento realizado en 1859. De acuerdo con los resultados obtenidos, Kirchhoff

desarrollo lo que hoy en d́ıa conocemos como sus tres leyes de la espectroscopia:

1. Espectro continuo: Se trata de la distribución continua del espectro electro-

magnético en todo el intervalo de longitudes de onda, y es apreciable en fuentes

calientes y densas. Esta distribución se halla en función de la temperatura y

sigue la emisión de un cuerpo negro o función de Planck.

2. Espectro de emisión: Es el espectro apreciable cuando se observa una fuente

emisora tal como un gas caliente. Describiendo esto desde un enfoque atómico,

las ĺıneas brillantes del espectro de emisión se producen cuando un electrón salta

desde un nivel de enerǵıa superior a uno inferior. Esto resulta en la emisión
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de enerǵıa en la forma de luz con una longitud de onda que es inversamente

proporcional a la diferencia de enerǵıa de ambos niveles; y debido a que cada

átomo posee un arreglo caracteŕıstico de niveles energéticos, cada elemento

tendrá un conjunto de ĺıneas brillantes espećıficas. Las ĺıneas brillantes del

espectro de emisión denotan entonces la composición qúımica de la fuente.

3. Espectro de absorción: Es el espectro producido tras la observación de una

fuente caliente y densa detrás de un gas fŕıo. Las ĺıneas obscuras corresponden

en este caso a la composición qúımica del gas fŕıo, el cual, al estar compuesto

por átomos, tiene la capacidad de absorber y re-emitir fotones provenientes de

la fuente caliente y densa que emite un espectro continuo. La re-emisión de

estos fotones es isotrópica, lo que resulta en las ĺıneas oscuras en el espectro

continuo, correspondientes a una deficiencia de fotones en esas longitudes de

onda debido a que se redirigen a direcciones diferentes al observador. Las ĺıneas

oscuras en el espectro son equivalentes a los espectros de emisión del elemento

o molécula presente en el gas caliente.

Figura 1.4. Tipos de espectros de acuerdo con las tres leyes de Kirchhoff.

El espectro de absorción, es de vital importancia en la observación y estudio

de estrellas. Un claro ejemplo de ello es el Sol que consiste de una fuente densa y
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caliente (en la forma de plasma en su núcleo) que emite un espectro continuo, y está

cubierta por una atmósfera gaseosa de baja densidad y más fŕıa, su fotosfera. Al

pasar la luz de la fuente continua a través de la fotosfera, esta segunda absorbe las

longitudes de onda caracteŕısticas de su composición qúımica. La comparación de

estas ĺıneas obscuras con espectros de emisión obtenidos en laboratorio dio lugar al

descubrimiento que hicieron Kirchhoff y Bunsen, con el cual confirmaron la presencia

de elementos como el potasio, hierro y calcio en la atmósfera solar.

Esta forma de caracterización persiste en la actualidad y su metodoloǵıa ha evo-

lucionado a la par con el desarrollo tecnológico de la disciplina, volviendo el análisis

espectral de las estrellas una tarea mucho más sencilla y detallada, con resultados

relevantes para conocer mejor los objetos celestes.

1.2.4. Clasificación espectral

Cuando se observan y comparan espectros de absorción de diferentes estrellas se

vuelven claras las diferencias entre estos, aśı como las similitudes que dan lugar a

agrupaciones entre estrellas de caracteŕısticas parecidas. La distinción de estos grupos

espectrales fue una tarea que llevó a cabo la astrónoma estadounidense Annie Jump

Cannon (1863-1941), quien tras examinar y clasificar los espectros de 225,300 estrellas

modificó el sistema de clasificación de ese entonces a la forma usada hoy en d́ıa: O,

B, A, F, G, K, M, (memorizado por estudiantes de astronomı́a con la frase: Oh Be A

Fine Girl/Guy Kiss Me). Su esquema estaba basado en la prominencia de las ĺıneas

de absorción del hidrógeno de la serie de Balmer.

Años después, la astrónoma británica Cecilia Payne-Gaposhkin (1900-1979), tras

demostrar que todas las estrellas visibles están en su mayoŕıa compuestas por dos

elementos principales: el hidrógeno y el helio (Payne, 1925), llegó a la conclusión que
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las diferencias en las ĺıneas oscuras de los espectros de absorción se deb́ıan principal-

mente a sus diferencias en temperatura superficial. Transformado aśı a la secuencia

de clases espectrales en una secuencia de temperatura, tal y como se aprecia en la

Figura 1.5.

Figura 1.5. Clases espectrales en función de su temperatura superficial.

Cada uno de estos grupos se divide en otros diez subgrupos denotados por los

números del 0 al 9 (...A0...G2...M8...).La apariencia de los espectros estelares se

encuentra dominada por una cuantas ĺıneas fuertes de absorción que van cambiando

levemente a lo largo de las distintas clases espectrales, sin embargo, existen ĺıneas

caracteŕısticas para cada clase:

Clase O: Mayormente ĺıneas de silicio, nitrógeno, etc, altamente ionizado,

además de helio ionizado (siendo este último la caracteŕıstica principal).

Clase B: Ĺıneas de helio neutro (su caracteŕıstica principal), helio no ionizado,

silicio y nitrógeno en etapas bajas de ionización, intensificación en las ĺıneas de

la serie de Balmer.
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Clase A: Las ĺıneas de la serie de Balmer alcanzan su máximo en la clase A0,

aśı como aparecen lineas de calcio y metales ionizados.

Clase F: Las ĺıneas de la serie de Balmer y de metales ionizados se debilitan,

ĺıneas de metales neutros se intensifican.

Clase G: Las ĺıneas de la serie de Balmer continúan debilitándose, las ĺıneas de

calcio ionizado alcanzan su máxima intensidad, mientras las ĺıneas de metales

neutros se continúan intensificando.

Clase K: Varias ĺıneas de metales neutros y bandas moleculares (TiO, óxido

de titanio) empiezan a aparecer.

Clase M: Las bandas moleculares de TiO dominan.

Las distintas caracteŕısticas prominentes en los espectros y que van de acuerdo

con la temperatura superficial se deben al balance que existe entre la ionización y

la excitación de los átomos que componen las capas exteriores de las estrellas. La

relación entre el tipo espectral de una estrella y la intensidad relativa de sus ĺıneas

caracteŕısticas se aprecia en la Figura 1.6.

Figura 1.6. Relación de la intensidad relativa de ĺıneas en función del tipo espectral.
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1.2.5. Luminosidad y Temperatura efectiva

La luminosidad, contrario al brillo aparente que denota la manera en que se

aprecia una estrella en el cielo nocturno, indica la cantidad real de luz que una

estrella emite hacia el espacio por segundo. Más detalladamente, la luminosidad es

la cantidad total de enerǵıa en forma de fotones que emite una fuente luminosa desde

su superficie por unidad de tiempo. La enerǵıa por unidades de tiempo es denotada

en la f́ısica como potencia, con lo que la luminosidad L se mide en términos de

potencia: Joules por segundo o Watts. Es común que en la astronomı́a se mida la

luminosidad en términos de la luminosidad solar L�, dada como:

L� = 3.825× 1026 W (1.7)

El método utilizado para la medición directa de la luminosidad de una fuente es

experimental y consiste en cubrir la fuente con una caja de un material que absorbe

perfectamente la enerǵıa y que incluye un medidor de enerǵıa, el cual mantiene

un registro de la cantidad total de enerǵıa interceptada en un intervalo de tiempo

determinado. La luminosidad es entonces la cantidad de enerǵıa absorbida por el

intervalo de tiempo durante el cual se acumula la enerǵıa. Sin embargo, no hace falta

explicar cómo esto se vuelve imposible de realizar con una estrella, por lo que los

astrónomos optan por partir de un parámetro mucho más sencillo de determinar: el

brillo aparente.

El brillo aparente de una estrella f , se define como la enerǵıa total E que se

registra en un detector de área A en un tiempo t que llega de una fuente estelar:

f =
E

tA
(1.8)



CAPÍTULO 1. INTRODUCCIÓN 23

donde la cantidad f también se le conoce como flujo o densidad de flujo incidente.

En f́ısica, este mismo parámetro se maneja como la irradiancia de una fuente. El flujo

tendrá unidades de potencia sobre unidad de área (W/m2). La relación existente

entre el flujo incidente o brillo aparente de una estrella y su luminosidad se estipula

asumiendo que la fuente es isotrópica y que no hay perdida ni ganancia de fotones

entre la fuentes y el observador (ver Figura 1.7). En otras palabras la enerǵıa que

emite una fuente por unidad de tiempo (e.g. la luminosidad estelar) es la misma

enerǵıa que pasa por la concha esférica de radio igual a la distancia r entre la fuente

y el detector.

Figura 1.7. Fuente luminosa isotrópica a una distancia r de un detector de potencia
por unidad de área. De Chromey (2016).

La expresión matemática que ilustra esta relación es la siguiente:

L = f · Aesfera = f · 4πr2 (1.9)

donde se aproxima la geometŕıa de la estrella a aquella de una esfera (Aesfera).
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De esta forma midiendo el flujo incidente y conociendo la distancia, se puede

estimar la luminosidad. Sin embargo, a pesar que la aproximación isotrópica para

las estrellas es generalmente buena, la aproximación que no hay perdida ni ganancia

de fotones entre la fuente y el observador es más dif́ıcil de establecer en la realidad.

Esto debido principalmente al polvo interestelar que extingue la señal de la fuente

(ver Sección 1.2.2).

Asimismo, podemos apreciar en la expresión (1.9) que la luminosidad depende de

un parámetro importante, la distancia a la fuente, que de no ser conocida, vuelve el

cálculo de la luminosidad una tarea dif́ıcil. Sin embargo, para ello se puede avanzar

con otro parámetro fundamental: la temperatura efectiva.

La temperatura efectiva (Teff , donde eff denota la palabra “effective” en inglés)

de una estrella se trata de la temperatura a la que se debeŕıa encontrar una cuerpo

negro del mismo tamaño de la estrella para irradiar la misma cantidad de potencia

electromagnética que esta emite (Rouan, 2011b). Sin embargo, antes de ahondar mas

en lo que es la temperatura efectiva debemos definir lo que es un cuerpo negro.

El concepto de cuerpo negro fue introducido por primera ocasión por Gustav

Kirchhoff en 1860, al cual define como un cuerpo hipotético que funciona como

un emisor perfecto, absorbiendo todas las longitudes de onda del espectro electro-

magnético y por ende con una reflexión nula, de ah́ı su nombre de cuerpo negro

(Rouan, 2011a). La potencia y distribución espectral de un cuerpo negro estará en

función de su temperatura tal y como se puede apreciar en la Figura 1.8.

El espectro de cuerpo negro funciona como una buena aproximación del espectro

emitido por un cuerpo a una temperatura determinada, sea solido, liquido o un gas

denso (donde los gases de baja densidad producen espectros de lineas de emisión,

como se detallo en la sección 1.2.3).
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Figura 1.8. Espectro de radiación de cuerpo negro en función de su temperatura.

Josef Stefan concluye experimentalmente en el año 1878 que el brillo superficial de

un cuerpo negro, es decir, su flujo integrado en longitud de onda, depende de la cuarta

potencia de la temperatura del cuerpo, mientras que en 1884 Ludwig Boltzmann

determino la relación matemática con la que ahora conocemos como la ley de Stefan

Boltzmann:

F = σT 4 (1.10)

donde σ = 5.6696× 10−8 W/m2K4 y denota la constante de Stefan-Boltzmann.

Juntando la expresión (1.10) con la (1.9) para el caso de una estrella esférica de

radio R se llega a la siguiente relación entre la luminosidad (desde la superficie de la

estrella) y la temperatura:

L = 4πR2 · F = 4πR2σT 4
eff (1.11)
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donde la luminosidad se trata de la luminosidad bolométrica Lbol (es decir, si

pudiese medirse en todas las longitudes de onda). Al despejar la temperatura se

tiene:

Teff =

(
Lbol

4πR2σ

)1/4

(1.12)

De esta forma midiendo la temperatura y estimando el radio estelar, podemos in-

ferir la luminosidad estelar. la temperatura efectiva es equivalente a la clase espectral

de la estrella, como se mencionó en la Sección 1.2.4.

1.2.6. Diagrama Hertzsprung-Russell

En el año 1910 y de manera independiente, Henry N. Russell (1877-1957), astróno-

mo estadounidense, y Ejnar Hertzsprung (1893-1967), astrónomo danés, descubrieron

una relación básica en las luminosidades y temperaturas de las estrellas. Para ello

delinearon la luminosidad de un gran número de estrellas en un diagrama donde

tomaban la clase espectral como abscisa. El diagrama resultante mostraba la clara

relación presente entre ambas caracteŕısticas, aśı mismo demostraba como la mayoŕıa

de las estrellas se acomodan a lo largo de una sola franja que corre diagonalmente

a través del diagrama espectro-luminosidad, comenzando en la sección superior iz-

quierda y terminando en la inferior derecha. A esta franja caracteŕıstica se le asignó

con el nombre de secuencia principal (Main sequence en inglés).

Además de la relación presente entre la luminosidad de una estrella y su clase

espectral, sabemos de lo discutido en la sección 1.2.5 que existe una relación directa

entre la temperatura efectiva de la estrella y su clase espectral, aśı como una rela-

ción entre la masa/tamaño de una estrella con su luminosidad. De acuerdo con estas

relaciones proporcionales entre los parámetros fundamentales de las estrellas (lumi-

nosidad, temperatura efectiva, clase espectral, masa) es posible obtener el siguiente
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diagrama temperatura-luminosidad ilustrado en la Figura 1.9, conocido formalmente

como diagrama Hertzsprung-Russell (también denotado como diagrama HR).

Figura 1.9. Diagrama temperatura-luminosidad Hertzsprung-Rusell.

Es apreciable como la región denotada como secuencia principal se trata de un

continuo de estrellas que se extiende desde estrellas brillantes, calientes y masivas

(principalmente de clase B), hasta el extremo opuesto donde se observan estrellas

débiles, fŕıas y de baja masa (de clase M).

La acumulación visible en la parte superior derecha del diagrama indica la exis-
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tencia de una cantidad considerable de estrellas brillantes y masivas de baja tempe-

ratura efectiva (presentando espectros de clase K y M). Al tener valores tan altos

de luminosidad y ser de temperaturas bajas, estas estrellas han de ser un tamaño

considerable, de ah́ı que se les denota como gigantes rojas (Red giants en inglés).

Encima de este grupo es posible distinguir algunas estrellas de temperatura baja

pero con luminosidades cientos de veces más grandes que las observadas en estrellas

gigantes. A este grupo se le conoce como supergigantes rojas (Red supergiants en

inglés).

En la sección inferior izquierda del diagrama se distingue un pequeño grupo de

estrellas conocidas como enanas blancas (White Dwarfs en inglés). Son las únicas

estrellas que se desv́ıan pronunciadamente de la secuencia principal y están caracte-

rizadas por sus altas temperaturas y bajas luminosidades, con lo que generalmente

se les puede describir como del tamaño de un planeta y con una densidad miles de

veces superior a la del agua. En términos generales, las enanas blancas son uno de

los varios destinos finales que puede tener una estrella en función de su masa.

1.2.7. Modelos teóricos

El diagrama HR es una herramienta fundamental a la hora de entender la evolu-

ción de una estrella. A lo largo de la vida de una estrella, parámetros como densidad,

tamaño, temperatura y luminosidad, van cambiando resultando en un desplazamien-

to de la estrella a lo largo del diagrama HR. El punto de inicio de una estrella en el

diagrama HR, aśı como su masa, dictará el camino evolutivo que seguirá a lo largo

de la secuencia principal y después de esta. Un modelo teórico se define entonces a

partir de la composición qúımica y la masa de una estrella tal y como se ve en la

Figura 1.10.
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Figura 1.10. Trazas evolutivas en el diagrama HR para masas estelares de 0.5 M� a
15 M�. De Schulz (2012).

Estrellas que se encuentran antes de la secuencia principal (Pre-Main Sequence,

PMS por sus siglas en inglés) entran a la esperada secuencia principal al cruzar la

edad cero de la Secuencia Principal (Zero-Age Main Sequence, ZAMS por sus siglas

en inglés).

Cuando una estrella se encuentra en esta etapa significa que la principal fuente de

enerǵıa es generada por medio de reacciones nucleares, particularmente la transmu-
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tación de hidrógeno a helio en su núcleo. Al terminar la fusión de hidrógeno a helio

en su núcleo, comienza la transmutación nuclear del helio a elementos más pesados y

la estrella entra en la etapa post secuencia principal. Nuevamente, la masa y compo-

sición qúımica de la estrella vuelven a dictar el camino evolutivo de la estrella hasta

las etapas finales de su vida, pero las relaciones entre las variables son tan complejas

que estos modelos solo pueden ser resueltos numéricamente.

1.2.8. Isócronas y Trazas evolutivas

Al observar una población estelar proveniente de la misma nube primigenia se

asume que todas tienen la misma composición qúımica, sin embargo, tendrán dife-

rentes masas. Esta diferencia en masas dictará su movimiento en el diagrama HR a

lo largo de su vida, y en función de ésta su evolución será más rápida o lenta (siendo

una evolución lenta para estrellas de baja masa y una evolución rápida para estrellas

masivas).

El camino evolutivo que sigue una estrella de una masa inicial en particular en el

diagrama HR se denomina como traza evolutiva, como se aprecia en la Figura 1.10

Por otro lado, las curvas que conectan las posiciones de las estrellas de misma edad

en el diagrama HR se denominan isócronas, apreciables en la Figura 1.10 como las

ĺıneas puntuales. Ambas, las trazas evolutivas e isócronas de una población estelar

son de utilidad para comprender la evolución estelar de sus miembros aśı como para

determinar caracteŕısticas fundamentales como la masa y edad del grupo.

Existe una variedad de modelos evolutivos que nos permiten entender el cambio

que experimentan tipos espećıficos de estrellas, sean distinguibles ya sea en edad,

masa o caracteŕısticas generales. Dos de estos modelos evolutivos que nos son de

interés en este trabajo debido a su utilidad son los siguientes:
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Isócronas de PARSEC: PARSEC se trata de un código de evolución estelar

desarrollado en Padova por (Bressan et al., 2012), de ah́ı sus siglas en inglés

PAdova & TRieste Stellar Evolution Code. Su objetivo es el de computar

trazas evolutivas estelar e incluye la fase PMS, de interés particular para es-

te trabajo. A partir de las trazas evolutivas se derivan sus correspondientes

isócronas para distintos sistema fotométricos aśı como da la posibilidad de de-

sarrollar modelos evolutivos para distintas composiciones qúımicas iniciales aśı

como distintas metalicidades y/o distribuciones de elementos pesados.

Isócronas de MIST: MIST (Modules for Isochrones and Stellar Tracks por

sus siglas en inglés) y desarrollado por (Choi et al., 2016), es un conjunto

comprensivo de trazas evolutivas estelares e isócronas computarizadas usan-

do el código MESA (Modules for Experiments in Stellar Astrophysics por

sus siglas en inglés) desarrollado por Paxton et al. (2010, 2013, 2015), el cual

se trata de un paquete open-source 1D de evolución estelar. Provee mode-

los evolutivos que cubren rangos de edades (5 ≤ (Age)[yr] ≤ 10.3), masas de

(0.1 ≤M/M� ≤ 300), y metalicidades de (−2.0 ≤ [Z/H] ≤ 0.5). Al igual que

PARSEC, este modelo incluye la fase pre-secuencia principal.

1.2.9. Velocidad radial y Movimiento propio

Las estrellas, aun cuando se les observa desde la Tierra y aparentan encontrarse

fijas en el firmamento celeste, en realidad se encuentran en movimiento. Las estrellas

poseen una velocidad espacial que denota su movimiento con respecto al Sol. La

velocidad espacial de una estrella consta de dos parámetros principales que se miden

de forma independiente: la velocidad radial, que denota la rapidez con la que la estrella

se aleja o acerca a lo largo de la ĺınea de visión del observador; y el movimiento propio,
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que representa la cantidad de cambio angular de la posición de la estrella en la esfera

celeste. En efecto, la velocidad radial es la componente directamente ortogonal a la

velocidad tangencial (también conocida como velocidad transversal) de la estrella y

que se encuentra relacionada con su movimiento propio, como se aprecia en la Figura

1.11.

Figura 1.11. Propiedades y componentes de la cinemática de una estrella.

La velocidad radial de una estrella se determina por medio de un análisis espec-

tral. El efecto Doppler, descubierto por el f́ısico austriaco Christian Doppler (1803-

1853), nos indica si es que una fuente emisora de ondas en movimiento se encuentra

acercándose o alejándose del observador. Similar a lo que se ve cuando una ambu-

lancia con su sirena encendida pasa delante de nosotros, al acercarse las longitudes

de onda se acortan (de ah́ı el sonido agudo), mientras que al alejarse las longitu-

des de onda se alargan (resultando en un sonido grave). Al observar el espectro de

una estrella en movimiento, este se verá corrido ya sea hacia el extremo rojo o azul,

algo que se determina con el desplazamiento en longitud de onda de las ĺıneas de

absorción/emisión del espectro, tal como se aprecia en la Figura 1.12.
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Figura 1.12. Espectros estelares de una estrella estacionaria, en movimiento torno al
observador, y en movimiento en contra al observador, y el efecto de corrimiento que
esto tiene en las ĺıneas del espectro.

La fórmula de Doppler entonces se utiliza para determinar la velocidad radial vr

de acuerdo con el cambio en longitud de onda o frecuencia del espectro, asumiendo

que las velocidades para un objeto alejándose del observador son positivas:

∆λ

λ
= −∆ν

ν
=
vr
c

(1.13)

donde λ y ν denotan respectivamente la longitud de onda y frecuencia de la ĺınea

en reposo, ∆λ representa el cambio en longitud de onda dado por ∆λ = λ0 − λ, el

cambio en frecuencia dado por ∆ν = ν0 − ν. λ0 y ν0 corresponden respectivamente

a la longitud de onda y frecuencia observadas, y c representa la velocidad de la luz
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(c = 3.0× 108 m/s). Tradicionalmente, el método que se utiliza en la astronomı́a

para medir las velocidades radiales de las estrellas consta en usar ĺıneas espectrales

con longitudes de ondas y estimar la diferencia con respecto a lo esperado en una

fuente con velocidad cero.

Sustituyendo y despejando en la expresión (1.13) se obtiene una relación ma-

temática que nos determina la velocidad radial ya sea en términos del cambio en

longitud de onda o frecuencia:

vr =
λ0 − λ
λ

c =
ν0 − ν
ν

c (1.14)

La expresión (1.14) es solo viable para objetos que se encuentran moviéndose a

velocidad menores a 10,000 km/s, por lo que para aquellos casos donde la velocidad

es superior se debe avanzar de otra manera. Cuando las velocidades de un objeto

llegan a valores donde se les pueden considerar como fracciones de la velocidad de la

luz entonces se hace uso de la versión relativista de la fórmula de Doppler:

∆λ

λ
= −∆ν

ν
=

1 + (vr cos θ/c)√
1− (v2r/c

2)
= z (1.15)

donde θ denota el ángulo entre la ĺınea de visión y el vector de velocidad relativa,

y z representa el corrimiento hacia el rojo en el espectro. Despejando la expresión

(1.15) se obtiene una relación matemática para la velocidad radial pura (es decir

cuando θ = 0◦):

vr =

(
λ20 − λ2

λ20 + λ2

)
c =

[
(2ν − ν0)2 − ν2

(2ν − ν0)2 + ν2

]
c (1.16)

El movimiento propio se relaciona al movimiento ortogonal a la velocidad radial

y refleja el cambio angular en la posición de una estrella.

Se registran cambios angulares relativamente pequeños (generalmente menores
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a 0.1 arco segundos al año). Tratándose de un parámetro fundamental en la ca-

racterización cinemática de las estrellas. Tal como se ilustra en la Figura 1.11, por

conceptos trigonométricos depende del movimiento tangencial real de la estrella y de

la distancia de ella.

Algo de gran relevancia para el estudio de la cinemática estelar es la relación que

existe entre el movimiento propio, la velocidad tangencial y el paralaje. Es posible

determinar que para una estrella con paralaje de 1 arcsec, y con movimiento propio

de 1 arcsec/año, su velocidad tangencial será de 148,800,000 km/año = 4.74 km/s.

Esta relación de proporcionalidad se expresa matemáticamente de la siguiente forma:

vt =
4.74µ

p
(1.17)

donde vt denota la velocidad tangencial de la estrella en kilómetros por segundo,

µ representa su movimiento propio en arcosegundos por año, y p el paralaje en

arcosegundos.

Habiendo determinado la velocidad radial vr y velocidad tangencial vt de la es-

trella entonces se tienen sus componentes de movimiento, y por ende es posible

determinar su velocidad espacial con la ráız cuadrada de la suma de los cuadrados

de ambas velocidad, de modo que tenemos:

v =
√
v2r + v2t (1.18)



Caṕıtulo 2

Antecedentes

2.1. Asociación de formación estelar Orión OB1

Desde los años 50s el estudio de regiones de formación estelar pertenecientes a

nuestro vecindario solar ha dejado en claro que las etapas de juventud estelar se

desarrollan en regiones espećıficas y que cumplen con ciertas caracteŕısticas claves.

Una de estas regiones, ampliamente estudiada a detalle es la región de formación

estelar de Orión, debido principalmente a su cercańıa y complejidad.

Los grandes complejos de formación de estrellas que contienen estrellas de tipo

espectral temprano, también conocidas como asociaciones OB, son los sitios prin-

cipales para la formación de estrellas en nuestra galaxia (Briceno et al., 2007). La

región de formación estelar de Orión esta conformada principalmente por dos aso-

ciaciones de estrellas OB. Una de estas asociaciones OB se encuentran en la cabeza

de la constelación de Orión cerca de la estrella λ Orionis. Esta región se caracteriza

por un gran anillo de gas y polvo, probablemente generado por la explosión de una

supernova (Hernández et al., 2010). La segunda asociación se conoce como la aso-

ciación estelar OB1, y es de interés en el presente trabajo. Cubre un área de cielo

36
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nocturno de aproximadamente 10◦×20◦ (Kubiak, K. et al., 2017), aśı como incluye

grupos localizados a distancias entre 350pc y 500pc, con diferentes estados evolutivos

en un rango de edades que va desde 1 Myr, grupos embebidos en las nubes natales,

hasta 15 Myr, donde las nubes primordiales ya se han mayormente disipado (Briceño

et al., 2019a). Su proximidad, determinada como ∼400 pc de acuerdo con Hirota

et al. (2007); Menten et al. (2007); Sandstrom et al. (2007); Bally (2008), vuelve a

la asociación Orión OB1 en un laboratorio ideal para la investigación relacionada a

cuestiones fundamentales del nacimiento estelar aśı como de sistemas planetarios.

2.1.1. Subregiones de la asociación OB1

La asociación OB1 está constituida por una gran nube molecular aśı como por

cuatro sub asociaciones de estrellas OB. La Figura 2.1 muestra la distribución de

cúmulos estelares y de sub asociaciones en la asociación Orión OB1.

Figura 2.1. Regiones y sub asociaciones de formación estelar dentro de Orión OB1.
Segunda figura de Briceño et al. (2019a)
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En la Figura 2.1 es posible observar las cuatro sub asociaciones principales que

componen a la asociación Orión OB1 (Kubiak, K. et al., 2017):

OB1a: Localizada al noroeste del cinturón de Orión. Las edades de sus miem-

bros rondan alrededor de los ∼11.4 Myr, determinadas aśı por Brown et al.

(1994), los ∼7.9 Myr, determinadas por Warren and Hesser (1977, 1978), y los

∼12 Myr, determinadas por Blaauw (1964). El conjunto 25 Orionis se puede

encontrar en esta sub asociación.

OB1b: Compuesta por estrellas cercanas al cinturón de Orión, incluidas sus

tres estrellas principales: ζ Ori (Alnitak), ε Ori (Alnilam), y δ Ori (Mintaka).

Está conformada por dos grupos que incrementan en distancia desde oeste a

este. Las edades de sus miembros son alrededor de ∼1.7 Myr de acuerdo con

Brown et al. (1994), ∼5.1 Myr de acuerdo con Warren and Hesser (1977, 1978),

y ∼7 Myr de acuerdo con Blaauw (1964). Este trabajo esta centrado en esta

sub-asociación.

OB1c: Conformada por estrellas localizadas al sur del cinturón de Orión. Sus

miembros tienen edades alrededor de ∼4.6 Myr de acuerdo con Brown et al.

(1994) y de ∼3.7 Myr de acuerdo con Warren and Hesser (1977, 1978).

OB1d: Conformada por estrellas localizadas en la inmediata vecindad de M42.

Sus edades son <1 Myr de acuerdo con Brown et al. (1994) y con Warren and

Hesser (1977, 1978).

De particular interés para este trabajo es la caracterización de la sub asociación

Orión OB1b, la cual se encuentra a una distancia estimada de ∼400 pc con una edad

de ∼5 Myr (Briceño et al., 2019a; Briceno, 2008; Bally, 2008). Briceño et al. (2018)

distingue dos poblaciones de estrellas T-Tauri en el área general de la sub-asociación
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Orión OB1b, una cercana (∼365 pc), y otra lejana (∼420 pc). Debido a la similitud

en distancia con la sub-asociación más vieja de Orion OB1a (edad∼10Myr; Briceño

et al., 2019a; Bally, 2008; Hernandez et al., 2006), Briceño et al. (2019a) propone el

escenario donde estrellas correspondientes a la sub asociación OB1a, superpuestas a

la región de Orion OB1b, componen la población cercana, en acuerdo con sugerencias

previamente realizadas por Jeffries et al. (2006).

El propósito de este trabajo es, de acuerdo con los datos recientes obtenidos con

el espectrógrafo LAMOST, realizar un estudio de la sub asociación Orión OB1b, con

el fin de evaluarle con respecto a los escenarios previamente planteados y resultados

obtenidos por autores anteriores.



Caṕıtulo 3

Observaciones

3.1. LAMOST

El telescopio LAMOST (por sus siglas en inglés, Large Sky Area Multi-Object Fi-

ber Spectroscopic Telescope), también conocido como el telescopio Guo Shoujing (en

honor al inventor, matemático y astrónomo chino), está ubicado en el Observatorio

Xinglong, en la provincia de Hebei, China. Se trata de una importante instalación de

investigación que realiza sondeos espectroscópicos para estudios cosmológicos y de

evolución galáctica y se encuentra bajo la operación del Observatorio Astronómico

Nacional de China (NAOC por sus siglas en inglés, National Astronomical Observa-

tory of China). Su configuración instrumental la vuelve una herramienta ideal para

realizar exploraciones espectroscópicas a gran escala para estudios sistemáticos de

estrellas y galaxias (Zhao et al., 2012).

40
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3.1.1. Estructura y distribución

LAMOST es un telescopio Schmidt de 4 metros de diámetro, cuasi-meridiano,

especializado para censos espectroscópicos con un amplio campo de visión y una

gran apertura (Wang et al., 1996).

El sistema óptico de LAMOST se encuentra alineado en una dirección Norte-Sur,

compuesto por un espejo corrector reflector Schmidt (que denotaremos como Ma)

en el extremo norte, aśı como de un espejo primario esférico (Mb) posicionado en el

extremo sur, en medio de los cuales se halla una superficie focal. Tanto el espejo Mb

como la superficie focal se encuentran sobre sus respectivas bases, mientras que el

espejo corrector Ma tiene una movilidad que le permite seguir las trayectorias de los

objetos celestes.

Tal como se muestra en el diagrama de la Figura 3.1, la luz que llega al telescopio

es reflejada desde Ma a Mb, y en Mb es reflejada hacia la superficie focal, donde se

forman imágenes del cielo observado.

Figura 3.1. Diagrama general de LAMOST.
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Las caracteŕısticas generales del instrumento se enlistan a continuación (Cui et al.,

2012):

Espejo corrector esférico activo (Ma) = 5.72m × 4.4m, que consiste de 24

sub-espejos hexagonales (Panel izquierdo, Figura 3.2)

Espejo esférico primario (Mb) = 6.67m × 6.05m, que consiste de 37 sub-espejos

hexagonales (Panel derecho, Figura 3.2)

Apertura = 4m

Campo de visión = 5◦

Plano focal = f 1.75m

Longitud focal = 20m

Número de fibras = 4000

Rango espectral = 370-900 nm

Potencia de resolución espectral, R=500, 1000, 1800

Magnitud ĺımite = 20.5 mag (1.5 h de exposición en modo R=500)

Cielo observable = -10◦ a +90◦ de declinación

La configuración instrumental de LAMOST permite observar como máximo 4000

espectros de objetos celestes de manera simultánea, por medio de fibras ópticas ubi-

cadas en una superficie focal de forma circular y con un diámetro de 5◦ (área ∼20◦

cuadrados). Cada una de estas fibras puede moverse de manera individual con 2 gra-

dos de libertad mediante 2 motores. Contiene un mecanismo de gúıa proporcionado

por 4 cámaras CCD, ubicadas aproximadamente en el centro del campo. La apertura
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Figura 3.2. Espejos Ma y Mb de LAMOST.

efectiva vaŕıa de 3.6 a 4.9 metros de diámetro, dependiendo de la dirección a la que

se encuentre orientando el telescopio.

Por parte, de los componentes que conforman a LAMOST, podemos considerar

su arreglo de fibras ópticas como el de mayor relevancia. Las fibras alimentan con

datos a 16 espectrógrafos de baja resolución (Low Resolution Spectograph, LRS por

sus siglas en inglés) y un solo espectrógrafo de alta resolución (High Resolution

Spectograph, HRS por sus siglas en ingles) (Zhu et al., 2010). El estudio realizado

en este trabajo se basa en espectros obtenidos en la configuración instrumental de

resolución R=1800, llegando a una magnitud ĺımite de r=19 magnitudes. Tomando

como referencia la ĺınea de Hα (λ0 = 6563 Å), podemos determinar un elemento de

resolución espectral de 3.6 Å (∆λ = λ0/R)

Es de interés mencionar que el espectrógrafo HRS, comisionado recientemente en

el año 2018, se trata de un espectrógrafo alimentado por la luz proveniente de las

fibras, con un poder de resolución de alrededor de R=30,000, y con una cobertura

en longitud de onda de 3800 - 7300 Å (Zhou et al., 2019). Debido a la resolución
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y rango espectral, datos obtenidos con este instrumento pueden ser importantes

en estudios futuros de regiones de formación estelar, ya que, además de permitir

mediciones precisas de velocidad radial y rotacional, ofrece la oportunidad de estudiar

a alta resolución ĺıneas de interés, como lo son el litio y las ĺıneas del hidrógeno.

LAMOST además cuenta con un espectrógrafo de resolución media de R=7500, tras

la actualización de sus 16 espectrógrafos desde 2017. La cobertura de longitud de

onda permite medir alrededor de 20 abundancias elementales, incluidas C, Na, Mg,

Si, Ca, Sc, Ti, V, Cr, Mn, Fe, Co, Ni, Cu, Ba, Y, Sm y Nd. En el rango espectral de

LAMOST, en cualquiera de sus configuraciones, se encuentran las ĺıneas de hidrógeno

y litio, ambas de gran importancia en la investigación de estrellas jóvenes y sus discos

protoplanetarios (Liu et al., 2020).

3.1.2. Datos de LAMOST

Haciendo uso del espectrógrafo LAMOST se obtuvieron cinco campos de obser-

vación en la asociación OB1 de Orión (Figura 3.3). Tres campos fueron localizados

en la sub asociación Orión OB1a (OB1a-E 1, OB1a-E 2, OB1a-W), mientras que los

dos restantes fueron destinados a la sub asociación Orión OB1b (OB1b 1/Orion4 1,

OB1b 2/Orion4 2). De particular interés para este trabajo son los campos ubicados

en la sub asociación OB1b, región que es reportada relativamente más joven (Briceño

et al., 2019a) y con una mayor fracción de discos protoplanetarios (Hernandez et al.,

2007). La Tabla I indica detalles de los campos observados en Orión OB1b, los cuales

se pueden apreciar en la Figura 3.3.
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Figura 3.3. Campos observados por LAMOST en la asociación estelar de Orión OB1.

Posteriormente, se correlacionaron las estrellas pertenecientes a cada uno de los 2

campos obtenidos por LAMOST en la subasociación Orion OB1b con la información

del catálogo GAIA EDR3, esto con la intención de determinar los valores de movi-

miento propio y paralaje correspondientes a cada estrella y que permitirán realizar un

análisis cinemático de las muestras estudiadas. Después se realizó un procedimiento

similar con los catálogos 2MASS y WISE, con el fin de obtener datos fotométricos

en el infrarrojo para inferir la presencia de discos protoplanetarios en las muestras

estudiadas.

3.2. Datos de GAIA-EDR3

GAIA, nombre de la sonda espacial de la Agencia Espacial Europea (European

Space Agency, ESA por sus siglas en inglés), se trata de una ambiciosa misión que

tiene como fin desarrollar el mapa tridimensional más detallado de nuestra galaxia,

la Vı́a Láctea. Con cada liberación de datos, siendo la primera GAIA DR1, publicada
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el 14 de septiembre de 2016 (Gaia Collaboration et al., 2016), GAIA ha puesto al

alcance de toda la comunidad cient́ıfica, mediciones de brillos, movimientos propios,

paralajes y posición de casi 1000 millones de estrellas repartidas en todo el cielo. En

cada nueva actualización, los datos se vuelven mucho más precisos y exactos.

GAIA EDR3 es la liberación de datos más reciente, siendo una parte de los datos

ofrecidos en la tercera remesa (GAIA Early Data Release 3, GAIA EDR3 por sus

siglas en inglés), antes de su publicación completa (GAIA DR3), la cual se espera será

accesible a la comunidad cient́ıfica para el año de 2022 (Gaia Collaboration et al.,

2021). Aun a pesar de ser una versión prematura, GAIA EDR3 es una considerable

mejoŕıa comparada con su versión anterior, GAIA DR2 publicada en el 2018.

3.2.1. Fotometŕıa GAIA

La fotometŕıa consta de tres bandas de paso (passbands en inglés): G (verde),

GBP (azul), y GRP (roja); con una magnitud de saturación de ∼3 magnitudes y una

magnitud ĺımite de ∼21 mag en la banda G (Gaia Collaboration et al., 2021). Se

reportaron datos fotométricos para más de 1.8 mil millones de fuentes repartidas en

toda la esfera celeste. La Tabla II muestra las longitudes nominales de cada banda.

Longitud de onda
efectiva λeff(Å)

G GBP GRP

6422.01 5335.42 7739.17

Tabla II. Longitudes de onda de las bandas G, GBP , GRP de GAIA EDR3.
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3.2.2. Datos cinemáticos: posición, movimientos propios y

paralaje

GAIA EDR3 posee posición en el cielo (α, δ), paralaje y movimiento propio para

alrededor de 1.468 mil millones de fuentes (Gaia Collaboration et al., 2021). De forma

más detallada, la mejoŕıa en los datos se aprecia en que:

Las incertidumbres en el paralaje son de 0.02–0.03 mas para G <15 mag., 0.07

mas para G=17 mag, 0.5 mas para G=20 mag, y 1.3 mas para G=21 mag.

Mientras que las incertidumbres de movimiento propio son de 0.02-0.03 mas/yr

para G <15 mag, 0.07 mas/yr para G=17 mag, 0.5 mas/yr para G=20 mag, y

1.4 mas/yr para G=21 mag.

La mayor exactitud de los datos cinemáticos es de interés, debido a que se pue-

den identificar grupos coherentes cinemáticamente como se espera que sean grupos

jóvenes de origen común (cúmulos estelares y/o asociaciones estelares).

3.3. Datos fotométricos infrarrojos

Los datos para el estudio fotométrico en infrarrojo fueron obtenidos de dos catálo-

gos:

1. El catálogo de sondeo de todo el cielo en dos micras (Two Micron All Sky

Survey ; 2MASS por sus siglas en inglés).

2. El catálogo explorador de campo amplio en infrarrojo (Wide-field Infrared Sur-

vey Explorer ; WISE por sus siglas en inglés).
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3.3.1. 2MASS (Two Micron All-Sky Survey)

El sondeo 2MASS se trata de un proyecto conjunto entre la Universidad de Mas-

sachusetts y el Centro de Procesamiento y Análisis Infrarrojo (Infrared Processing

and Analysis Center, IPAC por sus siglas en inglés), fundado por la Administración

Nacional de Aeronáutica y Espacio (National Aeronautics and Space Administration,

NASA) y la Fundación Nacional de Ciencia (National Science Foundation, NSF). El

proyecto retoma trabajo y tecnoloǵıa de los años 90s, década para la cual la tecno-

loǵıa de arreglos infrarrojos se encontraba lo suficientemente avanzada para permitir

sondeos de toda la bóveda celeste con sensibilidad de milijanskys (donde 1 Jansky es

una unidad de densidad de flujo espectral) y resolución de 1 arco segundo. 2MASS

aplica esta tecnoloǵıa dando como lugar una fotometŕıa y astrometŕıa de precisión

uniforme a lo largo del cielo en las bandas fotométricas cercanas al infrarrojo de J

(1.25 µm), H (1.65 µm), y Ks (2.16 µm). Este sondeo nos proporciona un catálogo

constituido por 470,992,970 fuentes puntuales, un catálogo de 1,647,599 fuentes ex-

tendidas, aśı como unas 4,121,439 imágenes FITS que abarcan el 99.998 % del cielo

(Skrutskie et al., 2006).

El proyecto utiliza dos telescopios altamente automatizados localizados en dos

observatorios: el Observatorio Fred Lawrence Whipple en Mt. Hopkins (USA), y el

Observatorio Astronómico Cerro Tololo (Chile). Cada telescopio se encuentra equi-

pado con cámaras de tres canales, dentro de los cuales se encuentran posicionados

arreglos de detectores HgCdTe que son capaces de observar en las tres bandas de

interés (J, H y Ks; Cutri et al. (2013))
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3.3.2. WISE (Wide-field Infrared Survey Explorer)

Añadidos a los datos de 2MASS tenemos aquellos obtenidos por WISE. Esta mi-

sión fue lanzada el 14 de diciembre de 2009 desde la Base Vandenberg de la Fuerza

Aérea, California. Su objetivo es realizar un escaneo de la bóveda celeste en el infra-

rrojo. En 2010, WISE realizó un mapeo del cielo en las bandas infrarrojas de 3.4, 4.6,

12, y 22 µm (W1, W2, W3, W4), cada una de ella con una resolución angular de 6.1,

6.4, 6.5, y 12.0 arcsec; tal como se especifica por Wright et al. (2010). Para inicios

de 2011, WISE ya hab́ıa terminado de escanear completamente el cielo dos veces,

tomando fotograf́ıas a alrededor de 750 millones de objetos, dentro de los cuales se

incluyen galaxias remotas, estrellas y asteroides.

Uno de sus factores de mayor interés se encuentra en su censo detallado del

vecindario solar. Debido a su capacidad de observar en cuatro bandas del infrarrojo,

WISE posee la habilidad de detectar estrellas mucho más fŕıas que nuestro Sol,

siendo este tipo de estrellas en particular las más numerosas. Debido a la presencia

de estrellas jóvenes con excesos originados en sus discos protoplanetarios, WISE

nos proporciona un extenso catálogo de estrellas jóvenes en la vecindad solar, que

pudieran tener emisiones infrarrojas provenientes tanto de envolturas de gas y polvo,

discos protoplanetarios primigenios, ó también discos más evolucionados como lo

son los discos de escombros. Estos objetos son relevantes, ya que constituyen etapas

previas en la formación de un sistema planetario.



Caṕıtulo 4

Metodoloǵıa

4.1. Selección de la muestra

Los candidatos a estrellas pertenecientes a la sub asociación Orión OB1b fueron

definidos por medio de 2 metodoloǵıas. La primera metodoloǵıa consistió en criterios

cinemáticos, donde se buscan coherencias en los datos de GAIA-EDR3, particular-

mente en los datos referidos al movimiento tangencial (movimientos propios) y las

distancias (paralajes). Por otra parte, la segunda metodoloǵıa tuvo como objetivo

determinar la muestra de candidatas espectroscópicas seleccionadas en base a la pre-

sencia de Li I 6707 Å en absorción, indicador caracteŕıstico de estrellas jóvenes de

baja masa. A continuación se detallan los métodos usados.

4.1.1. Candidatas cinemáticas

De acuerdo con las observaciones realizadas por LAMOST, se correlacionó la

muestra observada con el catalogo GAIA-EDR3. Esto con la intención de delimitar

aquellos miembros que cumplen con los rangos de paralaje y módulo de movimiento

51
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propio correspondientes a estrellas pertenecientes a la asociación OB1b; los rangos

caracteŕısticos de miembros de la asociación OB1b fueron estimados con la ayuda del

catálogo de TTS publicado por Briceño et al. (2019b). Este catálogo esta conformado

por una muestra de TTS confirmadas espectroscópicamente localizadas en la asocia-

ción de Orion OB1ab. Al realizar la correlación cruzada con el catálogo GAIA-EDR3,

se obtuvieron 1977 estrellas con contrapartes en dicho catálogo. Los paralajes repor-

tados fueron corregidos por efectos sistemáticos usando la metodoloǵıa de Lindegren

(2020), en donde por medio del servicio CDS “upload X-match” incluido en TOP-

CAT se obtuvieron los paralajes corregidos (parallax corr). Se seleccionaron TTS

dentro de la región de observación de LAMOST (78<RA<84 & -5.5<DEC<+0.5 ;

ver Figura 4.1) con buena solución astrométrica de GAIA-EDR3. Para cumplir la

segunda condición se requirieron aquellas estrellas que tienen errores porcentuales

de paralaje menores a 20 % (parallax error/parallax<0.2) y con un valor adecuado

de unidad pesada renormalizada de errores (ruwe<1.4; del inglés Renormalized Unit

Weight Error). El valor RUWE se estima a partir del número de observaciones y del

mejor ajuste al modelo esperado, es decir, es una medida de la calidad de los datos

astrométricos de GAIA (Lindegren, 2020).

La Figura 4.1 muestra la distribución espacial de estrellas T Tauri en la región

general del campo de LAMOST. Es posible distinguir lo que parecen ser poblaciones

localizadas a distintas distancias. En particular, el cumulo localizado en la esquina

inferior izquierda (cumulo amarillo) se trata de estrellas pertenecientes a la ONC,

las cuales se hallan fuera del campo de visión de LAMOST y por ende no se toman

en cuenta en nuestro estudio. La otra concentración de puntos es una población más

alejada localizada en la parte superior izquierda, cerca del borde del campo de LA-

MOST (puntos verdes). En la parte norte también aparecen estrellas con diferentes
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Figura 4.1. Distribución espacial de miembros TTS confirmados y con buena astro-
metŕıa de Briceño et al. (2019a) (barra de color) y la muestra LAMOST (puntos
grises). La barra de colores define diferentes distancias (en parsec).

distancias distribuidas de forma más dispersa.

La Figura 4.2 muestra que existen al menos dos poblaciones separadas en distan-

cia en las estrellas TTS conocidas y ubicadas en el campo general de LAMOST. Se

distinguen dos picos en el histograma, correspondientes a dos poblaciones localizadas

a una distancia caracteŕıstica de ∼350 pc y ∼410 pc.
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Figura 4.2. Histograma de distancias de los miembros TTS confirmados y con buena
astrometŕıa de Briceño et al. (2019a) pertenecientes a la región de membreśıa.

Tras la selección preliminar de la muestra de TTS conocidas se realizaron ajustes

gaussianos a la distribución de paralajes (PLX) y módulo de movimiento propio

(P.M.M=
√
µα2 + µδ2 calculado a partir del movimiento propio en ascensión recta

(µα2) y en declinación (µδ2)). Los rangos se estimaron a partir de 3 desviaciones

estándar (3σ) tomando como punto central la mediana de cada distribución, donde

σ fue determinado a partir de la desviación absoluta media (σ=1.4826*MAD). Los

rangos se presentan en la Tabla III y la región de membreśıa se observa en la Figura

4.3.

Parámetros cinemáticos de selección

Paralaje Modulo de movimiento propio
1.88< PLX <3.73 P.M.M<3.40

Tabla III. Parámetros de selección de paralaje y módulo de movimiento propio para
miembros de la sub asociación Orion OB1b.
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Figura 4.3. Región de membreśıa de Orion OB1b definida en el espacio paralaje
contra módulo de movimiento propio.

Basados en los rangos estimados de paralaje y de módulo de movimiento propio,

y en la calidad de los datos de GAIA-EDR3, se definieron los siguientes criterios para

clasificar las estrellas en base a sus propiedades cinemáticas:

K MEM = Candidatas cinemáticas

Denotan estrellas con paralaje (PLX) y módulo de movimiento propio (PM-

mod) dentro de los rangos establecidos para la región de membreśıa de OB1b

y que pasaron los criterios de calidad (RUWE y PLX).

K NM = Rechazadas por criterios cinemáticos

Denotan estrellas que se encuentran fuera de la región de membreśıa, y que sin

embargo, pasaron los criterios de calidad.
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K unc = Inciertas

Denotan estrellas que no pasaron los criterios de calidad cinemática del RUWE

y PLX. De esta forma, no fue posible determinar su estatus cinemático.

4.1.2. Candidatas espectroscópicas

Debido a que no todas las estrellas observadas por LAMOST poseen datos de

movimientos propios y paralajes confiables, se contrarrestó el impacto de estas incer-

tidumbres con la realización de una inspección visual de los espectros. A la muestra

de candidatas cinemáticas seleccionadas previamente, fueron incorporadas aquellas

estrellas que presentan la ĺınea de Li I 6707 Å en absorción, definiendo la muestra

de candidatas espectroscópicas. El Li viene siendo nuestro principal indicador de ju-

ventud, debido a que su tiempo de vida en la fotosfera de estrellas convectivas, como

las estrellas de tipo espectral K y M, es relativamente corto.

La inspección visual se realizó en todas las estrellas observadas con LAMOST

mediante un código gráfico diseñado para tal fin usando el lenguaje IDL (Interactive

Data Language por sus siglas en inglés). En base a esta inspección se seleccionaron

las estrellas que pudieran tener litio en absorción.

4.2. Análisis espectral

4.2.1. SPTCLASS (SpT, Li I, Hα)

La lista final de estrellas candidatas espectroscópicas y cinemáticas a TTS dentro

de la sub asociación Orión OB1b pasó a ser analizada espectralmente con el programa

de clasificación espectral SPTCLASS (SPecTral CLASSificator ; Hernandez et al.

(2017)). SPTCLASS se trata de un código IRAF/IDL basado en los métodos de
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clasificación espectral descritos con mayor detalle en Hernandez et al. (2004). El

código asigna tipos espectrales semiautomáticos a un grupo de estrellas y contiene

tres esquemas de clasificación espectral:

1. El primero está destinado a la clasificación de estrellas de rangos de masa para

TTS (K5 o mayores, esquema LATE-type).

2. El segundo está dedicado a la clasificación de estrellas dentro del rango de

masa de TTS de masa intermedia, IMTTS por sus siglas en inglés (F-tard́ıo a

K-temprano, esquema Gtype).

3. El tercero está encargado de la clasificación de estrellas dentro del rango de

masa de HAeBe, estrellas pre-secuencia principal de tipo espectral A, B, F-

temprano (más tempranas que F5, esquema HAeBe).

Los datos espectroscópicos se analizan en el módulo interactivo de SPTCLASS

donde se mide el ancho equivalente de la ĺınea de absorción Li I 6707 Å (indicador

de juventud en una estrella), el ancho equivalente de la ĺınea de emisión Hα 6563

Å (que indica la presencia de un disco de acreción), y su tipo espectral basado en

los tres esquemas anteriormente descritos. Este último parámetro se define de forma

numérica, asignando un número a cada clase espectral: G0=50, G1=51, G2=52. . . ,

G9=59, K0=60, K1=61..., K7=67, M0=68, M1=69, y M2=70. . . , M6=74.

4.2.2. Miembros espectroscópicos

De acuerdo con las funciones incluidas en SPTCLASS para la clasificación es-

pectral de las estrellas de nuestra muestra, se nos permite realizar una identificación

detallada de aquellas que son TTS. Esto debido a los tres criterios principales de

selección en los que se basa el reconocimiento espectroscópico de las TTS:
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1. Tipo espectral entre K y M.

2. Presencia de la ĺınea Li I 6707 Å en absorción (Briceno et al., 1997; Briceño

et al., 1998).

3. Presencia de las ĺıneas de hidrógeno de Balmer en emisión, en particular Hα

6563 Å, que son caracteŕısticas de estrellas que se encuentran acretando ma-

terial desde su disco o que poseen gran actividad cromosférica (ver sección

4.2.3.1).

Cómo es posible apreciar en los criterios mencionados, SPTCLASS nos permite

aseverar con facilidad estas tres condiciones y por ende determinar si nuestra estre-

lla candidata es en efecto una TTS; aśı como, de acuerdo con la presencia de Hα

identificar sus propiedades de acreción.

Sin embargo, algo importante que tomar en cuenta con respecto al litio es que es

posible verle débilmente absorbido, lo cual no significa definitivamente que la estrella

no es una TTS. La ĺınea de litio puede velarse debido a la contribución no fotosférica

de la emisión en el continuo del disco de acreción, y hacer más dif́ıcil su detección.

En este caso se esperan ĺıneas de la serie de Balmer con emisión prominente. Por

otro lado, espectros con baja señal ruido también pueden afectar la detección de la

ĺınea de litio. Por ello, en estos casos, si la estrella concuerda con los demás criterios

de selección se le clasifica como posible TTS. Cabe destacar que algunas estrellas

gigantes, post secuencia principal, pueden tener una cantidad significativa de Li, sin

embargo estas son extrañas y fácilmente reconocibles al ubicarlas en el diagrama HR.
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4.2.3. Tipos de acretores

El estado evolutivo de una población de TTS puede determinarse a partir de la

fracción de miembros que aún se encuentran acretando material de su disco circu-

nestelar. Anteriormente se hab́ıa comentado que las TTS pueden dividirse en dos

subtipos principales, las CTTS, que son aquellas estrellas PMS de baja masa que se

encuentran activamente acretando material desde su disco circunestelar, y las WTTS,

aquellas estrellas que son cromo-atmosféricamente activas pero que no poseen un dis-

co circunestelar.

En este estudio se añade un subtipo adicional propuesto por Briceño et al. (2018),

la clase CWTTS que se encuentra conformada por estrellas TTS cercanas al final

de su fase de acreción y que probablemente presenten una acreción variable y/o

modesta, encontrándose en algunos casos muy por debajo de los niveles aceptables

para su detección en espectros de baja resolución.

Mientras más evoluciona la población estelar, menor es la cantidad de TTS que

presentan acreción activa, y por ende la fracción de CTTS disminuye en función de la

edad, a la par que la fracción de WTTS incrementa. Las CWTTS son clasificadas en

base a su posición intermedia a aquellos miembros pertenecientes a las clases CTTS

y WTTS.

Usando los datos obtenidos tras el análisis espectroscópico de SPTCLASS, com-

puesto por el total de miembros confirmados como TTS, se denotaron los tres sub-

tipos de acuerdo a las relaciones establecidas en Briceño et al. (2019a). Para esto se

usaron como base dos parámetros de selección: 1) el tipo espectral de la estrella y,

2) el ancho equivalente de Hα; ambos estipulados en la Tabla IV.
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Criterios de selección para tipos de acretores

Tipo de Rango de EWHα Rango de SpT
acretor (ancho equivalente de Hα) (tipo espectral)
CTTS log(−EWHα) ≥ 0.09× SpT − 5.1 SpT > 60 & SpT < 80
WTTS log(−EWHα) < 0.09× SpT − 5.345 SpT > 60 & SpT < 80

log(−EWHα) < 0.09× SpT − 5.1
CWTTS y SpT > 60 & SpT < 80

log(−EWHα) ≥ 0.09× SpT − 5.345

Tabla IV. Criterios de selección para diferentes tipos de acretores: CTTS, WTTS,
CWTTS. Usando los parámetros de tipo espectral y Hα como se hace mención en
Briceño et al. (2019a).

La razón por la cual se decidió tomar en nuestro estudio al ancho equivalente

de Hα como un criterio de selección para CTTS/WTTS es debido a la facilidad

de medición en el rangos espectral de la muestra estudiada. Sabemos que una TTS

generalmente presentará la ĺınea de litio incluso de manera débil, debido a la corta

edad de la estrella, sin embargo, la intensidad o debilidad de la ĺınea de hidrógeno

nos indicará si es que esta estrella se encuentra o no acretando material activamente.

Permitiéndonos aśı distinguir entre los dos subtipos.

4.2.3.1. Criterios para CTTS

Las estrellas tipo CTTS son observadas con un disco circunestelar que se encuen-

tra acretando material hacia la estrella. Generalmente, estos discos presentan tempe-

ratura menores a la temperatura necesaria para sublimar el polvo (∼1000-2000 K).La

irradiación térmica del polvo en la parte interna del disco permite su detección en el

rango del infrarrojo cercano y medio (Karl E. Haisch et al., 2001; Braga-Ribas et al.,

2014). Por otro lado, el gas cayendo a la estrella produce una prominente ĺınea Hα en

emisión. Los rangos y selección de ancho equivalente de la ĺınea Hα para identificar

las CTTS se aborda en más detalle en la sección introductoria de este documento.
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De acuerdo con los parámetros presentes en nuestra lista de TTS, los criterios

para una CTTS se tomarán de la siguiente manera (Briceño et al., 2019a):

Ancho equivalente de Hα:

log(−EWHα) ≥ 0.09× SpT − 5.1

Tipo espectral:

SpT > 60 & SpT < 80

4.2.3.2. Criterios para WTTS

Contrarias a las CTTS, las WTTS no poseen un disco de acreción, aśı como

tampoco muestran las propiedades exóticas de estas primeras. En estos casos, su

identificación como TTS se basa casi exclusivamente en la presencia de la ĺınea Li

I 6707 Å fuertemente en absorción (Martin, 1997). La importancia de esta ĺınea en

particular como indicador de juventud en una estrella ya se ha mencionado a mayor

detalle en la sección introductoria de este documento. Con lo que, de acuerdo con

los parámetros presentes en nuestra lista de TTS, los criterios para una WTTS se

tomarán de la siguiente manera (Briceño et al., 2019a):

Ancho equivalente de Hα:

log(−EWHα) < 0.09× SpT − 5.345

Tipo espectral:

SpT > 60 & SpT < 80

4.2.3.3. Criterios para CWTTS

En nuestro estudio planteamos usar un nuevo tipo de TTS, la clase CWTTS.

Propuesta inicialmente en Briceño et al. (2019a), esta nueva clase se caracteriza
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principalmente en base a su intensidad de emisión en Hα, encontrándose justo en

medio de los valores esperados para una CTTS y una WTTS.

La intención de esta nueva clase es con el fin de tomar en cuenta la emisión

variable de Hα y evitar aśı categorizaciones erróneas entre CTTS y WTTS. Esta

clase se define de acuerdo con los siguientes criterios:

Ancho equivalente de Hα:

Entre log(−EWHα) < 0.09× SpT − 5.1

y log(−EWHα) ≥ 0.09× SpT − 5.345

Tipo espectral:

SpT > 60 & SpT < 80

Estos rangos son intermedios para los establecidos anteriormente como criterios

de selección para CTTS y WTTS.

4.3. Estimación de la extinción visual, masa y edad

con MASSAGE

Finalmente, con los resultados obtenidos de SPTCLASS es posible realizar una

estimación de la extinción visual, la masa y la edad haciendo uso del código MassAge

(Hernandez et al. in prep). En resumen el código sigue los siguientes pasos:

1. Se obtiene la temperatura efectiva (Teff ) y la corrección bolométrica en la

banda J (BCJ) mediante la interpolación del tipo espectral en la tabla estándar

de Pecaut and Mamajek (2016).

2. Se obtiene la extinción visual en la banda J (Aj) comparando los colores ob-

servados (obs) de los catálogos GAIA (filtros Bp, Gp y Rp) y 2MASS (filtros
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J y H) con los colores esperados de las tablas estándares (std) de Pecaut and

Mamajek (2013) y Esplin and Luhman (2020). Se utiliza la siguiente ecuación:

∑
[(Mi −Mo)obs − (Mi −Mo)std] =

∑[
Ai

Av

− Ao

Av

]
Av (4.1)

Donde, Mi corresponde a los filtros Bp, Gp, Rp y H, y Mo es el filtro ancla fijado

en la banda J . MASSAGE incluye en su código diferentes leyes de extinción y

parámetro RV para escoger, siendo estos los siguientes:

ccm: Cardelli et al. (1989)

s16: Schlafly et al. (2016)

f19: Fitzpatrick et al. (2019)

Usando la ley de extinción, es posible determinar la extinción normalizada a

0.55 µm. Se usa la expresión Aλi/Av, donde λi es la longitud de onda respec-

tiva a cada filtro. En este trabajo se usará la ley de extinción de Fitzpatrick

et al. (2019), con un parámetro caracteŕıstico del medio interestelar normal

(RV =3.1), para obtener los valores de extinción normalizados a la banda vi-

sual:

ABp

Av

= 1.062
AGp

Av

= 0.822
ARp

Av

= 0.627
Aj

Av

= 0.252
Ah

Av

= 0.162

(4.2)
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3. Se deriva la luminosidad siguiendo las siguientes ecuaciones:

Mj = J − 5log

(
1000

Plx

)
+ 5− 0.252Av

Mbol = Mj +BCJ

log

[
L

Lo

]
=

4.74−Mbol

2.5

(4.3)

Donde Plx es el paralaje obtenido de GAIA EDR3.

4. Las masas y edades se obtienen comparando la posición de la estrella de interés

y la malla de los modelos evolutivos sobre el diagrama Hertzsprung-Russell,

temperatura efectiva y luminosidad. MASSAGE incluye en su código distintos

modelos evolutivos para escoger, siendo estos los siguientes:

PARSEC (CMD 3.3, Marigo et al. (2017); donde CMD denota Color

Mangitude Diagram por sus siglas en inglés). Incluye estrellas con edades

de hasta 316 Myr y con Z=0.0152.

MIST (MESA Isochrones & Stellar Tracks, Dotter (2016)). Isocronas y

trayectorias estelares MESA.

SIESS (Siess et al., 2000). Incluye trayectorias estelares de PMS con

masas de entre 0.1 M� hasta 7 M�, para metalicidades solares.

PISA (Tognelli et al., 2011). Incluye trayectorias estelares de PMS con

masas de entre 0.2 M� hasta 7 M�, para metalicidades solares.

Baraffe et al. (2015).

Trayectoria Feiden Magnética (FMT).

Trayectoria Feiden Estándar (FST).
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En este trabajo se usaron los modelos evolutivos de PARSEC (Marigo et al.,

2017) y MIST (Dotter, 2016). Particularmente, MASSAGE proporciona para

estos dos modelos (PARSEC y MIST) la facilidad de elegir como eje ordenado

las magnitudes absolutas: Bp, Gp, Rp, J o H; o la luminosidad: lgLm. Los va-

lores finales de masa, edad, luminosidad y extinción, con sus errores se obtienen

aplicando una técnica tipo Monte Carlo, donde se generan N puntos artificiales

variando aleatoriamente los datos observados (SpT, Bp, Gp, Rp, J , H, PLX)

dentro de sus errores. Para cada estrella se obtiene el promedio y la desviación

estándar de los enésimos resultados. En este trabajo se generaron 300 puntos

artificiales.

4.4. Análisis infrarrojo

En la sección 4.2.3 y sus secciones subsecuentes se hace mención a los tres tipos

de acretores a identificar en nuestra población de TTS, aśı como a los criterios de se-

lección usados para su respectiva distinción. Los parámetros usados en esta selección

son el ancho equivalente en Hα (EWHα) y el tipo espectral (SpT). Este observa-

ble traza la componente de gas del disco protoplanetario, particularmente si el gas

está acretando hacia la estrella. Por otro lado el flujo infrarrojo es un trazador de la

componente de polvo del disco protoplanetario.

Una confirmación de las estrellas acretoras (e.g., CTTS) puede realizarse llevando

a cabo un análisis infrarrojo de la muestra. Al observarse un disco circunestelar

alrededor de una estrella es posible identificarle gracias a su brillo prominente en las

longitudes del infrarrojo (Luhman and Mamajek, 2012). Siendo aśı posible detectar

la presencia de un disco protoplanetario basándose en mediciones en el infrarrojo

(λ >3µm) en exceso a las esperadas en fotósferas estelares.
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En este trabajo, estos excesos de emisión en el infrarrojo se detectaron haciendo

uso de los datos fotométricos del infrarrojo intermedio del catálogo WISE. Este

catálogo es de particular utilidad para este procedimiento ya que sus bandas se

encuentran centradas en 3.4, 4.6, 12 y 22µm; denotadas como aquellas que van desde

W1 a W4 (Wright et al., 2010). Usando los colores producidos por las bandas de

WISE relativas a la banda K (2.2µm) de 2MASS, es posible detectar y medir el

exceso en emisión de cada miembro. Para esto se realiza una correlación cruzada de

nuestra lista de TTS con los catálogos 2MASS y WISE. El uso de la banda K tiene

la ventaja de tener una longitud de onda suficientemente larga para tener efectos

de extinción relativamente pequeña, mientras es lo suficientemente corta para que

generalmente sea dominada por la fotósfera estelar en sistemas con disco (Luhman

and Mamajek, 2012). La otra gran ventaja es que un color entre la banda K y

magnitudes más infrarrojas caen en el régimen de Rayleigh-Jeans, en donde el color

fotosférico esperado es casi independiente de la temperatura de la estrella.

Analizando la contribución de excesos en un diagrama color-color, es posible dis-

tinguir entre aquellos miembros con discos relativamente jóvenes (discos completos) y

aquellos que se encuentran en etapas evolutivas más avanzadas (discos en transición

o pre-transición, discos evolucionados y discos de escombros). La gran ventaja de

trabajar con diagramas color-color es que éstos son independientes de la distancia de

las fuentes analizadas. En este trabajo se realizará un diagrama similar al obtenido

por Luhman and Mamajek (2012) como se aprecia en la (Figura 4.4).
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Figura 4.4. Diagrama Color infrarrojo (W3) vs Color infrarrojo (W4) para miembros
de Sco Superior basado en datos de WISE. Se indican aquellos candidatos a discos
en transición con cruces (+), a discos evolucionados con estrellas (?), y a discos de
escombro con ćırculos (◦). De Luhman and Mamajek (2012).

Es posible apreciar que los discos completos (ćırculos sólidos) se encuentran en la

esquina superior derecha, donde se evidencia mayor exceso, mientras que las estrellas

sin discos (también con ćırculos sólidos) se agrupan en la esquina inferior izquierda,

cerca del color esperado para la fotósfera (colores=0). Los discos de escombros y

evolucionados se encuentran en el medio del diagrama, siendo los discos evolucionados

los que exhiben mayor exceso. Finalmente los discos en transición poseen excesos

similares a los discos completos en el color K-W4, pero poseen menor exceso en el

color K-W3. En importante resaltar que el color K-W3 traza la emisiones de las

partes más internas del disco en comparación al color K-W4.

Basado en los censo de discos realizados en la región de Tauro y Escorpión (Luh-

man and Mamajek, 2012), Thanawuth Thanathibodee (estudiante de doctorado de la
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Universidad de Michigan) nos proporcionó los ĺımites usados para definir las regiones

probables en donde se localizan los discos completos, discos evolucionados, discos en

transición, discos de escombros y estrellas sin discos en el diagrama Kmag-W3mag

vs Kmag-W4mag (Thanathibodee et al., enviado a la revista). Como se aprecia en

la Figura 4.5, estas regiones se definen de la siguiente manera:

Discos completos. Estrellas que caen dentro del poĺıgono definido por los

siguiente puntos: (4.23,1.69), (9.48,5.41), (8.35,6.38) y (3.41,2.41).

Discos evolucionados. Estrellas que caen dentro del poĺıgono definido por

los siguiente puntos: (3.16,0.96), (4.08,1.69), (3.54,2.32) y (2.57,1.43).

Discos de escombros. Estrellas que caen dentro del poĺıgono definido por los

siguiente puntos: (1.18,-0.01), (3.21,0.79), (2.49,1.33) y (1.13,0.77).

Estrellas sin disco. Estrellas que caen dentro del poĺıgono definido por los

siguiente puntos: (-0.28,-0.16), (0.93,-0.04), (0.90,0.74) y (-0.38,0.59).

Discos en transición. Estrellas con color K-W4 similar a los observados en

discos completos pero que caen por debajo de la ĺınea definida por los siguiente

puntos: (4.358,1.54), (7.25,3.51).
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Figura 4.5. Diagrama color-color (Kmag-W3mag vs Kmag-W4mag) donde se definen
las regiones de diferentes tipos de discos en el espacio (Thanathibodee et al., enviado
a la revista).

Para identificar a groso modo los discos en la muestra estudiada, realizamos la

correlación cruzada con el catálogo WISE y 2MASS, y seleccionamos aquellas es-

trellas con errores menores a 0.5 magnitudes en las bandas K, W3 y W4. También

seleccionamos las estrellas con bandera de contaminación en W3 y W4 igual a cero,

indicando que no hay contaminación en la fotometŕıa por fuentes cercanas o por

artefactos. Finalmente, las regiones de la Figura 4.5 se usa para obtener aproxima-

damente el tipo de disco de las estrellas analizadas.



Caṕıtulo 5

Resultados

Basado en la metodoloǵıa estipulada en la sección 4, se han identificado y carac-

terizado estrellas T-Tauri en la muestra de LAMOST estudiada en este trabajo. La

muestra final de estrellas analizadas en la sub asociación OB1b se denota en la lista

MACRO MASSAGE WISE ACR.cat. Dicha lista posee parámetros de importancia

para el análisis de la muestra observada en los campos de interés estudiados con el

espectrógrafo LAMOST en OB1b:

1. OB1b 1, denotado por Orion 4 1

2. OB1b 2, denotado por Orion 4 2

De esta selección se obtuvieron los siguientes resultados para cada campo obser-

vado en OB1b (Tabla V):

70
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Selección de estrellas candidatas a
miembros cinemáticos de la región OB1b

Campo
No. total No. de fuentes que pasaron
fuentes los criterios de selección

OB1b 1(Orion 4 1) 3395 666
OB1b 2(Orion 4 2) 3456 317

Tabla V. Selección de miembros cinemáticos de la sub asociación OB1b.

Esta muestra final consta en total de 983 estrellas, que incluyen 363 candida-

tas cinemáticas (sección 5.1) y 620 candidatas espectroscópicas (sección 5.2), de las

cuales se poseen los siguientes datos:

Cinemáticos: obtenidos a partir del análisis con GAIA EDR3.

Espectroscópicos: obtenidos a partir del análisis de los objetos con SPT-

CLASS.

Estimación de edad y masas: obtenidos a partir del análisis con MASSAGE.

Tipo de acretor: obtenidos de acuerdo con parámetros conocidos como tipo

espectral (SpT) y ancho equivalente de Hα (EWHα).

Excesos infrarrojos: obtenidos a partir del análisis de datos de los catálogos

2MASS y WISE.

La consulta y detalles de la tabla de datos para las 983 estrellas de la muestra se

detalla en el Apéndice A.

5.1. Análisis cinemático

El procedimiento que se siguió para identificar aquellas estrellas de la muestra

que fueran miembros cinemáticos de la región de formación estelar OB1b se describe
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detalladamente en la sección 4.1.1, a partir del cual, de acuerdo con el análisis de da-

tos de GAIA EDR3 nos arroja 363 estrellas catalogadas como candidatos cinemáticos

de OB1b (flag=“K MEM”).

5.1.1. Distribución de distancia

La Figura 5.1 muestra la distribución espacial de las estrellas candidatas a miem-

bros cinemáticos de la región OB1b, resaltando la distancia donde se localizan.

Figura 5.1. Distribución espacial en 2D de las estrellas confirmadas como miem-
bros cinemáticos de OB1b (KMEM). La barra de color representa la distancia en
unidades de parsec.

Similar a las estrellas T-Tauri conocidas usadas en la sección 4.1.1, es posible

identificar lo que parecen ser dos agrupaciones principales de estrellas. Esta distinción

logra apreciarse con mayor facilidad en el histograma de distribución de distancias

de los candidatos cinemáticos de la Figura 5.2.
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Figura 5.2. Distribución de la distancia para aquellas estrellas candidatas a miembros
cinemáticos de OB1b (KMEM)

Se distinguen dos grupos estelares, con ĺımite de separación de 380 pc. Aśı, dis-

tinguimos el grupo cercano (distancia < 380 pc) y el grupo lejano (distancia > 380

pc).

La Figura 5.3 muestra una distribución tridimensional de estos dos grupos. Ob-

servamos que existen mayor número de estrellas localizadas en el grupo cercano.

También se aprecia una sobre-densidad en el grupo lejano en dirección al este, donde

se localizan mayores remanentes de la nube molecular primigenia.
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Figura 5.3. Distribución espacial en 3D de las estrellas candidatas a miembros ci-
nemáticos de OB1b (KMEM). Se denotan dos agrupaciones de estrellas: 1. CLO-
SE, representa las estrellas con distancias menores o iguales a 380 pc; 2. FAR,
representa las estrellas con distancias mayores a 380 pc.

5.1.2. Distribución de movimiento propio

Similar a lo observado en la sección 5.1 la distribución de movimiento propio en

tres dimensiones en función de la distancia de la Figura 5.4 muestra la distinción

entre ambos grupos estelares.
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Figura 5.4. Distribución del movimiento propio en 3D de las estrellas candidatas a
miembros cinemáticos de OB1b (KMEM). Se denotan dos agrupaciones de estrellas:
1. CLOSE, representa las estrellas con distancias menores o iguales a 380 pc; 2.
FAR, representa las estrellas con distancias mayores a 380 pc

Se logra observar como el grupo cercano (CLOSE) se encuentra mucho más

aglomerado en movimientos propios en comparación con el grupo lejano (FAR) que

tiene sus miembros con mayor rango de movimientos propios.
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5.2. Análisis espectroscópico

Mediante la inspección visual del espectro para la verificación de la presencia de

la ĺınea de Litio, siguiendo la metodoloǵıa de la sección 4.1.2, se seleccionaron 666

candidatas espectroscópicas en el campo Orion 4 1 y 317 candidatas espectroscópi-

cas en el campo Orion 4 2. Posteriormente, en base a la metodoloǵıa descrita en la

sección 4.2 se obtuvieron parámetros espectroscópicos de interés para cada miembro

de las muestras de candidatas espectroscópicas y cinemáticas (total de 983 estrellas

analizadas). Entre estos parámetros se encuentra el tipo espectral (SpT), el ancho

equivalente de Hα (EWHα), y el ancho equivalente de Li I (EWLi). Usando el pro-

grama SPTCLASS se asignaron banderas para denotar la presencia o no de estos

indicadores clave, donde de particular interés es la bandera “fl Li==2” que indica la

presencia de Li I en absorción. Por otro lado la bandera “fl Li==1” indica la proba-

ble presencia de la ĺınea. Valores para SpT y EWHα se usaron de acorde a criterios

de selección establecidos por Briceño et al. (2019a) (detallados en la sección 4.2.3)

para categorizar la muestra de acuerdo a sus tipos de acretores (CTTS, WTTS y

CWTTS).

En la Figura 5.5 se muestra un histograma de la distribución de tipos espectrales.

En el histograma azul (ALL) se tiene la distribución espectral de las 983 estrellas a las

cuales se les calculo tipo espectral, mientras que en el histograma rojo (KMEM) se

tiene la distribución espectral de las 363 estrellas candidatas a miembros cinemáticos

de OB1b.
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Figura 5.5. Distribución de los tipos espectrales. Se representan todos aquellos miem-
bros de la muestra a los cuales se les calculó un tipo espectral usando SPTCLASS.
La distribución espectral azul denota la muestra completa, mientras que la distri-
bución espectral roja denota la muestra de aquellas estrellas candidatas a miembros
cinemáticos de OB1b. Finalmente, el histograma verde denota estrellas con detección
de litio en absorción. Esto implica que existe alta probabilidad de contaminación por
estrellas con detección dudosa de litio o sin detección de la ĺınea de litio (fl Li<2).

Del histograma obtenido es posible observar como existen dos subgrupos princi-

pales de tipos espectrales.

1. El primero, y el que posee más miembros tanto de la muestra completa como

de la muestra cinemática se encuentra alrededor del rango de tipos espectrales

entre 67 y 71 (K7-M3).

2. El segundo, con menos miembros de la muestra completa y una cantidad muy

pequeña de miembros cinemáticos, se encuentra alrededor del rango de tipos es-

pectrales numéricos entre 45 y 58 (F5-G8). Se puede apreciar que estas estrellas

no tienen una detección robusta del litio y no son coherentes cinemáticamente

para ser miembros de la población estelar joven. Aunque la detección del Litio
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en estrellas tipo solar no implica juventud, pero si las descartan como estrellas

post-secuencia principal (Hernandez et al., 2004).

El resultado mostrado en la Figura 5.5 sugiere que existe contaminación sustancial

por estrellas de campo en la muestra de candidatas espectroscópicas seleccionadas

a partir de la sección 4.1.2. Esto se debe a que en la inspección visual incluimos

cualquier posible detección de la ĺınea de Litio, incluyendo espectros relativamente

ruidosos. La detección de este rasgo de juventud fue confirmado (fl Li=2) o descar-

tado (fl Li=0) usando la herramienta SpTCLASS. También se distinguen estrellas

con detección de Litio incierta o dudosa (fl Li=1).

5.2.1. Clases de acretores

Tomando en cuenta los criterios de selección establecidos en Briceño et al. (2019a)

y descritos a mayor detalle en el apartado 4.2.3 de este trabajo, se identifican los

tipos de acretores de las estrellas candidatas a miembros cinemáticos y candidatas

a miembros espectroscópicos de OB1b (donde este segundo grupo se distingue de

acuerdo a la bandera cinemática kflag!=“K MEM”); tal como se ilustra en la Figura

5.6.
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Figura 5.6. Diagrama del logaritmo del ancho equivalente de Hα en función del tipo
espectral de la muestra de estrellas candidatas a miembros cinemáticos (KMEM) y
miembros espectroscópicos (SPT) de OB1b.

Dando como resultado de la muestra total de 983 estrellas, las siguientes canti-

dades de tipos de acretores para ambos grupos presentadas en la Tabla VI.

Tipos de acretores de OB1b

Candidatas a miembros cinemáticos (KMEM)
ALL 363

CTTS 8
WTTS 322

CWTTS 17
Candidatas a miembros espectroscópicos (SPT)

ALL 620
CTTS 14
WTTS 410

CWTTS 16

Tabla VI. Cantidades de los tipos de acretores para la muestra de candidatas ci-
nemáticas y candidatas espectroscópicas de OB1b.
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5.3. Diagrama Hertzsprung–Russell de la muestra

La muestra de estrellas candidatas cinemáticas de Orión OB1b fue tratada si-

guiendo la metodoloǵıa estipulada en la sección 4.3, donde se describe cómo fueron

obtenidos los parámetros de Teff y LgL para cada miembro, dando lugar a su dia-

grama HR. Usando la muestra total, se distinguen las dos muestras principales de

este estudio: 1) la muestra a candidatas a miembros cinemáticos y, 2) la muestra a

candidatas a miembros espectroscópicos de OB1b; y se obtiene el diagrama HR de

ambos grupos (aśı como las isócronas dadas por el modelo evolutivo MIST +2016

para edades de 0.2 a 100 Myr en orden ascendente), presentado en la Figura 5.7. Co-

mo se mencionó anteriormente, es pertinente recordar que la muestra de candidatas

espectroscópicas puede tener contaminación sustancial de estrellas de campo. De alĺı

la mayor dispersión de esta muestra en la Figura 5.7.

Figura 5.7. Diagrama Hertzsprung-Russell de la muestra de estrellas candidatas a
miembros cinemáticos (KMEM) y miembros espectroscópicos (SPT) de OB1b. Los
miembros espectroscópicos se distinguen de acuerdo con su bandera de Li: fl LI=2
(+); fl LI=0 (x); fl LI=1 (o). Se acomodan las isócronas del modelo evolutivo MIST
(Dotter, 2016) para edades de 0.2, 1, 10 y 100 Myr.

Dirigiéndonos espećıficamente a un estudio más detallado de las estrellas candi-
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datas a miembros cinemáticos se obtiene la Figura 5.8, donde se muestra el diagrama

HR de esta muestra distinguida de acuerdo a sus dos grupos de distancias, CLOSE

y FAR.

Figura 5.8. Diagrama Hertzsprung-Russell para estrellas candidatas a miembros ci-
nemáticos de OB1b (KMEM). Se denotan dos agrupaciones de estrellas: 1. Close,
estrellas con distancias menores o iguales a 380 pc; 2. Far, estrellas con distancias
mayores a 380 pc. Se acomodan las isócronas del modelo evolutivo MIST (Dotter,
2016) para edades de 0.2, 1, 10 y 100 Myr.

En la Figura 5.8 se distingue la diferencia en edades que se espera observar en

las posteriores estimaciones con el programa MASSAGE para las dos poblaciones de

distancias. Para el grupo CLOSE se observa cómo sus miembros se acomodan a lo

largo de la zona intermedia de las isócronas para 1 Myr y 10 Myr, mientras que el

grupo FAR parece estar mucho más disperso a lo largo de las isócronas de 1 Myr y

100 Myr. En particular para el grupo FAR se observan algunos miembros con edades

mucho mayores a lo esperado para la población de Orion OB1b (∼5 Myr) e inclusive

mayor que la población dispersa de Orion OB1a (∼ 10Myr; Briceño et al., 2019a).
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Esto sugiere que la muestra FAR puede estar contaminada por estrellas de campo

con distancias y movimientos propios similares al grupo de estrellas T Tauri de la

región estudiada. De esta forma se puede combinar tanto los criterios cinemáticos

como los espectroscópicos para obtener una muestra robusta de estrellas T Tauri en

Orion OB1b, como se describe a continuación.

5.3.1. Muestra BONA FIDE

Tomando en cuenta la muestra de estrellas candidatas a miembros cinemáticos

de OB1b, se seleccionan aquellos que también presentan Li I 6707 Å en absorción, es

decir tomando el condicional: “fl Li==2”, dando lugar a la muestra BONA FIDE

compuesta de 244 estrellas. El diagrama HR de los miembros pertenecientes a BONA

FIDE se muestra en la Figura 5.9.

Figura 5.9. Diagrama Hertzsprung-Russell para estrellas candidatas a miembros ci-
nemáticos de OB1b (KMEM) con presencia de Li I 6707Å en absorción, BONA
FIDE. Se acomodan las isócronas del modelo evolutivo MIST (Dotter, 2016) para
edades de 0.2, 1, 10 y 100 Myr.
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La Figura 5.10 muestra el diagrama HR para la muestra BONA FIDE distin-

guida en forma de sus dos grupos de distancias, CLOSE y FAR.

Figura 5.10. Diagrama Hertzsprung-Russell de la muestra BONA FIDE. Se denotan
dos agrupaciones de estrellas: 1. Close, estrellas con distancias menores o iguales a
380 pc; 2. Far, estrellas con distancias mayores a 380 pc. Se acomodan las isócronas
del modelo evolutivo MIST (Dotter, 2016) para edades de 0.2, 1, 10 y 100 Myr.

Aśı mismo, se muestra con claridad como aquellos miembros con Li I en absorción

tienden a organizarse a lo largo de la franja delimitada por las isócronas de 1 Myr

y 10 Myr, siendo solo unos pocos los que se observan en los ĺımites de esta zona.

Pareciera que el grupo CLOSE y FAR coexisten espacialmente en el diagrama

HR. Estimaciones de edades de cada grupo se realizará en la sección 5.4.3.2 de este

trabajo.

Consecuentemente y haciendo uso de los criterios de selección para los tipos de

acretores de Briceño et al. (2019a) (especificados en la sección 4.2.3), se obtiene

entonces la caracterización de la muestra BONA FIDE, tal y como se muestra en
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la Figura 5.11.

Figura 5.11. 1) Diagrama Hertzsprung-Russell de los tipos de acretores de la muestra
BONA FIDE. Se acomodan las isócronas del modelo evolutivo MIST (Dotter, 2016)
para edades de 0.2, 1, 10 y 100 Myr. 2) Diagrama del logaritmo del ancho equivalente
de Hα en función del tipo espectral de la muestra BONA FIDE.

De acuerdo con el análisis de la muestra BONA FIDE se distinguieron las

siguientes cantidades para cada tipo de acretor: 1) 7 estrellas CTTS, 2) 223 estrellas

WTTS, 3) 13 estrellas CWTTS.
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5.3.2. Muestra Nuevas TTS

Partiendo de las estrellas BONA FIDE se correlacionó con la base de datos

astronomicos SIMBAD (Wenger et al., 2000). La gran mayoŕıa de las BONA FIDE

están reconocidas como estrellas jóvenes o posibles estrellas jovenes en SIMBAD.

Quedando 3 estrellas que no tienen información en esta base de datos o que no tienen

ningún rango que indique juventud (e.g. categorizadas como STAR en SIMBAD). De

las 244 estrellas de BONA FIDE, 19 no se encuentran identificadas como estrellas

T-Tauri en el trabajo reciente de Briceño (Briceño et al., 2019b). Esto nos deja con

un total de 22 TTS reconocidas por primera vez en este trabajo. La metodoloǵıa

utilizada asi como los respectivos valores obtenidos para las 22 estrellas se detallan

en el Apéndice B.

De esta muestra de 22 estrellas candidatas a nuevas TTS se les categorizó si-

guiendo los criterios de selección de Briceño et al. (2019a) (especificados en la sección

4.2.3), aśı como con buena fotometŕıa (detallados en la sección 4.4) y la bandera de

no contaminación “ccf==0000”, dando lugar a los resultados apreciables en la Figura

5.12. En ella se aprecia como la muestra de 22 estrellas se hallan clasificadas como

WTTS.
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Figura 5.12. 1) Diagrama Hertzsprung-Russell de la muestra NEW Luisa TTS. Se
acomodan las isócronas del modelo evolutivo MIST (Dotter, 2016) para edades de
0.2, 1, 10 y 100 Myr. 2) Diagrama del logaritmo del ancho equivalente de Hα en
función del tipo espectral de la muestra NEW Luisa TTS.datos.
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5.4. Obtención de extinción visual, masa y edad

estelar

Tomando los parámetros de interés para el diagrama Hertzprung-Russell de la

muestra, es posible seguir la metodoloǵıa detallada a fondo en la sección 4.3. Esta

metodoloǵıa nos permite determinar la extinción visual normalizada a la banda visual

de cada miembro a partir de la ley de extinción visual de Fitzpatrick et al. (2019),

incluida en el programa MASSAGE. Aśı mismo, se describe la estimación de las

edades y masas de la población usando MASSAGE y los modelos evolutivos de

MIST (Dotter, 2016) y PARSEC (Marigo et al., 2017). Los resultados obtenidos tras

la aplicación de esta metodoloǵıa se presentan a continuación.

5.4.1. Extinción visual

De acuerdo con los primeros pasos de la metodoloǵıa descrita en la sección 4.3,

la extinción visual para cada miembro se obtiene a partir de la ley de extinción de

Fitzpatrick et al. (2019). Esto con el fin de estimar la extinción visual normalizada

a la banda visual de cada estrella observada. El análisis se realizó de acuerdo a la

distribución de la extinción visual para los dos grupos principales de este trabajo,

la muestra de candidatos a miembros cinemáticos de OB1b y la muestra BONA

FIDE.

5.4.1.1. Miembros cinemáticos (KMEM)

Tomando la muestra compuesta por aquellos identificados como candidatos a

miembros cinemáticos de OB1b, se desarrolló un histograma de la distribución de la

extinción visual presentado en la Figura 5.13.
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Figura 5.13. Distribución de la extinción visual de la muestra de candidatos a miem-
bros cinemáticos (KMEM) de OB1b.

Se observa que sistemáticamente la muestra FAR posee mayor extinción que la

muestra CLOSE, con valores caracteŕısticos de Av ∼0.451 y Av ∼0.28 magnitudes,

respectivamente. Este resultado concuerda con lo esperado que al mirar en la misma

ĺınea de visión, las estrellas más distantes sufran un mayor nivel de extinción por

polvo interestelar.

5.4.1.2. Muestra BONA FIDE

Tal y como en la sección anterior, se obtuvo un histograma de la distribución

de la extinción visual, esta ocasión, tomando la muestra de candidatos a miembros

cinemáticos y espectroscópicos de OB1b, es decir la muestra BONA FIDE. El

histograma para la extinción visual se visualiza en la Figura 5.14.

La Figura 5.14 nos permite observar de nuevo que las estrellas en la muestra

CLOSE esta menos extinguida que la muestra FAR, pero con diferencias no tan
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Figura 5.14. Distribución de la extinción visual de la muestra BONA FIDE.

marcadas como las observadas en la Figura 5.13. Ahora los picos de la distribución

se encuentra en Av ∼0.298 y Av ∼0.429 magnitudes para las muestras CLOSE y

FAR, respectivamente.

5.4.2. Estimación de la masa con MASSAGE

La estimación de la masa para las estrellas de la muestra se realiza de acuerdo

con la metodoloǵıa descrita en la sección 4.3 de este trabajo. Por medio de la compa-

ración de la posición de las estrellas de interés con la malla de los modelos evolutivos

colocada sobre el diagrama HR (temperatura efectiva y luminosidad), es posible rea-

lizar la estimación de la masa de dichas estrellas. Y como se menciona en la sección

4.3, el programa MASSAGE incluye en su código diversos modelos evolutivos, siendo

de interés para este trabajo los modelos MIST (Dotter, 2016) y PARSEC (Marigo

et al., 2017).
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5.4.2.1. Miembros cinemáticos (KMEM)

Se toma la muestra compuesta por aquellos candidatos a miembros cinemáticos de

OB1b, y se estima su masa. En la Figura 5.15 se muestra en particular la distribución

de masa para la muestra en su totalidad (KMEM) compuesta por 983 estrellas, sin

embargo, y con fines de distinguir diferencias en la masa, se realiza una distribución de

estos valores distinguiendo a los miembros de acuerdo a su distancia, como CLOSE

y FAR.

La distribución de masas para la muestra KMEM completa que se muestra en la

Figura 5.15, tiene a sus miembros distribuidos a lo largo de los rangos de masas <2

M�, dando un promedio de masas de ∼0.51 M� de acuerdo con el modelo evolutivo

MIST (Dotter, 2016), y de ∼0.6282 M� de acuerdo con el modelo evolutivo PARSEC

(Marigo et al., 2017). En los segundos diagramas, con la distinción de su distribución

de masas de acuerdo a su distancia, es posible distinguir una mayor dispersión en los

valores estimados del grupo FAR, resultando en lo que parecen ser contaminantes

masivas y viejas en la muestra estudiada; deducción también sugerida al observar la

distribución de estrellas del grupo FAR en el diagrama HR y soportada durante el

análisis de la distribución de edades estimadas de la muestra KMEM en la sección

5.4.3.1.
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5.4.2.2. Muestra BONA FIDE

Aplicando el criterio de presencia de Li I en absorción para los candidatos a

miembros cinemáticos de OB1b, se obtiene la muestra anteriormente denominada

como BONA FIDE, compuesta por 244 estrellas candidatas a miembros cinemáticos

y espectroscópicos de OB1b, y se estima su masa. En la Figura 5.16 se muestra la

distribución de masa para la muestra BONA FIDE, de acuerdo con los dos modelos

evolutivos utilizados durante este trabajo, MIST (Dotter, 2016) y PARSEC (Marigo

et al., 2017), aśı como la distribución de acuerdo a los grupos de distancia CLOSE

y FAR.

Los histogramas de la Figura 5.16 muestran la distribución de masas estima-

das para la muestra BONA FIDE, las cuales tienen un promedio de ∼0.5 M� de

acuerdo con MIST (Dotter, 2016), y de alrededor de ∼0.6213 M� de acuerdo con

PARSEC (Marigo et al., 2017). El rango de masas abarcado por las poblaciones FAR

y CLOSE son similares.
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5.4.3. Estimación de la edad con MASSAGE

La estimación de la edad para las estrellas de la muestra se realiza de acuerdo

con la metodoloǵıa descrita en la sección 4.3 de este trabajo. Y similar a lo detallado

en la sección anterior 5.4.2, se realiza por medio de la comparación de la posición de

las estrellas de interés con la malla de los modelos evolutivos sobre el diagrama HR;

usando el programa MASSAGE con los modelos MIST (Dotter, 2016) y PARSEC

(Marigo et al., 2017).

5.4.3.1. Miembros cinemáticos (KMEM)

Se toma la muestra compuesta por aquellos candidatos a miembros cinemáticos de

OB1b, y se estima su edad. En la Figura 5.17 se muestra la distribución de edad para

la muestra KMEM y, similar a lo realizado con la estimación de la masa (detallado

en la sección 5.4.2.1), se distingue al total en dos grupos en función de su distancia,

CLOSE y FAR.

La Figura 5.17 muestra la distribución de las edades estimadas para los miem-

bros de la muestra KMEM, donde, para el conjunto completo de 363 estrellas, se

determinó el pico máximo de la distribución se encuentra alrededor de ∼4.169±1.719

Myr de acuerdo con MIST (Dotter, 2016), mientras que con PARSEC (Marigo et al.,

2017) es de alrededor de ∼7.161±3.849 Myr. Mientras que en los segundos diagra-

mas, distinguidos por los grupos de distancia CLOSE y FAR, se aprecia como el

grupo FAR tiende a tener sus miembros mucho más dispersos en los rangos de edad.

Esto lleva a concluir que la muestra FAR se encuentra contaminada con estrellas

de campo que son más evolucionadas. El grupo CLOSE por su parte exhibe una

distribución más restringida en edades. Aunque aún existen algunas estrellas con

edades mayores a lo esperado para esta asociación estelar (>10-20 Myr).
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5.4.3.2. Muestra BONA FIDE

Similar a lo realizado en la sección 5.4.2.2, se aplica el criterio de presencia de Li

I en absorción para los candidatos a miembros cinemáticos de OB1b, se obtiene la

muestra anteriormente denominada como BONA FIDE, compuesta por 244 estre-

llas candidatas a miembros cinemáticos y espectroscópicos de OB1b, y se estima su

edad. En la Figura 5.18 se muestra la distribución de edad para la muestra BONA

FIDE, de acuerdo con los dos modelos evolutivos utilizados durante este trabajo,

MIST (Dotter, 2016) y PARSEC (Marigo et al., 2017). Como lo muestra la Figura

5.18 en los histogramas, la edad estimada para la muestra BONA FIDE completa

es de ∼3.631±1.232 Myr de acuerdo con MIST (Dotter, 2016), y de ∼5.889±2.615

Myr de acuerdo con PARSEC (Marigo et al., 2017). En los segundos diagramas,

donde se aprecia la distribución de edades estimadas de acuerdo a la distancia de los

miembros, en ambos modelos las estrellas pertenecientes al grupo CLOSE tienen un

singular pico de distribución que concuerda con las edades estimadas de la muestra

completa de BONA FIDE (∼3.631±1.232 Myr con MIST y ∼5.889±2.615 Myr

con PARSEC). Esto no sucede para las estrellas del grupo FAR, que tienen edades

estimadas mucho más dispersas a lo largo del rango. A pesar de esto, el número

de estrellas con edades mayores a 10-20 Myr es mucho menor a lo observado en la

muestra completa de miembros cinemáticos. Esto da soporte a que BONA FIDE

es una muestra relativamente robusta de estrellas T-Tauri.
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5.5. Análisis infrarrojo

El análisis infrarrojo de la muestra se llevó a cabo de acuerdo con la metodo-

loǵıa estipulada en la sección 4.4 de este trabajo. En ella se explica la manera en

que el análisis se aborda con una nueva correlación cruzada de la lista completa,

conformada por los miembros correspondientes a los campos Orion 4 1 y Orion 4 2,

con los catálogos 2MASS (Skrutskie et al., 2006) y ALLWISE (Cutri et al., 2013),

para posteriormente obtener diagramas Color vs. Magnitud de la población, usando

los criterios establecidos en Luhman and Mamajek (2012). Permitiendo aśı determi-

nar aquellos miembros que presentan exceso en el infrarrojo cercano, caracteŕıstica

útil para la identificación de estrellas con disco protoplanetario, aśı como el estado

evolutivo del disco que estas portan.

5.5.1. Exceso de infrarrojo

La presencia de exceso en las bandas del infrarrojo se determinó por medio de la

selección de aquellos miembros de la muestra que tuvieran buena fotometŕıa en las

bandas K, y las bandas WISE W3 (12 µm), y W4 (22 µm). Determinamos como

buena fotometŕıa aquellas estrellas con errores menores a 0.5 magnitudes en estas

bandas y que además no presenten contaminación por artefactos o estrellas cercanas

en las bandas W3 y W4, según las banderas “ccf3==0” y “ccf4==0” de WISE.

Basándose en los resultados presentados en la Tabla VII, se distinguen los miem-

bros que pasaron la calidad fotométrica requerida. Siguiendo el método descrito en

la sección 4.4 se muestra la distribución de miembros cinemáticos y espectroscópicos

resaltando el tipo de acretor identificado en la sección 5.2.1.
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Estrellas de la muestra total con buena
fotometŕıa en las bandas infrarrojas K, W3 y W4

ALL KMEM Li I BONA FIDE
Total 983 363 354 244

KW34good 104 45 48 36

Tabla VII. Cantidades de estrellas de la muestra completa (ALL), de candida-
tos a miembros cinemáticos de OB1b (KMEM), de candidatas espectroscópicas
(fl Li==2) y de la muestra BONA FIDE, con buena fotometŕıa y nula contamina-
ción en las bandas infrarrojas K, W3 y W4.

La Figura 5.19 muestra las estrellas BONA FIDE (K MEM con Li I en absor-

ción) como ćırculos con puntos. Las estrellas graficadas con solo ćırculo abierto son

miembros espectroscópicos que no fueron identificadas como miembros cinemáticos.

Figura 5.19. Diagramas color-color usado para caracterizar el tipo de disco presente
en la muestra estudiada. Se muestran las regiones aproximadas para cada tipo de
disco (Thanathibodee et al., enviado a la revista).
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Se observa que las 7 estrellas CTTS se ubican en la región de los discos completos.

Por otro lado las 7 estrellas CWTTS caen en la región de los discos completos y

evolucionados. Esta muestra posee sistemáticamente menos excesos IR que las CTTS.

Es de interés particular que las 43 estrellas WTTS muestran un gran rango de excesos

infrarrojos, llegando a mostrar algunas WTTS un exceso IR inclusive mayor que las

CTTS. También se muestra la distribución de excesos IR en la banda W3 con el

diagrama de ancho equivalente de Hα versus el color K-W3 en la Figura 5.20.

Figura 5.20. Diagrama de ancho equivalente de Hα versus Kmag-W3mag. Se eviden-
cia que algunas WTTS muestran niveles de excesos infrarrojos similares a las CTTS.
Esto sugiere que el disco puede estar presente pero en un estado relativamente pasivo
en términos de acreción.



Caṕıtulo 6

Discusión

Esta tesis tiene como fin el estudio espectroscópico de la sub-asociación Orión

OB1b, con el objetivo de tener una nueva caracterización de sus miembros de acuerdo

con los datos obtenidos de las observaciones realizadas con el espectrógrafo LAMOST

(detalladas en la sección 3.1.2).

La selección de la muestra constó de dos grupos principales: miembros cinemáti-

cos (KMEM, compuesta por 363 estrellas) y miembros espectroscópicos (compuesta

por 620 estrellas); siendo este segundo donde particularmente los miembros espec-

troscópicos fuertes poseen una bandera de litio (Li I 6708 Å) que sustenta una de-

tección robusta (fl Li==2). Es de interés comentar que algunos de los miembros

cinemáticos identificados pueden no ser estrellas pertenecientes a la asociación joven

OB1b, siendo en su lugar estrellas de campo con movimientos propios y distancias

coincidentes a los rangos esperados para la población de Orión OB1b. Por otro lado,

existe la posibilidad de tener estrellas que no son PMS pero que si presentan Li I

detectado. Tales objetos se conocen como gigantes enriquecidas de litio (Charbonnel

et al., 2020), sin embargo, estas son relativamente escasas, y por ende, es baja la

probabilidad de estar presentes en nuestra muestra. Esto nos permite asegurar la
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robustez de la muestra BONA FIDE (244 estrellas), ya que están definidas por

estrellas que cumplen tanto el criterio cinemático, como el espectroscópico.

La sub asociación Orión OB1b tradicionalmente se ha asumido como una pobla-

ción simple con una edad de 5 Myr (e.g., Hernández et al., 2005; Briceno, 2008).

Sin embargo, recientemente se ha evidenciado que existen múltiples poblaciones en

la región general de Orión OB1b (Kounkel et al., 2018; Briceño et al., 2018) . En

particular, nuestro estudio da soporte a estos resultados.

La distancia estimada de la sub asociación Orión OB1b es de alrededor de ∼400

pc de acuerdo con Bally (2008), resultado similar al obtenido por Briceño et al.

(2019a). Usando una muestra de 500 estrellas T-Tauri en Orion OB1b, Briceño et al.

(2019a) distingue dos poblaciones de estrellas T-Tauri en Orion OB1b, una cercana

a una distancia media de ∼365 pc, y otra lejana a una distancia media de ∼420 pc.

Briceño et al. (2019a) sugiere que estrellas pertenecientes a la sub asociación OB1a,

extendida hacia la región de Orion OB1b, forman parte del grupo cercano observado

en la distribución, en acuerdo con sugerencias previamente realizadas por Jeffries

et al. (2006).

De manera similar, en este trabajo se identifican dos poblaciones (ver Figura

5.2). Ambos grupos se delimitan a partir de la distancia 380 pc, siendo el grupo

cercano denotado por CLOSE (distancia<380 pc), y el grupo lejano denotado por

FAR (distancia>380 pc). El grupo CLOSE tiene su máximo de distancia alrededor

de ∼350 pc, mientras que para el grupo FAR el pico se encuentra alrededor de

∼410 pc. Algo de particular interés es que ambos grupos poseen edades comparables,

similares a las reportadas previamente para la sub-asociación Orión OB1b (4-6 Myr;

ver sección 5.4.3).

Esto contradice que la población dispersa de Orión OB1a localizada a 360 pc con
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edades de ∼10 Myr (Briceño et al., 2019a) sea la población que domine el grupo que

denominamos CLOSE, y por ende contradice el escenario planteado previamente

por Briceño et al. (2019a) y Jeffries et al. (2006), en donde parte de las estrellas de

la sub asociación OB1a son responsables de la distinción de dos poblaciones en la

misma linea de visión de Orión OB1b.

La delimitación de las dos poblaciones no solo se realiza por medio de la distri-

bución de las distancias de los miembros, si no también a manera de su movimiento

propio. De acuerdo con la Figura 5.4 se aprecia una mayor aglomeración de los miem-

bros del grupo CLOSE, mientras el grupo FAR tiende a mostrar mayor dispersión

en movimientos propios.

Tenemos entonces que en la región estudiada se encontraron dos grupos de estre-

llas T-Tauri distinguibles en movimiento propio y distancias. Sin embargo, debido

a que la separación es menor al ancho en la distribución de paralajes asociados a

cada grupo, no es posible realizar una distinción robusta de los dos grupos. Por esta

razón, a pesar de la evidencia de múltiples grupos de estrellas T-Tauri en la región

estudiada, en este trabajo realizamos el análisis independientemente del grupo al

que pertenecen. Solamente, podemos notar que el grupo más distante se encuentra

más agrupado en las cercańıas de la nube molecular remanente. Datos y análisis

adicionales son necesarios para poder separar estas dos poblaciones.

El análisis espectroscópico detallado en la sección 5.2 nos da como resultado lo

observado en la Figura 5.5. En ella se presenta la distribución de los tipos espectrales

de la muestra completa (ALL compuesta por 983 estrellas), y la muestra cinemática

(KMEM), donde es posible identificar dos máximos en los tipos espectrales: el pri-

mero consta de miembros con tipos espectrales entre K7-M3, mientras que el segundo

consta de miembros con tipos espectrales entre F5-G8 (estrellas de tipo solar).
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El origen del máximo de estrellas tipo solar puede deberse a la selección de obje-

tos a observar en las placas de LAMOST, para los cuales se usaron principalmente

diagramas color-magnitud. Esto también sugiere que la muestra de candidatas es-

pectroscópicas tiene contaminación por estrellas identificadas con litio probable, pero

que realmente no son TTS (e.g. estrellas con baja señal ruido), tal y como se apre-

cia en el histograma de estrellas con buena detección de litio (ver Figura 5.5). Esto

implica que muchas de las estrellas incorporadas con posible litio en absorción, no

pasaron el análisis más minucioso realizado posteriormente con SPTCLASS.

La sección 5.3.2 detalla la metodoloǵıa con la que se identificaron aquellas estre-

llas T-Tauri no categorizadas previamente. La comparación de la muestra se realizo

usando el catálogo de Briceño et al. (2019b), y la base de datos astronómicos SIM-

BAD (Wenger et al., 2000). Se obtuvo una cantidad de 22 nuevas estrellas T-Tauri,

las cuales se clasificaron como estrellas T-Tauri de linea débil (WTTS).

Es importante comentar que el catalogo SIMBAD no es una gúıa perfecta, al

tratarse de una compilación de trabajos con distintas metodoloǵıas, con lo que es

posible la existencia de trabajos no categorizados donde se sugieran que algunas

de nuestras nuevas TTS fueron detectadas previamente. Briceño et al. (2019b) por

el contrario es mucho más confiable debido a que el catálogo consta de miembros

estudiados homogéneamente.

Usando los diagramas Hertzsprung-Russell especificados en las secciones 5.3,

5.3.1, 5.3.2; se usa el programa MASSAGE con los modelos evolutivos MIST (Dot-

ter, 2016) y PARSEC (Marigo et al., 2017), con la intención de estimar la extinción

visual, la masa y edad de los miembros estudiados. La sección 5.4.1 y sus sub sec-

ciones continuas 5.4.1.1 y 5.4.1.2 dan como resultado para la muestra KMEM un

valor de extinción visual de Av ∼0.28 para el grupo CLOSE y de Av ∼0.451 pa-
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ra el grupo FAR. Para la muestra BONA FIDE se obtienen resultados similares,

donde el grupo lejano esta más extinguido que el grupo cercano. Esta diferencia en

extinciones tiene sentido debido a que se espera una mayor extinción visual para es-

trellas mas distantes. Los valores de extinción obtenidos son similares a los obtenidos

previamente para Orión OB1b (e.g., Av ∼ 0.6; Hernandez et al., 2006).

El análisis de edades de KMEM en las estrellas FAR, expresado en la Figura

5.17, nos hace sugerir que aquellas estrellas con edades mayores a las esperadas

en OB1b (>5 Myr), pudieran tratarse de estrellas contaminantes de campo. Esta

sugerencia se refuerza al aplicar el criterio de litio en absorción (fl Li==2) a la

muestra, tal y como se aprecia en la Figura 5.18 con la muestra BONA FIDE.

Analizando el diagrama HR de la muestra BONA FIDE se distingue la desaparición

de las estrellas más cercanas a la secuencia principal (con edades mayores), con lo

que se da soporte a la propuesta que aquellas estrellas vistas en la muestra KMEM

son en efecto contaminantes longevas de campo.

Finalmente, de acuerdo con el análisis infrarrojo, detallado en la sección 5.5, y el

análisis en términos de su tipo de acretor, detallado en la sección 5.2.1 se determina

que la porción de estrella con discos (con exceso de IR identificado) es mayor que la

porción de estrellas activamente acretando. Este resultado es similar al obtenido por

Briceño et al. (2019a) y Fang, M. et al. (2009), donde se aprecia que la fracción de

acretores decae más fuertemente que la fracción de estrellas con disco al evolucionar el

grupo estelar. Por un lado, estos estudios se basan en la detección de la componente

de gas que esta acretando a la estrella. Por ejemplo, la clasificación de estrellas

CTTS, WTTS y CWTTS. Por otro lado, la detección de exceso infrarrojos trazan

la componente de polvo del disco el cual esta calentado por la estrella e irradia a

longitudes de ondas infrarrojas.
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Las Figuras 5.19 y 5.20 muestran que las estrellas CTTS poseen exceso infrarrojos

sustanciales, mientras que las WTTS poseen un rango amplio de exceso infrarrojos.

Esto sugiere que el disco relativamente pasivo de las estrellas WTTS exhiben dife-

rentes niveles de disipación. Curiosamente detectamos aproximadamente el mismo

número de estrellas CTTS y estrellas WTTS con niveles de excesos infrarrojos sus-

tanciales (K-W3>0.25). Este último grupo puede ser categorizado como acretores

lentos y sugiere un escenario en donde es posible la detección de CWTTS o WTTS

con discos similares a las CTTS pero que están acretando por debajo del ĺımite de

detección, o de hecho han terminado su fase de acreción.



Caṕıtulo 7

Conclusión

Este trabajo consta del análisis espectroscópico de estrellas T-Tauri observadas

con el espectrógrafo multi-fibra de campo amplio LAMOST en la asociación estelar

Orión OB1, centrándose espećıficamente en dos campos de la sub asociación Orión

OB1b. Como resultado de un análisis de coherencia en movimientos propios y para-

lajes de GAIA-EDR3 (Gaia Collaboration et al., 2021), aśı como la detección de la

linea Li I 6708 Å en absorción, se obtiene una muestra de 363 candidatas cinemáti-

cas y 620 candidatas espectroscópicas, dando un total de 983 estrellas analizadas.

Se determinan parámetros cinemáticos (GAIA EDR3), espectroscópicos (LAMOST

y SPTCLASS), y fotométricos infrarrojos (2MASS y WISE).

De acuerdo con un análisis cinemático de la muestra se identificaron dos grupos

de estrellas en el campo de Orión OB1b, delimitadas a partir de los 380 pc, deno-

tadas por CLOSE (<380 pc) y FAR (>380 pc). Los resultados coinciden con los

hallazgos previamente encontrados por autores como Kounkel et al. (2018) y Briceño

et al. (2018), donde se propone la existencia de varias poblaciones estelares en la

ĺınea de visión de Orión OB1b. Encontramos que ambas poblaciones poseen edades

similares (4-6 Myr), lo que contradice los planteamientos realizados por Briceño et al.
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(2019a) y Jeffries et al. (2006), quienes propońıan que la población cercana se hallaba

contaminada por estrellas de Orión OB1a (∼10 Myr), sub asociación que coincide

en distancia con el grupo CLOSE.

El análisis espectroscópico, basado en el ancho equivalente de Hα y los criterios

planteados por Briceño et al. (2019a) para la categorización por tipo de acretor

(CTTS, WTTS, CWTTS), asi como el análisis infrarrojo de la muestra de acuerdo

con la detección de exceso en la banda de infrarrojo W3 (12 µm), dan como resultado

una menor porción de estrellas acretoras que de estrellas con disco, es decir, se

detectan estrellas que a pesar de tener un disco protoplanetario han disminuido o

detenido la acreción de material. Esto coincide con resultados previamente expuestos

en los trabajos de Briceño et al. (2019a) y Fang, M. et al. (2009), donde la fracción

de estrellas acretoras siempre es menor a la fracción de estrellas con disco.

Usando diagramas Hertzsprung-Russell se determina la robustez de la muestra

BONA FIDE, conformada por 244 estrellas T-Tauri que cumplen con los crite-

rios cinemáticos aśı como con el criterio de juventud (presencia de Li I 6708 Å en

absorción). Se identifica que parte de las candidatas cinemáticas son estrellas conta-

minantes relativamente viejas que se encuentran más cerca de la secuencia principal.

Según el análisis de litio realizado con SPTCLASS, estas estrellas tienen detección

de Litio dudosa.

Una estimación de la edad y masa con el programa MassAge (Hernandez et al.

in prep) se realizó aplicando los modelos evolutivos de MIST (Dotter, 2016) y PAR-

SEC (Marigo et al., 2017). Para la muestra KMEM se obtuvo una edad estimada de

∼4.169±1.719 Myr con MIST y una edad estimada de ∼7.161±3.849 Myr con PAR-

SEC; mientras se obtuvieron masas promedios de ∼0.51 M� de acuerdo con MIST y

de ∼0.6282 M� con PARSEC. Para la muestra BONA FIDE se obtuvieron edades
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estimadas de ∼3.631±1.232 Myr con MIST y ∼5.889±2.615 Myr con PARSEC. Eda-

des que difieren levemente entre si y coinciden con aquellas determinadas para Orión

OB1b por Hernández et al. (2005) y Briceño et al. (2019a), ∼5 Myr. El promedio de

masas para la BONA FIDE da valores de ∼0.5 M� con MIST y ∼0.6213 M� con

PARSEC.

Finalmente se reportan 22 estrellas T-Tauri previamente sin identificar en el

catálogo de Briceño et al. (2019a) y que no se encuentran categorizadas como es-

trellas jóvenes en la base de datos astronómicos SIMBAD (Wenger et al., 2000),

dando como resultado de este trabajo la caracterización de 22 nuevas WTTS.
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Fabre, C., Fabrizio, M., Faigler, S., Falcão, A. J., Farràs Casas, M., Federici, L.,
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Apéndice A

Tabla de datos de la muestra total

La muestra completa de estrellas estudiadas consta de 983 estrellas, y esta incluye

363 candidatas cinemáticas y 620 candidatas espectroscópicas. En la tabla de datos

se encuentran los siguientes parámetros para cada estrella:

Cinemáticos: obtenidos a partir del análisis con GAIA EDR3 (Gaia Collabo-

ration et al., 2021).

Espectroscópicos: obtenidos a partir del análisis de los objetos con SPT-

CLASS (Hernandez et al., 2017).

Estimación de edad y masas: obtenidos a partir del análisis con MASSAGE

(Hernandez et al. in prep) con los modelos evolutivos de MIST (Dotter, 2016)

y PARSEC (Marigo et al., 2017).

Tipo de acretor: obtenidos de acuerdo con parámetros conocidos como tipo

espectral (SpT) y ancho equivalente de Hα (EWHα).

Excesos infrarrojos: obtenidos a partir del análisis de datos de los catálogos

2MASS (Skrutskie et al., 2006) y ALLWISE (Wright et al., 2010).
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El catalogo completo puede ser consultado a mayor detalle en el siguiente sitio

Web:

Sitio Web con el catalogo completo de estrellas T-Tauri en la sub asociación OB1b

estudiadas en esta tesis.

https://www.astrosen.unam.mx/~hernandj/Tesis_Luisa_Zamudio_2021.html
https://www.astrosen.unam.mx/~hernandj/Tesis_Luisa_Zamudio_2021.html


Apéndice B

Tabla de datos de las nuevas

estrellas T-Tauri

Partiendo de la muestra BONA FIDE, se decidió realizar un análisis con catálo-

gos conocidos para aśı determinar la presencia de posibles nuevas TTS en esta. Para

ello se siguió la siguiente metodoloǵıa:

1. Se realiza una correlación cruzada entre la muestra de 244 estrellas T-Tauri

BONA FIDE y estrellas reconocidas como jóvenes en el catálogo SIMBAD

(Wenger et al., 2000). La correlación se hizo con el objetivo de obtener los

miembros presentes en la muestra BONA FIDE y no en SIMBAD, dando

como resultado 22 estrellas denotadas como “Nuevas estrellas”.

2. Se realiza una correlación cruzada entre las muestras “Nuevas estrellas” y

“TTS Briceno+2019” (esta segunda obtenida del catálogo The CIDA Varia-

bility Survey of Orion OB1. II (Briceño et al., 2019b)) con la intención de

identificar los miembros compartidos en ambas. La diferencia, es decir, aque-

llos miembros no presentes en la muestra “TTS Briceno+2019”, se compone

131
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de 19 estrellas denotadas como “Nuevas estrellas NoBriceno+2019”.

3. De la muestra “Nuevas estrellas” se identifican aquellas etiquetadas con “STAR”,

sin categorizar, dando 3 estrellas denotadas como “Nuevas SIMBAD”.

4. Se concatenan ambas muestras de estrellas posiblemente nuevas,

“Nuevas estrellas NoBriceno+2019” y “Nuevas SIMBAD”, dando un total de

22 estrellas denotadas por “NEW Luisa TTS.datos”.

La Tabla VIII incluye los datos básicos de cada estrella identificada, con su res-

pectivo nombre de archivo, aśı como sus identificadores en los catálogos 2MASS y

ALLWISE (este último para las que aplican).

Para una consulta mas detallada del subcatalogo completo de las 22 estrellas

T-Tauri puede visitarse el mismo sitio Web referido en el Apéndice A, usando la

siguiente dirección electrónica:

Sitio Web con el catálogo completo de nuevas estrellas T-Tauri reportadas en esta

tesis.

https://www.astrosen.unam.mx/~hernandj/Tesis_Luisa_Zamudio_2021.html
https://www.astrosen.unam.mx/~hernandj/Tesis_Luisa_Zamudio_2021.html
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