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RESUMEN

Realizamos un estudio espectro-fotométrico en el cimulo estelar joven Sigma
Orionis con el fin de caracterizar mejor la poblacion estelar de este cimulo. El
estudio presenta una gran relevancia debido que este camulo es considerado
uno de los laboratorios naturales mas usados en el estudio de formacién y
evolucion temprana de estrellas y sus discos protoplanetarios, esto se debe a: 1)
el gran nimero de candidatas a miembros reportados que nos brinda resultados
estadisticamente confiables, 2) su cercania relativa (~ 400pc) y su baja extincién
visual (Av ~ 0.2mag) que permite estudiar desde las estrellas mas masivas
hasta objetos con masas menores al limite sub-estelar (como por ejemplo, las
enanas marrones y los planetas flotantes) y 3) su juventud (de ~ 3Maios) que
permite realizar estudios de discos protoplanetarios alrededor de estrellas con
diferentes masas y otros fenémenos presentes en estrellas muy jovenes (ejemplo:
variabilidad, emision de rayos X, etc). Analizando una gran variedad de datos
procedentes de diferentes observatorios e instrumentos, tenemos la capacidad
de realizar la mayor y mas homogénea caracterizacion de posibles miembros del
cumulo. Con este fin, hemos obtenido fotometria 6ptica proviene del instrumento
OSMOS instalado en el telescopio de 2.4 metros del Observatorio MDM. Datos
espectroscopicos provienen de diferentes espectrografos: a) los espectrégrafos
multiobjetos HECTOSPEC (espectros de baja resolucion) y HECTOECHELLE
(espectros de alta resolucién) instalados en el telescopio de 6.5 metros del
Observatorio MMT (Mount Hopkins, US); el espectrografo FAST acoplado al
telescopio de 1.5 metros del Observatorio Fred Lawrance Whipple (Mount
Hopkins, US); el espectréografo OSU-CCDS acoplado al telescopio de 1.3 metro
del Observatorio MDM (Kitt Peak, Arizona); el espectrégrafo Boller and Chivens
acoplado al telescopio de 2.1 metros del Observatorio San Pedro Martir (Sierra
San Pedro Martir, México); y el espectrografo Boller and Chivens acoplado al
telescopio de 2.1 metros del Observatorio Astrofisico Guillermo Haro (Cananea,
México). Estos datos fueron procesados con programas especializados como
IRAF y el codigo SpTClass (SPecTral CLASSificator). Con estos resultados
se confirmé la membresia de las candidatas a miembros y se obtuvieron
parametros estelares tales como: temperatura efectiva, luminosidad, extincion
visual, velocidad radial, entre otros parametros.



INTRODUCCION

La naturaleza ondulatoria y corpuscular de la luz evidencia que esta esta for-
mada por particulas denominadas fotones, las cuales estan caracterizadas por
su longitud de onda. Cada foton lleva consigo una cierta cantidad de energia que
es inversamente proporcional a su longitud de onda. Los objetos celestes, como
las estrellas, emiten luz en todo el rango del espectro electromagnético que va
desde longitudes de onda muy cortas (radiaciéon de mucha energia) a muy lar-
gas (radiacion de baja energia). Para realizar estudios del universo es necesario
captar y caracterizar la luz en diferentes rangos del espectro electromagnético.
Asi podemos hablar de Astronomia de Altas Energias, Astronomia Ultravioleta,
Astronomia Optica, Astronomia Infrarroja y Radio-Astronomia. Particularmen-
te, Sir William Herschel en 1800, descubre la radiacion mas alla del rojo visible
(Radiacion Infrarroja). Un ano mas tarde Johann Ritter descubre sefiales elec-
tromagnéticas no visibles, mas alla del violeta (Radiacion Ultravioleta). De esta
forma, se abrieron nuevas ventanas de deteccién ampliando el conocimiento in-
ferido a través del ojo humano. Conocimiento que a lo largo de los afios aumenta,
contribuye con el desarrollo técnologico y amplifica las nociones del universo co-

nocido.

Asi mismo, uno de los tépicos de mayor relevancia en la actualiad es el estudio
de como se formaron las estrellas y sus planetas circundantes. Con este objeti-
vo, se observan estrellas en diferentes estados evolutivos, particularmente, se
desea observar cimulos estelares jovenes para inferir tendencias evolutivas de
propiedades estelares y de sus discos protoplanetarios. Por presentar estas ca-

racteristicas se destaca el Cimulo de Sigma Orionis, el cual a lo largo de los afios



una serie de investigadores han basado sus trabajos en este cimulo en particu-
lar, aplicando métodos para obtener las propiedades fisicas de las candidatas a

miembros en Sigma Orionis.

Entre estos trabajos se puede mencionar a Walter et al. (1997) quien reporté el
descubrimiento de un cimulo de estrellas jévenes de baja masa en la vecindad
de o Orionis, ademas hizo referencia de ser una region rica en fuentes de rayos
x. Caballero et al. (2008) realizo en estudio especifico de algunas fuentes en esta
zona que se considera un lugar unico para el estudio de la formacién y evolucién
estelar, alli las estrellas presentan propiedades particulares como un exceso de
color en el infrarrojo o una fuerte emision de la linea H,,. Sacco et al. (2008) reali-
zo una detallada seleccién de miembros cinematicos y estudio las propiedades de
acrecion de estrellas de baja masa en dos cadmulos muy similares como lo son o
Ori y X Ori, destacando los diferentes tipos de discos y las propiedades de acre-
ci6on de ambos camulos. El trabajo realizado por Hernandez et al. (2007), reporta
un censo de discos protoplanetarios usando nuevas observaciones infrarrojas de
los instrumentos IRAC y MIPS ubicados en el Telescopio Espacial Spitzer [7].
Se clasificaron objetos de diferentes clases como: estrellas sin exceso, estrellas
con discos opticamente grueso (como las estrellas clasicas T Tauri), candidatas
clase I (protoestrellas) y estrellas con discos envolventes. Otros trabajos que se
destacan son los de Jeffries et al. (2006), Franciosini et al. (2006), Bejar et al.
(2004), Maxted et al. (2008), Kenyon et al. (2005), Sherry et al. (2008), Zapatero

et al. (2002) y, muchos otros.

A pesar del gran ndamero de trabajos realizados, una parte sustancial de los

miembros del Cimulo o Ori no poseen propiedades estelares confiables deriva-



das de técnicas espectroscopicas.

Debido a la importancia de este laboratorio natural, este trabajo se enfocé en
extender el conocimiento actual del Ctimulo Sigma Orionis, ampliando el nime-
ro de miembros confirmados espectroscopicamente en esta zona y estimando sus
propiedades estelares. Para ello realizamos un estudio fotométrico y espectros-
copico con datos obtenidos especificamente para tal fin. Con estos resultados se
logré caracterizar atin mejor las tendencias evolutivas de propiedades observa-

das en sus discos protoplanetarios.



CAPITULO I
MARCO TEORICO

1.1. Las Estrellas: Origen y Evoluciéon

Las estrellas las podemos definir como un cuerpo que cumple dos condiciones: 1)
Esta ligada por su propia gravedad y, 2) Irradia la energia suministrada por una
fuente interna. Debido a que la fuerza de gravedad esta dirigida radialmente,
una estrella es representada como una esfera, en la cual, en su nucleo los pro-
cesos termonucleares toman lugar, dando origen a su fuente interna de energia.
La energia puede ser transportada a la superficie principalmente a través de dos
procesos, la conveccion y la radiacion. El transporte de energia por conduccion
se da en estrellas muy peculiares. Cerca de la superficie se encuentra la fotosfe-
ra, la cual emite la mayoria de radiacion que registramos en nuestros detectores
[8]. Una consecuencia directa de esta definicion es que las estrellas deben evo-
lucionar a medida que liberan la energia producida internamente. Los cambios
necesariamente se producen en su estructura, composicion o en ambas. De alli
se obtiene precisamente el significado de la evolucion. Esta evoluciéon depende
fuertemente de la masa estelar inicial y puede llegar a un estado final de dos
formas: 1) Con la violacién de la primera condicién, que significa la ruptura de
la estrella y la dispersion de su material hacia el espacio interestelar y, 2) Con la
violacion de la segunda condicion, la estrella se desvanece lentamente, mientras
se enfria gradualmente, irradiando la energia acumulada durante las primeras

fases de la evolucion.

Las estrellas se forman a partir de las nubes de gas y polvo compuestas princi-



palmente por hidrégeno y helio con una infima parte de elementos mas pesados.
Estas nubes se conocen como nubes moleculares. La masa inicial de la nube mo-
lecular primigenia donde se formaran las estrellas cubre un rango de diez mil
hasta un millén de veces la masa del Sol. La nube molecular primigenia colapsa
debido a la fuerza gravitacional y a medida que el colapso progresa, la nube dis-
minuye en tamarfio y se va haciendo mas densa, dividiéndose a su vez en partes
mas pequenas. Este proceso se conoce con el nombre de fragmentacion. La fuer-
za de atraccion gravitatoria compacta el material en el centro de los fragmentos
durante una decena de miles de afos. Estos fragmentos de la nube molecular

primigenia se conocen como protoestrellas [8].

1.2. Formacién de Discos Protoplanetarios

Las protoestrellas contintian su colapso y por conservacién de momento angular
generan estructuras aplanadas denominadas discos circunestelares. En estos
discos circunestelares continda la transferencia de materia del medio hacia el
nucleo estelar, mientras que una parte de este material es llevada a la parte
externa del disco. Durante la evolucion estelar, el disco circunestelar también
evoluciona dispersando el gas y acumulando material al plano medio del disco
en donde por crecimiento de polvo y aglomeracion de material, se generara un
sistema planetario como nuestro sistema solar. Es asi como al disco circuneste-

lar también se le da el nombre de discos protoplanetarios [9].

Gracias a recientes avances cientifico-tecnolégicos, se conoce que la gran mayo-
ria de las estrellas jovenes poseen un disco protoplanetario como producto natu-

ral de los procesos de formacion estelar. De esta forma, ademas de los procesos



que regulan la evolucion estelar, existen procesos que regulan la evolucion de un
disco protoplanetario desde su formacion hasta la configuracion de un sistema

planetario tal como nuestro Sistema Solar.

Durante la evoluciéon de un disco protoplanetario se pueden distinguir diferentes

fases:

1.2.1. Discos Primigenios

En la formacion de una estrella, ésta experimenta distintas etapas antes de al-
canzar su estabilidad para llegar a lo que se denomina la secuencia principal.
En el proceso natural de esta formacion, el material exterior a la estrella no cae
directamente sobre ella sino que es sustentado por la fuerza centripeta asocia-
da a su rotacién haciendo que se forme un disco primigenio alrededor del objeto
central. Este proporciona material a la estrella mediante columnas de acrecion,
mientras que el material exterior se difunde lentamente hacia distancias mayo-
res [10]. Es asi como los discos protoplanetarios son productos naturales de la

conservacion del momento angular.

La fase de colapso puede durar unos 100000 aiios y los discos primigenios for-
mados pueden durar de 1 a 10 Millones de afos (Manos = 10° afios) (escala de
tiempo tipica de 5 Manos). Estas fases son una fraccion muy reducida de la vida
total de la estrella, pero de importancia crucial tanto para la estrella como para

la posible formacién de planetas alrededor de la misma [11].



1.2.2. Discos de Segunda Generacion

El disco primigenio de gas y polvo evoluciona disipando material y concentran-
dolo a la zona media del disco donde se forman granos y bloques cada vez mas
grandes. Luego los sélidos ya formados comienzan a colisionar generando polvo
de segunda generacion. Finalmente, el disco protoplanetario de segunda genera-

cién evoluciona a un nuevo sistema planetario [10].

Los discos de segunda generacion o discos de escombros pueden formarse a par-
tir de fuertes colisiones destructivas entre planetesimales, productos naturales
de la formacién planetaria y capaces de producir una gran cantidad de polvo. Los
modelos de evolucion de sélidos en el disco establecen que cerca de 10 Maios se
forman cuerpos relativamente grandes (1000-2000km) los cuales afectan gravi-
tacionalmente a sus vecinos mas pequenos creando colisiones en cascada y asi
una considerable cantidad de polvo de segunda generacion [11]. Estos tipos de
discos son observados tanto en estrellas jovenes de unos pocos millones de afios
hasta estrellas de la secuencia principal relativamente viejas de unos miles de
millones de afios. Una evidencia de discos de escombros alrededor de estrellas
relativamente viejas, es la estrella SPictoris con unos 15 Marios y la estrella Ve-

ga con 300 Maiios [10].

1.2.3. Discos en Fases Intermedias

Debido a los procesos disipativos que tiene lugar en el disco primigenio,
reconocemos cierto tipo de disco relativamente evolucionados pero en una fase

previa a un disco de segunda generacion:



1.2.3.1. Discos en Transicion

Son los discos protoplanetarios alrededor de estrellas jévenes que son 6pticamen-
te gruesos y ricos en gas, pero que tienen zanjas centrales en la distribucién del
polvo. Observacionalmente, la zanja, se revela como un déficit en el exceso del
cercano infrarrojo del disco comparadolo a lo observado en discos primigeneos
[12]. Estas zanjas pueden ser producidas por planetas gigantes que deterioran
localmente el disco en su trayectoria o pueden atribuirse a fenémenos de fotodi-

sociacion o fotoevaporacion.

1.2.3.2. Discos Evolucionados

Son discos protoplanetarios alrededor de estrellas jovenes compuestos de polvo
y gas. Forman parte de uno de los caminos de evolucion de los discos donde el
material se aplana homogéneamente alrededor de la estrella y se puede obser-
var la evidencia de su existencia como un modesto exceso en el cercano, mediano

e inclusive lejano infrarrojo.

Los discos circunestelares se detectan por su distribuciéon espectral de energia
(Spectral Energy Distribution por sus siglas en inglés (SED)), en el cual el disco
proporciona flujos adicionales a los esperados en la fotosfera estelar en el rango
infrarrojo del espectro electromagnético, esto es conocido como exceso en el infra-
rrojo. El analisis de la distribucion del exceso de flujo infrarrojo no solo permite
detectar discos protoplanetarios, sino que ademas podemos caracterizar diferen-

tes tipos de discos, como se muestra en la figura 1.1.

El Telescopio Espacial Spitzer [7] ha sido capaz de detectar y caracterizar los
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Figura 1.1: Distribucion Espectral de Energia. Muestra los flujos esperados en
la fotosfera estelar y los flujos adicionales producto del exceso en el infrarrojo de
los dos tipo de discos mencionados previamente [11].

discos circunestelares de las estrellas mas cercanas, proporcionando informa-
cion clave sobre la formacion de sistemas planetarios. Debido a que en el 6ptico
la estrella es mucho mas brillante que su disco, la deteccion de discos en luz
visible es extremadamente dificil. Pero la diferencia relativa entre el brillo de
la estrella y el disco disminuye en el infrarrojo, donde Spitzer [7] ha realizado
sus observaciones. Gracias a él, en la dltima década, se han producido mejoras
significativas en el estudio de objetos estelares jévenes y discos protoplanetarios.
En particular, ha habido un progreso importante revelando las estructuras de-

talladas de los disco y el descubrimiento de una variedad de discos de transicion

[12].



1.3. Magnitud

La magnitud es la cantidad medida del brillo estelar observado. Este concepto
fue establecido gracias al griego Claudios Ptolemaios (Tolomeo) [13], el cual cla-
sificé las estrellas visibles segiin su brillo: las mas brillantes magnitud 1 y las
mas débiles magnitud 6. Luego en 1856, N.R Pogson [13] propuso un método
cuantitativo, estableciendo que una diferencia de 5 magnitudes equivale a 100
veces el brillo de una estrella. Esta nueva definicién toma en cuenta que nues-

tros ojos se comportan como sensores de respuesta logaritmica [14].

La magnitud (m) la podemos definir en términos de la densidad del flujo
observado (Fobs), el cual depende a su vez de la sensibilidad del detector y de la

transmisividad del filtro:
m = —2,5log(Fus/ F,) (1.1)
donde m representa la magnitud observada del objeto y F'o un punto de calibra-

cion de una estrella de magnitud 0 (usualmente el flujo de la estrella Vega).

Por otro lado, si se consideran dos estrellas con brillos diferentes, sus magnitudes

estaran relacionadas por la ecuacion:

myp — MMy = —275lOg(F1/F2) (12)

Las magnitudes observadas sin tomar en cuenta la distancia del objeto se cono-
cen como magnitudes aparentes (m). Si deseamos conocer el brillo intrinseco de
un objeto debemos conocer su distancia. De esta manera definimos la magnitud

absoluta (M) como el brillo observado de un objeto localizado a una distancia
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referencial de 10 pc.

La relacion entre la magnitud aparente (m), la magnitud absoluta (M) y la
distancia (d) de un objeto se conoce como el médulo de la distancia, representado

por la ecuacién (1.3).

m — M = 5log(d) — 5 (1.3)

Otro factor a tomar en cuenta se debe a que, el espacio interestelar no esta
completamente vacio, existe una minima cantidad de polvo que afecta las
observaciones. Este material atentia selectivamente el brillo observado de un
objeto, afectando mayormente la radiacion de longitud de onda mas corta
(radiacion mas azul). De esta manera se dice que el polvo interestelar enrojece la
estrella y la cantidad que da cuenta de este efecto se denomina extincién visual

(Av). Al tomar en cuenta este efecto, la ecuacién (1.3) se rescribe:

m — M = 5log(d) — 5 + Av (1.4)

Finalmente debemos considerar que una estrella radia energia en todo el
rango electromagnético y que nosotros registramos en nuestros detectores una
pequeiia ventana de la radiacién. Es asi como la correccién bolométrica (BC) se
usa para corregir por la radiacion no registrada en nuestras observaciones. Esta
correccion depende de la temperatura efectiva de la estrella. Se puede considerar
que la magnitud bolométrica ( Mbol = M — BC') es la magnitud de la estrella si
se pudiera medir en todas las longitudes de ondas [3]. La magnitud bolométrica

se transforma a luminosidad estelar siguiendo la siguiente relacion:

Mbol - Mbolsun = _2>5log(L/Lsun) (15)
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Donde se conoce la magnitud bolométrica del sol (Myysun = 4,74) y su

luminosidad (L, = 3,84621033erg/s ).

1.4. Espectros

Los espectros son el resultado obtenido al descomponer un haz heterogéneo de
radiacion electromagnética en sus longitudes de ondas al hacerlo pasar por un
medio dispersor. El espectro estelar se forma principalmente en las capas su-
perficiales de una estrella, llamada fotosfera estelar, aunque en estrellas frias
la cromosfera y la corona también contribuyen al espectro emergente, especial-

mente en el ultravioleta lejano y extremo [15].

La energia en forma de fotones, producida en el ntcleo de la estrella por las reac-
ciones nucleares, alcanza la superficie de la estrella sélo después de innumera-
bles interacciones entre la radiacién y el material en el interior de la estrella.
Las interacciones mas importantes entre la materia y la radiaciéon son aquellas
que involucran a los electrones libres, entre la que se destacan: 1) dispersiéon
de electrones, en el cual un fotén es dispersado por un electrén libre, 2) absor-
cion libre-libre, fenémeno en el cual un electron libre absorbe un foton haciendo
una transicién de energia mediante la interacciéon breve con un nucleo o i6n, 3)
absorcion ligada-libre, ocurrida en un atomo o un ion y constituida por la absor-
cion de un fotén y cuyo resultado es la liberacién de un electrén, y 4) absorcion
ligada-ligada, excitacion de un atomo debido a la transicion de un electrén li-
gado a un estado de energia mayor por la absorcion de un fotén, dando lugar
a la desexcitacion del atomo mediante la emision de un fotéon. Por lo tanto, el
interior de una estrella esta compuesto de un gas de electrones e iones que se

encuentra casi completamente ionizado y donde las dos primeras interacciones
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son las dominantes dentro de la estrella mientras que las otras dos tiene una
probabilidad muy pequeiia de ocurrir [8]. Asi mismo, en el interior debido a las
altas densidades, el recorrido libre medio entre las interacciones es muy corto
(en el orden de un centimetro en estrellas de la secuencia principal). Las altas
densidades también significan que las colisiones son extremadamente eficaces
en el acoplamiento del campo de radiacion con el estado térmico del gas. En esta
condicion, el interior se encuentra en un perfecto estado de equilibrio termodi-
namico, y como consecuencia, el material en el interior de la estrella irradia a la
temperatura local como irradia un cuerpo negro. A medida que avanzamos hacia
la superficie y se encuentran con menor densidad, el camino libre medio de un
foton tipico se hace mayor. Puesto que en cada interaccion la energia (longitud
de onda) del fotén puede ser alterada, esta claro que las dltimas interacciones

son las mas importantes en la formacion del espectro emergente [15].

Estas interacciones forman lineas o rasgos espectrales caracteristicos (ver figura
1.2) producidos por la interaccién de la radiacién con la materia en la fotosfera
estelar. Cuando un fotén tiene la energia necesaria para cambiar el estado de
un atomo o molécula, el foton es absorbido; tiempo después, sera reemitido isé-
tropicamente, con la frecuencia original que tenia o en una serie de fotones con
diferentes frecuencias. Dependiendo del tipo de gas, la fuente luminosa y lo que
llegue al detector, se pueden producir dos tipos de lineas: 1) Lineas de absorcion,
se producen cuando entre la fuente luminosa y el detector se encuentra un gas
difuso frio. Este gas absorbe la luz de la fuente luminosa en determinada lon-
gitud de onda de tal forma que se observan en el espectro franjas oscuras, y 2)
Lineas de emisién, se producen cuando el detector registra un gas difuso calien-

te, este gas reemite la luz de la fuente que la esta calentando formando lineas
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brillantes en el espectro.
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Figura 1.2: Esquema de la formacion de lineas espectrales.

1.5. Clasificacion Espectral

Desde la segunda mitad del siglo XIX, exactamente en 1867, el astrénomo je-
suita italiano Angelo Secchi (1818-1878), crea el primer sistema de clasificacion
espectral. Observando los espectros de las estrellas, noté que éstas presentaban

caracteristicas diferentes segun los colores observados de las estrellas.

El sistema de clasificacion espectral usado hoy en dia para catalogar a las estre-
llas segun su tipo espectral o luminosidad tuvo sus comienzos a finales del siglo

XIX en el Observatorio de la Universidad Harvard, Estados Unidos. El trabajo
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fue iniciado por Henry Draper [13] en 1872, quién tom¢ la primera fotografia de
la estrella Vega. Luego de su muerte, la viuda doné los equipos de observacion y
una suma de dinero a la Universidad de Harvard para continuar el trabajo de la
clasificacion iniciado por su esposo [13]. En 1890, Pickering [13] y un grupo de
calculistas entre las que destacaban Annie Jump Cannon, Williamina Fleming,
Antonia Maury, mas otras 12 calculistas, clasificaron un gran nimero de estre-

llas usando placas fotograficas (prisma objetivo).

La clasificacion espectral se basa en lineas que son principalmente sensibles a
la temperatura estelar. Donde se destacan las lineas de hidrégeno, helio, hierro,
calcio, y algunas moléculas como por ejemplo, CH, TiO y VO. Segun la presencia
e intensidad de algunos rasgos, se ordenaron tipos espectrales asumiendo las
siguientes letras OBAFGKM, siendo la estrella O mas caliente y la estrella M
mas fria (figura 1.3). Al mismo tiempo las clases espectrales se dividen en sub-

clases denotadas por los namero 0 - 9.

Figura 1.3: Tipos Espectrales. Se representan los tipos espectrales, su tempe-
ratura caracteristica y sus posibles colores.

Las principales caracteristicas de las diferentes clases son:

= O estrellas azules, temperatura superficial 20000-35000 K. Presencia de

Lineas de Helio ionizado.
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B estrellas azul-blancas, temperatura superficial 15000 K. Presencia de

Lineas de Helio Neutro.

A estrellas blancas, la temperatura superficial de unos 9000 K. Lineas

intensas de Hidrégeno (Lineas Balmer).

F estrellas amarillo-blanco, la temperatura de la superficie sobre 7000 K.
Presencia de Lineas Balmer en conjunto con lineas metalicas como Fe, Ca,

Mg.

G estrellas amarillas, como el Sol, temperatura superficial cerca de 5500

K. Las lineas metalicas se hacen méas intensas y numerosas.

K estrellas de color amarillo anaranjado, temperatura superficial sobre

4000K. Comienza a estar presente rasgos moleculares.

M estrellas rojas, temperatura superficial de 3000 K. Los rasgos molecula-

res de TiO dominan el espectro.

El sistema de clasificacion de Harvard tiene en cuenta el efecto de la
temperatura en el espectro. Para una clasificacion mas precisa también hay
que tener en cuenta la luminosidad de la estrella, ya que dos estrellas con la
misma temperatura efectiva pueden tener diferentes luminosidades. Al sistema
que toma en cuenta la temperatura y la luminosidad se le conoce como el sistema
MKXK, por sus autores William W. Morgan, Philip C. Keenan y Edith Kellman.

Se pueden distinguir seis clases de luminosidad:

= Ja supergigantes mas luminosas,
= Ib supergigantes menos luminosas,

= IT gigantes luminosas,
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» III gigantes normales,
= IV sub-gigantes,

= V estrellas de la secuencia principal (enanas).

La clase de luminosidad se determina a partir de las lineas espectrales que de-
penden en gran medida de la gravedad en la superficie estelar, la cual esta estre-
chamente relacionada con la luminosidad [13]. Gracias a este analisis, se puede
estudiar cimulos estelares mediante el diagrama HR (ver seccién 1.7), el cual
nos permite conocer propiedades fundamentales de las estrellas tales como edad,

metalicidad, masa, temperatura, radio estelar, etc.

1.6. Luminosidad y Temperatura Efectiva

Toda la informacién que tenemos sobre una estrella proviene de la radiacion
electromagnética que estas emiten en forma de fotones, producidos en sus capas
mas profundas y liberandose fuera de la fotosfera [16]. El estudio de las estrellas
se realiza principalmente por medio de dos propiedades basicas como lo son la
luminosidad (la energia total emitida por unidad de tiempo) y la temperatura
de la fotosfera (indica la cantidad de calor que la estrella radia por unidad de

superficie) [17].

1.7. Diagrama Hertzprung-Russell

Una de las herramientas mas usada en el estudio de formacion, evolucion y
estructura estelar es el Diagrama Hertzprung-Russell o Diagrama HR, el cual

proporciona datos importantes de los estados evolutivos de las estrellas. Este
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diagrama da una relacién entre la luminosidad y el tipo espectral, este dltimo re-
lacionado con la temperatura efectiva de la estrella. Las temperaturas efectivas
y luminosidades se determinan a partir del analisis de datos espectroscépicos y
fotométricos principalmente realizados en la region 6ptica del espectro electro-
magnético. Durante el andlisis hay que tomar en cuenta el efecto del enrojeci-
miento producido por el material interestelar. En este diagrama distinguimos la
secuencia principal como el lugar donde las estrellas pasan la mayor parte de
su vida convirtiendo, por transmutacion nuclear, hidrégeno a helio. En la par-
te superior de la secuencia principal se encuentra la edad cero de la secuencia
principal (Zero Age Main Sequence por sus siglas en inglés (ZAMS)) [13], 1a cual
comienza después de la quema de deuterio cuando se comienza a transformar
hidrégeno a helio y la energia nuclear proporciona al menos el 99 % de la lumi-

nosidad total, como se puede ver en la figura 1.4.

Ademas de la secuencia principal, en el diagrama HR se pueden distinguir dife-
rentes grupos estelares los cuales son mostrados en la figura 1.5. Dependiendo
de su masa, una estrella puede moverse en el diagrama HR recorriendo algunos
de estos grupos. Esto se debe a que los procesos de evolucién estelar conllevan
cambios de densidad, tamaifio y temperatura que se ven reflejados en tendencias

evolutivas de brillo y de temperatura efectiva estelar.

1.8. Modelos Teoricos

Un modelo teérico estelar se define una vez que la composicién quimica y la
masa de la estrella se ha dado. Las estrellas recien formadas a partir de una

misma nube molecular primigenia son quimicamente homogéneas. Por lo tanto,
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Figura 1.4: Edad cero de la Secuencia Principal (ZAMS). Referencia de la
ubicaciéon en el diagrama HR para las estrellas que se encuentran en las
primeras fases de su evolucion, después de la quema de deuterio.

el factor dominante en los modelos tedricos de evolucién en cimulos es la masa
estelar inicial. Existen dos tipos de modelos teéricos en la evolucién de una es-
trella desde su formacién hasta su fase final. Tenemos los modelos teéricos pre
secuencia principal (Pre Main Sequence por sus siglas en inglés (PMS)). Este
modelo simula la evoluciéon de una estrella desde su formacion hasta que llega
a la secuencia principal. Luego que una estrella llega a la secuencia principal
tenemos los modelos tedricos post-secuencia principal en donde la estrella que
ya comenzo6 a formar helio, comienza a transformar el helio en elementos mas

pesados hasta que llega a su fase final.
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Figura 1.5: Diagrama Hertzprung-Russell. Este diagrama es la herramienta
escencial donde se representa temperatura de las estrellas en funcién de la
luminiosidad. Aqui podemos ver su homélogo, el diagrama color-magnitud.

1.8.1. Isocronas y Trazas Evolutivas

En el Diagrama HR las estrellas se localizan segun su estado evolutivo. Cuando
las estrellas de una poblacién estelar se forman todas al mismo tiempo, tienen la
misma composicion quimica pero diferentes masas. Dependiendo de la masa, la
evolucion de las estrellas se hace mas rapida o mas lenta. Al camino que recorre
una estrella de una masa inicial especifica sobre el diagrama HR se le conoce co-
mo trazas evolutivas. Las curvas que conectan en el diagrama HR las posiciones
de las estrellas de una misma edad se conoce como isocronas [10]. Las isocronas
y las trazas evolutivas son utilizadas para comprender la evolucion estelar y las

poblaciones estelares.
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1.8.2. Isocronas de Siess y Forestini

Siess L. et al [11] diseniaron una base de datos (isocronas y trazas evolutivas),
las cuales permiten determinar los parametros estelares de una estrella si se
conoce su posicion en el diagrama HR. Este modelo tedrico describe la evolucion
desde estrellas relativamente masivas hasta estrellas de muy baja masa (Very
Low-mass stars, por sus siglas en inglés (VLMS)). El modelo incluye trazas de
estrellas de diferente masa en el rango desde 0.1 a 7.0 masa solares (M()). Ade-
mas, posee opciones de seleccion de diferentes metalicidades incluyendo metali-
cidad solar (Z = 0.02). De igual forma, existe una opcién donde se puede obtener
informacién adicional como: la abundancia de los elementos ligeros (He, Li, Be,
B) en la superficie de las estrellas, condiciones centrales (temperatura central,
densidad, degeneracion), estructura interna (el tamario, la masa de la region de
quemado, envoltorio convectivo, momento de inercia) y energética (luminosidad

asociada a la fuente de energia nuclear).

1.9. Cumulos Estelares

Una parte significativa de las estrellas no aparecen de forma aislada en el cielo
sino formando grupos que llamamos cimulos, que no son mas que un conjunto de
estrellas que se mantienen juntas por efecto de la gravitacion. En este sentido, se
pueden distinguir dos tipos de agrupaciones: 1) Camulos Abiertos, formados por
estrellas relativamente jovenes localizadas en el disco galactico y caracterizados
por una densidad estelar un centenar de veces mas elevada que la que se en-
cuentra en las regiones que rodean al Sol, y 2) Cimulos Globulares, formado por
estrellas relativamente viejas, se caracterizan por una elevada densidad estelar

y por una alta concentracion de estrellas en la parte central del camulo, hasta
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el punto que en muchos casos resulta imposible distinguir estrellas individuales.

La gran ventaja de estudiar cimulos estelares es que uno puede adoptar propie-
dades generales para las estrellas miembros del cimulo, por ejemplo, se puede
asumir que las estrellas estdan a una misma distancia desde el sol, poseen simi-
lar composiciéon quimica, comparten propiedades cinematicas (velocidad radial y
movimientos propios), y tienen la misma edad. Ademas existe una gran variedad
de estrellas debido a sus diferentes masas iniciales al momento de fragmentarse
la nube molecular. De esta forma las diferencias observadas en las estrellas del

cumulo se deben principalmente a la masa inicial de la protoestrella.

1.10. Velocidad Radial

La velocidad radial (RV), es la componente de la velocidad de la estrella
proyectada sobre la linea de vision, causando unos leves desplazamientos en
las lineas espectrales segun la estrella se este acercando (desplazamiento hacia
el azul) o alejando (desplazamiento al rojo). Esta propiedad estelar puede
ser medida con el Efecto Doppler, en el cual el nivel de desplazamiento es

proporcional a la velocidad radial, como se representa en la siguiente ecuacion:

=—= (1.6)

donde )\ es la longitud de onda desplazada, )\, es la longitud de onda de referen-
cia, c es la velocidad del sonido y V' es la velocidad de acercamiento o alejamiento
de la fuente.

El Efecto Doppler es un fenémeno que se fundamenta en el estudio de las on-
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das emitidas por una fuente que tiene un movimiento relativo con respecto al
observador. Este fenomeno se puede utilizar como un trazador de velocidad por-
que este relaciona la longuitud de onda recibida con la longitud de onda emitida,
como se puede ver en la ecuaciéon 1.6. Una representacion del Efecto Doppler se
puede ver en el la figura 1.6. Las mediciones de éste efecto en el espectro de la
estrella permiten cuantificar la RV de las mismas, y a partir de la variaciéon con
el tiempo de dicha RV se pueden obtener los posibles astros que estén girando a

su alrededor (planetas o estrellas).

+——

Figura 1.6: Efecto Doppler. De arriba hacia abajo: (a) Si la estrella no se mueve
en la direccion radial, entonces las lineas observadas en el espectro estaran
en la misma posiciéon que cuando las observamos en un laboratorio terrestre.
(b) Si la estrella se mueve hacia nosotros en la direccion radial, entonces las
lineas observadas en el espectro estaran desplazadas hacia la parte azul (hacia
longitudes de onda mas cortas) respecto a las observaciones realizadas en un
laboratorio. (¢) Si la estrella se aleja de nosotros en la direccién radial, entonces
las lineas observadas en el espectro estaran desplazadas hacia la parte roja
(hacia longitudes de onda mas largas) respecto a las observaciones realizadas
en un laboratorio.

La exactitud de la determinaciéon de RV depende de la calidad de los espectros,
si el espectro es débil y las lineas que tiene no son nitidas, la exactitud

desciende mucho. La precision para medir RV depende de la resolucion espectral
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que mide la capacidad de distinguir dos rasgos con longitudes de ondas muy
similares. Donde las lineas estelares se observan mas nitidas, se recupera mejor
la informacion del espectro y por consiguiente habra mas datos que analizar. La

resolucion espectral se puede expresar de la siguiente manera:

R = = (1.7)

donde R va a depender de la relacion entre la longitud de onda ()\) y la separacién
minima que puede distinguir dos rasgos contiguos (0)\); es decir, mientras mas

pequeiia sea 0\, mayor sera la resolucion que se tenga del espectro.

1.11. El Cimulo Sigma Orionis

Uno de los cimulos que despierta gran interés para su estudio es el Cumulo
Sigma Orionis o Cimulo ¢ Ori, el cual se encuentra localizado dentro de la aso-
ciacion Ori 1b también conocido como el Cinturén de Orién cerca de la Nebulosa
Cabeza de Caballo en la Constelacion de Orién (popularmente conocida como El
Cazador) [3]. Esta constelacion es un espectaculo familiar en el cielo nocturno
siendo una de las mas faciles de reconocer e incluye una décima parte de las 70
estrellas mas brillantes en la esfera celeste. Dentro de esta constelacion exis-
ten regiones de formacion estelar en diferentes etapas evolutivas. La region de
formacion estelar de Orién no es mas que una de las cientos de regiones de for-

macion estelar que se encuentra a lo largo de la Via Lactea [16].

Los primeros investigadores en reconocer este cimulo fueron Garrison et al.
(1967) [1] y recientemente Lynga et al. (1981), hasta que Wolk et al. (1996) y
Walter et al. (1998)[2] detectaron una densidad excesiva de fuentes de rayos Xy

estrellas PMS de baja masa alrededor del centro de la agrupacion [3]. El Satélite
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Rontgen (ROSAT) descubre el Camulo o Ori alrededor de la estrella binaria 09.5
V en Sigma Ori AB (distancia de 350pc). Esta poblacion estelar de baja masa ha
sido estudiada intensamente por fotometria y espectroscopia de baja resolucién
en el 6ptico e infrarrojo cercano; ademas de las propiedades de rayos X han sido
estudiadas usando XMM-Newton [4]. E]l cimulo posee la ventaja de ser modera-
damente joven, una distancia heliocéntrica relativamente cercana, y sobre todo,
una extincién interestelar muy baja. Este hecho puede ser debido a los fuertes
vientos, la radiacion ultravioleta y/o turbulencia generada por la estrella de tipo
O en el centro del camulo, que dispersé el gas y el polvo interestelar. Por otra
parte, varios autores han sugerido que Sigma Orionis es en realidad una peque-
na region H II [3]. Las regiones H II son regiones compuestas principalmente de
hidrégeno que se forman cuando las estrellas jovenes y masivas ionizan una nu-
be de gas cercana a altas energias y tiene temperaturas alrededor de los 10000

K.

Por otro lado, se destaca que la distancia de o Ori ha sido controvercial, con
valores que abarcan desde 334 parsec (Parsec (pc): unidad astronémica de lon-
gitud, igual a la distancia de un cuerpo celeste desde el que se viera el semieje
mayor de la érbita terrestre con un angulo de un segundo de arco. Equivale a
3,26 ainos luz o 3,0856776 €18 cm [18]) [19] a 444 parsec [20]. Dos trabajos re-
cientes y aplicando diferentes metodologias destacan que o Ori esta entre 385pc
(Caballero et al. (2008)) [19] y 420pc (Sherry et al. (2008)) [20], permitiendo ob-
servar y estudiar desde sus estrellas mas masivas a objetos que no llegan a tener
masa suficiente para transformar higrégeno en helio (Enanas Marrones y Plane-
tas Flotantes). También presenta una baja extincién, es decir, el enrojecimiento

hacia el centro del cimulo es bajo, E [B-V] ~ 0,05 magnitud (mag) [6]. Este ca-
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mulo es relativamente joven, 3 - 4 Mafios la gran mayoria de sus miembros no
han comenzado a transmutar hidrégeno a helio, es decir se encuentra en un es-
tado evolutivo pre-secuencia principal (PMS). Su juventud hace que el Cimulo
Sigma Orionis sea de una importancia transcendental en el estudio general de
formacion y evolucion temprana de las estrellas y sus discos protoplanetarios.
Finalmente, el Cimulo Sigma Orionis es uno de los cimulos estelares jovenes
con mas numero de miembros, permitiendo asi resultados mas confiables al usar
métodos estadisticos para caracterizar propiedades de sus estrellas y/o sus dis-

cos protoplanetarios.

Otros estudios han descubierto dos poblaciones de estrellas jovenes de PMS se-
paradas cinematicamente, una alrededor de Sigma Ori AB compartiendo una
velocidad radial comun con estas estrellas (1, = 31,0 + —0,5Km/s) y la segun-
da, mas dispersa en el cielo con una velocidad radial similar a las asociaciones

Oriéon OBlay 1b (V; = 23,8+—1,1Km/s) [4], como se representan en la figura 1.7.

o Ori

N
\I\Illl\l‘l\l\‘lll\l\ll\
\I\Illl\l‘l\l\‘lll\l\ll\

Figura 1.7: Distribucion observada de la velocidad radial de todas las estrellas

de una muestra en Sigma Orionis. Las lineas punteadas muestras el criterio de

seleccion asignado para las estrellas del Grupo 1 o Grupo 2 en o Ori y la seleccién
de los no miembros del cimulo [5]

El Cdamulo Sigma Orionis ha resultado ser no sélo la regién con mayor densidad
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estelar en la asociaciéon Ori OB 1b, sino una de las regiones mas interesantes
de la Via Lactea para el estudio y la comprension de la formacion de estrellas,
las enanas marrones y especialmente, objetos aislados de masa planetaria. Por
su estado evolutivo, su cercania, baja extincién interestelar y alta densidad
numérica de miembros, el Cimulo Sigma Orionis es un laboratorio natural,
no solo para el estudio de formaciéon y evolucion temprana de estrellas de
diferentes masas, sino que ademas es un excelente sitio para estudiar discos
protoplanetarios. En el estado evolutivo del Cimulo Sigma Orionis, estos discos
manifiestan una gran diversidad en sus propiedades producto de los procesos

evolutivos del disco.
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CAPITULO I1I
OBSERVACIONES

2.1. Muestra Inicial

El estudio del Cimulo Sigma Orionis abarca una region de 0.8 por 0.8 grados
cuadrados delimitada en el rango de ascension recta (RA) y declinacion (DEC)
de 84.3>RA>85.1 y -3.0<DEC<-2.2. El centro de la regién de interés es el siste-
ma estelar multiple Sigma Orionis, el cual contiene las estrellas mas masivas

del cumulo.

Como catalogo principal se usé la informacion del sondeo del todo el cielo en dos
micras (Two Micron All Sky Survey por sus siglas en inglés (2MASS)) para los
limites seleccionados de la region; este recopila la exploraciéon de todo el cielo en
las bandas del infrarrojo cercano, J (1.235 ym), H (1.662 ym) y K (2.159 ym). El
limite de completitud del catalogo 2MASS es J=15.8mag, esto nos permite explo-
rar objetos mas alla del limite subestelar, tomando como referencia la distancia
y edad tipica del camulo. Se obtuvieron 4619 fuentes del catalogo de 2MASS las

cuales fueron usadas como base inicial en nuestro estudio.

2.2. Datos Fotométricos

Las imagenes adquiridas para el estudio fotométrico provienen del instrumento
OSMOS (Ohio State Multi-Object Spectrograph) tomadas el 4 de diciembre de
2011. OSMOS esta acoplado al telescopio de 2.4m del Observatorio MDM, posee

un detector de campo amplio (18 minutos de arco de diametro) y juegos de filtros
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intercambiables. Particularmente, para este proyecto se adquirieron imagenes
del centro del cimulo en los filtros U, B, V, R e 1. Para poder obtener un mayor
rango de brillo, se adquirieron 3 imagenes de largo tiempo de exposicién y una
imagen de corto tiempo de exposicion en cada filtro. El procedimiento de reduc-
cién y calibracion se llevé acabo con un conjunto de tareas que proporciona IRAF
para realizar andlisis fotométricos con la finalidad de obtener un catalogo que
refleja las magnitudes de cada una de las estrellas candidatas a ser miembros

fotométricos del cimulo (Ver apéndice A).

Para complementar la parte 6ptica de esta muestra y cubrir todo el rango es-
pacial, se combiné el catalogo de OSMOS con informacién proveniente de otros
sondeos fotométricos : el catalogo del Sondeo de Variabilidad del CIDA [21] con
las magnitudes VRI, el catdalogo de Cluster Collaboration con las magnitudes

BVRI y el catalogo de Kharchenko con las magnitudes BV.

Debido a que estrellas jévenes son relativamente activas, se espera que miem-
bros del Cimulo de Sigma Orionis posean emision de rayos X. De esta forma
nos apoyamos en trabajos de rayos X realizados en el Ciamulo Sigma Orionis de
autores como Franciocini et al. (2006) [22] , Caballero et al. (2010) [23] y de la
mision multi-espejos de rayos X (X-ray Multi-Mirror Mission por sus siglas en

inglés (XMM-Newton) (2010)) [24].

2.3. Datos Espectroscopicos

Para estudiar a profundidad las caracteristicas del Ciimulo de Sigma Orionis se

utilizé nueva espectroscopia obtenida con los siguientes instrumentos:

29



(1) HECTOCHELLE. Espectrégrafo multi-objeto de mediana dispersion, el
cual funciona por posicionamiento robético de 240 fibras 6pticas para la
obtencion de objetos en un campo de 1 grado de diametro. Esta acoplado
al telescopio de 6,5 metros del Observatorio FLWO (Fred Lawrence
Whipple Observatory), Arizona - Estados Unidos. Se obtuvo un campo
de HECTOCHELLE el 27 de Febrero de 2007, el cual proporciona 156

candidatas fotométricas.

(2) HECTOSPEC. Espectrografo multi-objeto de baja dispersion, el cual
funciona por posicionamiento robético de 300 fibras opticas para la
obtencion de objetos en un campo de 1 grado de diametro. Esta acoplado al
telescopio de 6.5 metros del Observatorio FLWO, Arizona - Estados Unidos.
Se realizé6 un campo de HECTOSPEC el 11 de Octubre de 2006 el cual

proporciona 216 estrellas a ser candidatas fotométricas del cimulo.

(3) FAST (FAst Spectrograph for the Tillinghast Telescope). Espectro-
grafo de rendija simple acoplado al telescopio de 1.5 metros del Observa-
torio FLWO. Los espectros tomados con este instrumento proviene de di-
ferentes programas, principalmente del programa “Orion PMS Candidate”
(ntimero 112, Briceno et al 2005 y 2007) y el programa “Ae/Be stars in OB

association” (numero 89, Hernandez et al 2005).

(4) Espectrografo Boller and Chivens del Observatorio San Pedro
Martir (SPM-BCS). Este espectrégrafo de rendija esta acoplado al
telescopio de 2.1 metros del Observatorio Astronémico Nacional de México.
Se realizaron tres corridas de observacion en Octubre de 2011, Octubre

2012 y Enero de 2013.

(5) OSU (Ohio State University) CCD Spectrograph (CCDS). Espectro-
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grafo de rendija tipo Boller and Chivens acoplado al telescopio de 1.3m del
Observatorio MDM, Arizona - Estados Unidos. Los datos obtenidos con este

instrumento fueron tomados en Diciembre de 2012.

(6) Espectrografo Boller and Chivens de Cananea (Cananea-BCS). Este
espectrografo de rendija esta acoplado al telescopio de 2.12 metros del
Observatorio Astrofisico Guillermo Haro de Cananea (Sonora, México). Los
datos obtenidos con este instrumento fueron tomados las noches del 1-4 de

Diciembre de 2012.

Para objetos relativamente brillantes (V<16.5), se adquirieron espectros de ren-
dija de baja resolucion en 4 observatorios: El Observatorio FLWO (FAST-1.5m),
El Observatorio MDM (OSMOS-2.4m y CCDS-1.3m), El Observatorio San Pedro
Martir (SPM-BCS-2.1m) y El Observatorio de Cananea (Cananea-BCS-2.12m).
El espectrografo multiobjeto HECTOSPEC permiti6 la adquisicion de espectros
de baja resolucion para objetos relativamente débiles (16.5<V<19.5). Estas ob-
servaciones permitieron estimar el tipo espectral de candidatas a miembros del
Cumulo Sigma Orionis e inferir actividad y juventud de las mismas mediante el
estudio de ciertas lineas como la Serie Balmer del hidrégeno y la linea de Li I
(6707A). De esta forma, no solo se confirma la membresia de la candidata, sino
ademas podemos inferir parametros estelares cruciales para obtener un mejor
entendimiento de este laboratorio natural (Temperatura Efectiva, Enrojecimi-

ento, Luminosidad, etc).

De igual forma, con el espectrégrafo multifibora HECTOCHELLE fueron toma-
dos 160 espectros de alta resolucion. Esta data permitié obtener mediciones de
velocidad radial (velocidad en direccion del observador-estrella) las cuales son

usadas para definir miembros cinematicos del cimulo. Esto es posible dado que

31



las estrellas asociadas a un grupo estelar poseen movimientos similares en el

espacio.

2.4. Datos Infrarrojos: MIPS/WISE

En el trabajo de Hernandez et al 2007 se observé un campo de aproximanda-
mente 1730 arco minutos cuadrados en el Camulo Sigma Orionis cubierto por
las bandas de IRAC (3.6um, 4.5um, 5.6m y 8.0um ), donde el 90 % de este cam-
po fue observado usando la banda de 24 ym del Espectrémetro Multibanda de
Imagenes (Multiband Imaging Spectrometer (MIPS) por sus siglas en inglés) del
Telescopio Espacial Spitzer. Las observaciones de MIPS se realizaron usando el
modo de exploracion medio, lo que resulta en un tiempo de exposicion efectiva
total de 80 segundos. Las imagenes fueron procesadas utilizando la herramienta
de Analisis de Datos (Data Analysis Tool (DAT) por sus siglas en inglés) del ins-
trumento MIPS, la cual calibra los datos y aplica una correccion de la distorsion

entre la exposicion individual antes de combinar todo en un mosaico final [6].

Por otra parte, se tienen datos del Explorador de campo amplio en el infrarrojo
(Wide-field Infrared Survey Explorer (WISE) por sus siglas en inglés) que obser-
v6 todo el cielo en el infrarrojo medio con mas sensibilidad que cualquier misién
anterior, utilizando cuatro bandas a diferentes longitudes de onda (W1 a 3.4 um,
W2 a4.6 ym, W3 al2umy W4 a22um). WISE orbité6 la Tierra a una altitud de
525 kilometros circundando los polos alrededor de 15 veces al dia. El estudio de
esta mision esta formado por mas de un millén de imagenes que proporcionan
un vasto almacén de conocimientos de cientos de millones de objetos astroné-

micos. Especificamente proporcina un inventario completo de estrellas jovenes
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cercanas y sus discos de polvo, asi como los discos de escombros asociados a los

sistemas planetarios alrededor de miles de estrellas cercanas [25].
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CAPITULO III
METODOLOGIA

Con los datos del capitulo anterior, obtendremos diferentes candidatas a miem-
bros del camulo con analisis de los datos fotométricos, para ello nos apoyamos
en miembros reportados previamente y en estrellas con emisiéon en rayos X. El
analisis espectroscopico permitira la confirmacion de miembros del cimulo y el
calculo de tipos espectrales, el analisis de espectros HECTOCHELLE permitira
obtener la RV de las estrellas y de esta forma miembros cinematicos del Cimulo

Sigma Orionis.

Para lograr estos objetivos, seguimos la metodologia desarrollada a continua-

cion:

3.1. Reduccion y Calibracion de Datos Fotométricos

La fotometria es una de las técnicas mas antiguas usadas para estudiar el uni-
verso. Los fotones procedentes de estrellas, galaxias, quasares y otros objetos es-
telares pueden ser registrados en un detector CCD (Charge-Coupled Device) que
no es mas que un detector bidimensional de estado s6lido basado en la acumu-
lacion de electrones generados por el efecto fotoeléctrico en un espacio llamado
pixel. Los CCD’s fueron creados por Smith y Boyle en los Laboratorios Bell. Los
CCD’s producen una imagen que posee seiiales de los objetos celestes pero tam-
bién puede contener informacién contaminante sobre puesta a la sefial deseada.
La sefial contaminante debe ser corregida o caracterizada para obtener la cali-

bracion de la imagen sobre el detector.
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Las magnitudes, generalmente estan asociadas a sistemas fotométricos, los cua-
les observan objetos celestes con diferentes filtros que registran regiones selectas
del espectro electromagnético. Particularmente el sistema UBVRI de Johnson -
Cousin, posee cinco filtros centrados en el ultravioleta (0.44 ym), azul (0.55 pm),
verde o visual (0.55 ym), rojo (0.64 pm) e infrarrojo (0.79 pm), como se refleja en

el panel superior de la figura 3.1.

Existen mediciones fotométricas UBVRI de estrellas estandares, entre ellos po-
demos mencionar los Campos Landolt [26]. En 1970, Arno Landolt observé alre-
dedor de 100 estrellas a lo largo del ecuador celeste organizadas en areas selec-
tas y que cubren un rango entre 11.5 a 16.0 en magnitud visual y entre -0.3 a
2.3 en color B-V, ofreciendo un rango suficiente en magnitud y color para trans-

formar las magnitudes instrumentales en magnitudes estandar [26].

En la misma noche de observacion de o Ori se tomaron 10 Campos Landolt los
cuales permitieron crear ecuaciones de transformacion que relacionan las mag-
nitudes conocidas (calibradas) y las magnitudes instrumentales (medidas) en
los campos landolts. Estas ecuaciones permitieron calibrar al sistema Johnson-
Cousin las observaciones fotométricas de o Ori, obteniendo de esta forma las

magnitudes aparentes de los objetos.
Las magnitudes aparentes son transformadas a magnitudes absolutas y a lumi-
nosidades estelares siguiendo las ecuaciones descritas en la seccion de magnitud

en el capitulo 1.

Como catalogo base se tomaron los datos de 2MASS con la informacion del
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Figura 3.1: Sistemas fotométricos. Se representa el Sistema Johnson-Cousin:
Se combinan el sistema UBV con el sistema RI definido por Cousin (1976). La
precision de las estandares y reproductividad de observacion conduce a este
sistema a ser uno de los mas usados en la astronomia moderna. El sistema de
banda ancha de Sloan Digital Sky Survey (SDSS) es importante debido a la
gran cantidad de datos obtenidos en este proyecto. De igual forma los proyectos
Hipparcos y Tycho barrieron todo el cielo dando fotometria de precisiéon para
las estrellas mas brillantes. La camara de campo amplio (WFPC2) de Hubble
también incluye 6 bandas anchas a 0.336, 0.439, 0.450, 0.555, 0.675 y 0.814 pm.

cercano infrarrojo de la region de estudio. Este catdalogo se combiné con los datos
del capitulo anterior de la seccidon 2.2 por correlacién cruzada del catalogo 6ptico
y 2MASS, donde de las 4619 fuentes del catalogo base se logra armar una lista de
4412 estrellas que poseen fotometria dptica o por lo menos presentan magnitud

visual. Podemos observar una parte de este catalogo en la tabla 3.1.
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3.2. Diagramas Color-Magnitud: Seleccion de Candidatas Fotométricas

Los diagramas color-magnitud son la contrapartida observacional del diagrama
HR descrito en el capitulo I en la seccién 1.7, donde se expresa la relacion entre
la luminosidad o magnitud absoluta y la temperatura efectiva o el tipo espec-
tral. Estos diagramas son utilizados en conjunto con los modelos teéricos para
el estudio de poblaciones estelares, y para estimar parametros estelares como la

distancia, el radio, la masa y la edad.

Para la seleccion de las candidatas fotométricas se realizé este tipo de diagramas
para estudiar la poblacion del Camulo Sigma Orionis. Una de las condiciones por
las cuales se armo el catalogo descrito en la tabla 3.1 fue que todas las fuentes
tuvieran informacién de la magnitud visual y como la comparacién fue con el
catalogo de 2MASS todas las estrellas van a tener informacién en las bandas J,
H y K, por lo que se plantea realizar un diagrama color-magnitud representati-
vo del cimulo con la magnitud visual (V') y la magnitud infrarroja (/) como se
muestra en la figura 3.2. Alli se puede distinguir como se separan las estrellas;
una agrupacion grande en la parte inferior que representa la mayor cantidad de
estrellas de la region y que representa fuentes en el fondo estelar; y en la par-
te superior las estrellas describen una secuencia natural semi-ordenada donde
caen los objetos pre-secuencia principal (PMS), estrellas jévenes que optan a ser

miembros al cimulo.

Como otro indicador para confirmar la membresia de objetos al cimulo se usé
la informacién de rayos X. En cimulos jévenes, como Sigma Orionis, los rayos
X proporcionan informacion sobre el viento en las estrellas, alta temperatura

de la corona en estrellas tardias, actividad por discos circunestelares, actividad
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Figura 3.2: Diagrama Color-Magnitud. En él se representa la distribucién de

la muestra en funcién de la magnitud V y el color V-J, donde se ve una clara

separacion en la parte superior del diagrama de la poblacién joven que se desea

estudiar. Ademas se ilustran los miembros confirmados fotometricamente, por
velocidad radial, rayos X y litio

magnética asociada a la rotacion rapida, etc [3]. Como no se tiene observaciones
propias para este estudio, se realizé una combinacién con los catalogos de XMM-
Newton et al. 2010 [24], Franciosini et al. 2006 [22] y Caballero et al. 2010 [23]

para encontrar otro indicador de membresia como lo es la emision de rayos X.

Para la seleccion de las candidatas fotométricas se formulé una isocrona
empirica usando la posicién en el diagrama color - magnitud (V — J vs V) de
estrellas confirmadas previamente como miembros del cimulo por poseer litio
en absorcion, 6 tener velocidades radiales en acuerdo a lo esperado para o
Ori. También se usaron las estrellas emisoras de rayos X localizadas encima

de la ZAMS. Seleccionamos como candidatos fotométricos las estrellas que
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poseen posiciones en el diagrama color - magnitud dentro de lo esperado por

la distribucion de miembros conocidos segin la isocrona empirica.

3.3. Espectros de Baja Resolucion

3.3.1. Reduccion y Calibracion

La espectroscopia usada para la caracterizaciéon del Camulo Sigma Orionis fue
obtenida con los instrumentos descritos previamente, como lo son: HECTOS-
PEC, FAST, Espectrografo Boller and Chivens del Observatorio San Pedro Mar-
tir (SPM-BCS), OSU - CCD Spectrograph (CCDS) y Espectrégrafo Boller and

Chivens de Cananea (Cananea-BCS).

La data obtenida en los espectréografos Boller and Chivens de Cananea y San
Pedro Martir fue reducida y calibrada por el Dr. Lorenzo Olguin (Universidad de
Sonora) y la Dra. Maria Eugenia Contreras (UNAM-Ensenada), ambos colabora-
dores de este trabajo. Ellos usaron los procedimientos estandares con el paquete
de programas astronémicos XVISTA, el cual fue desarrollado en el Observatorio
LICK y ahora es mantenido por el Dr. Jon Holtzman (New Mexico State Univer-

sity).

Los espectros obtenidos con FAST fueron reducidos y calibrados en el Harvard
Smithsonian Center for Astrophysics (CFA) usando los programas desarrollados

especificamente para el tratamiento de datos FAST COMBO.

La reduccion y calibracion de los espectros OSU-CCDS la realizamos en el CIDA
siguiendo los procedimientos estdandares de IRAF, el cual usa los paquetes de

tareas TWODSPEC y ONEDSPEC [27]. En este sentido las imagenes bidimen-
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sionales fueron corregidas por ruidos electrénicos (BIAS) y diferencia de sensi-
bilidad entre pixel a pixel (FLAT). La extraccién unidimensional del espectro se
realiz6 con la tarea APALL de IRAF y finalmente realizamos la calibracion de pi-
xeles a longitudes de ondas, usando lamparas de comparacién de Neén-Mercurio
(Ne Hg), donde se identificaron algunas lineas que ayudaron a calibrar el espec-

tro en longitud de onda.

Finalmente los espectros del espectrografo multifibras HECTOSPEC se redu-
jeron y calibraron en el CFA usando los programas estandares automatizados
desarrollados para este instrumento. Este programa asume que el fondo del cie-
lo no varia significativamente dentro del campo de visién y usa un espectro de
cielo combinando las observaciones de las fibras destinados para la toma del
cielo (apuntando a regiones sin estrellas). El procedimiento estandar automati-
zado no fue efectivo en la correccion del espectro por lineas del fondo del cielo.
Los espectros multi-aperturas proporcionados por la CFA tienen 3 aperturas; la
primera el espectro corregido por cielo, la segunda el espectro sin corregir y la
tercera el espectro del cielo. Independientemente, realizamos nuestra correccion
del cielo, el cual di6é mejores resultados en comparacion al método estandar auto-
matizado. Para ellos usamos el programa de subtraccion del cielo de un espectro
multiple (Sky subtract extracted multispec spectra (SKYSUB) por sus siglas en
inglés) [27] usando las aperturas 2 y 3 de los datos de HECTOSPEC. Por ul-
timo, para lograr un mejor resultado se us6 la tarea de combinaciéon espectral
(combine spectra (SCOMBINE) por sus siglas en inglés) [27] para combinar las

aperturas y extraer el espectro final.

La tabla 3.2 resume las caracteristicas principales de los datos espectroscéopicos

41



de baja resolucién obtenidos para este trabajo.

Tabla 3.2: Instrumentos. Se representan las caracteristicas de cada unos de los
instrumentos de los cuales se obtuvo algin espectro.

Observatorio  Telescopio Espectrégrafo Resolucion Rango Espectral
MMTO-FLWO  6.5m HECTOSPEC 6A 3650 a 9200A
FLWO 1.5m FAST 6A 3800 a 7200A
MDMO 1.3m OSU-CCDS 6A 3900 a 7300A
OAN-SPM 2.1m  Boller and Chivens 6A 3900 a 7200A
Guillermo Haro 2.1m Boller and Chivens 10A 4100 a 7300A

3.3.2. Obtencion de Tipos Espectrales y Membresia Espectroscopica

Los espectros obtenidos con los instrumentos descritos en la tabla 3.2 fueron
analizados usando el Cédigo de Clasificacion Espectral (SPecTral CLASSificator
code (SPTCLASS) por sus siglas en inglés), que fue creado por el Dr. Jesis Her-
nandez [14]. Es un programa que asigna de forma semiautomatica los tipos es-
pectrales de una muestra de estrellas. Consta de tres esquemas de clasificacion
basados en indices espectrales para las estrellas de tipo: tardias (e.g. Estrellas T
Tauri), tipo solar y tipo temprana (estrellas Herbig Ae/Be, HAeBe). SPTCLASS
genera un archivo PostScript (ver figura 3.3) que muestra los resultados indivi-
duales de los diferentes indices espectrales, y una vista mas cercana de lineas
selectas de importancia, como Ha (6563A) yLil (6707A). Ademas presenta un
moédulo interactivo en el que se puede elegir varias opciones para extraer el
mejor resultado de los tres paneles de indices espectrales (ver figura 3.4), produ-
ciendo un archivo donde se reflejan los tipos espectrales y anchos equivalentes

de las lineas de Halfa y Litio [14].

En funcién de los tipos espectrales obtenidos con SPTCLASS, se estima la tem-

peratura efectiva de las estrellas usando la tabla de estrellas estandares pro-
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Figura 3.3: Archivo PostScript generado por SPTCLASS. En él se representa el
espectro de la estrella mas las lineas de Ha, Litio I y las ventanas de los indices
espectrales.
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Figura 3.4: SPTCLASS: Ventana Interactiva. En ella se representa en la parte

superior el menu de inicio al ciclo interactivo. En la parte inferior izquierda las

lineas de los elementos presentes como el triplete de calcio II y en la derecha el

espectro de la estrella mas las lineas de Ha, Li I y las ventanas de los indices
espectrales.

porcionada por Kenyon y Hartman (1995). Se determina si una estrella es joven
mediante el analisis de ciertos rasgos en el espectro. Por ejemplo, en estrellas
covectivas (tipo Ky M) el material de la fotosfera es transportado eficientemen-

te al centro estelar (es decir a mayores temperaturas) y debido a que el litio (Li)
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es un elemento muy volatil, su tiempo de vida en la fotosfera es relativamente
corto. De esa forma la presencia de lineas de Li en el espectro estelar (particu-
larmente la linea localizada a 6707A), indica que estamos en presencia de una
estrella muy joven. La absorcién del litio puede ser usada como un trazador de
la estrutura interna de las estrellas, también es un valor que ayuda a acceder a
la edad de las estrellas de un cumulo. Estudios basados en el analisis del litio,
proporcionan una herramienta muy poderosa para el estudio de estrellas jove-
nes de un cimulo y objetos de campo, siendo un procedimiento independiente de
la distancia y el enrojecimiento [28]. Estrellas mas pequenas que el Sol requie-
ren solo alrededor de 10-15 Maios para agotar este elemento por un orden de
magnitud, y todas las estrellas tipo M que se han observado destruyeron su litio

en edades aldedor de 20-40 Maiios [28].

Otros rasgos presentes son las lineas del hidrégeno en emisién. Las estrellas
jovenes tienen una alta actividad en la cromosfera mucho mas fuerte que la ob-
servada en nuestro Sol. Esta actividad genera lineas en emision, principalmente
en las lineas producida por el elemento mas abundante, el hidrégeno. Otro fené-
meno que puede originar lineas de emision es la acrecion de material del disco
hacia la estrella. En presencia de discos activos (estrellas con discos de acre-
cién), continuamente se transporta material del disco hacia la estrella en donde
este material circunestelar choca con la estrella produciendo regiones de gas de
alta temperatura que produce las lineas en emisiéon. Las lineas en emisién pro-
ducidas por efectos de acrecion son mucho mas intensas que las producidas por
actividad cromosférica. Otras lineas observadas en acretores fuertes son el tri-
plete de Calcio en el infrarrojo (Ca II) (8498A, 8542A y 8662A). En resumen, con

estos datos se le obtuvo el tipo espectral y confirmacion de membresia por medio
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de:

= Presencia de Li (6707A), el cual es un indicador de juventud [4].

» Presencia de lineas en emision de H,,.

Bajo este conocimiento, se toma el litio como un indicador de juventud para la
muestra de estrellas que tiene tipo espectral, consiguiendo que 97 estrellas pre-
sentan litio, 53 estrellas podrian tener litio y 181 estrellas no tiene litio. En
mayor detalle se puede observar la tabla 3.3, donde se representan los tipos es-
pectrales obtenidos, la presencia o no de litio, el ancho equivalente y la longitud
de onda central de ajuste gausiano usado para medir el ancho equivalente en las

lineas de Li y Ha.

3.4. Espectros de Alta Resolucion: Obtencion de Velocidad Radial

Las estrellas que se forman juntas se mueven grupalmente en el espacio y com-
parten sus propiedades cinematicas, tales como la velocidad de alejamiento o
acercamiento respecto al sol (RV), y el movimiento sobre la esfera celeste (movi-
miento propio). El analisis de membresia cinematica de las estrellas observadas
con HECTOCHELLE (seccion 2.3) se realizé midiendo sus velocidades radiales.
Para ellos utilizamos el paquete RVSAOQO, que es un paquete de IRAF que fue
desarrollado en el Smithsonian Astrophysical Observatory Telescope Data Cen-
ter [27]. Este programa utiliza la técnica de correlacion cruzada de la estrella
problema con una secuencia de plantillas estelares, para obtener el mejor ajus-
te y asi el desplazamiento en longitud de onda de la estrella problema debido
al Efecto Doppler. La calidad del ajuste viene dada por el parametro R, que se

define como:
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Tabla 3.3: Tipos espectrales obtenidos. Se representan los tipos espectrales de
331 estrellas, sus coordenadas en las tres primeras columnas, el tipo espectral
y su error obtenido con el programa SPTCLASS, el instrumento usado para
obtener el espectro, presencia de Li y la medida del ancho equivalente y la

longitud de onda de las lineas de Li y Ha.

ID RA DEC SPT Err-SPT REF WLi EWLi FLi WHa EWHa
05371350-0215591 84.306272 -2.266432 K1.5 1.5 CCDS 0.0 0.0 0 6564.4 0.7
05371395-0249380 84.308132 -2.827245 GO0.5 2.0 HSP 0 0 0 65625 2.5
05371762-0251108 84.323427 -2.853020 G2.0 2.0 HSP 0 0 0 6562.2 2.8
05371793-0244227 84.324735 -2.739648 K2.0 1.0 HSP 0 0 0 6560.3 -0.1
05371809-0238467 84.325378 -2.646306 F4.5 1.5 HSP 0 0 0 6563.2 -0.3
05371869-0240218 84.327892 -2.672748 M1.5 1.0 HSP 0 0 0 6563.0 -0.8
05371907-0254005 84.329494 -2.900139 GO0.5 2.5 HSP 0 0 0 6563.1 2.4
05372043-0243088 84.335138 -2.719128 G1.5 3.0 HSP 0 0 0 6563.0 1.6
05372286-0234336 84.345261 -2.576020 F6.0 2.0 HSP 0 0 0 6563.0 4.9
05372306-0232465 84.346086 -2.546276 M3.0 1.0 HSP 0 0 0 6563.0 -4.4
05372317-0246184 84.346581 -2.771784 K6.0 1.5 HSP 0 0 0 65627 -0.4
05372330-0229133 84.347099 -2.487048 G9.5 2.0 HSP 0 0 0 6563.1 1.8
05372355-0244279 84.348165 -2.741100 M3.0 2.0 HSP 0 0 0 65627 -10.7
05372384-0248532 84.349364 -2.814798 MO0.0 1.5 HSP 0 0 0 6563.5 2.4
05372426-0219075 84.351124 -2.318768 M1.0 1.0 FAST 67076 0.1 1 6563.1 0.1
05372495-0228371 84.353969 -2.476976 K5.0 1.0 HSP 0 0 0 65617 0.6
05372498-0252023 84.354097 -2.867311 GO0.5 2.5 HSP 0 0 0 6563.0 1.8
05372557-0253468 84.356546 -2.896361 G8.0 4.0 HSP 0 0 0 6562.7 1.5
05372583-0236363 84.357629 -2.610084 G2.5 3.0 HSP 0 0 0 6563.6 0.9
05372602-0220473 84.358443 -2.346487 KO0.0 2.0 HSP 0 0 0 6563.3 2.2
05372692-0221541 84.362205 -2.365031 K5.0 1.0 HSP 0 0 0 65629 0.6
05372715-0240382 84.363130 -2.677287 F7.5 2.0 HSP 0 0 0 6561.0 1.5
05372786-0230430 84.366122 -2.511948 M2.0 1.0 HSP 0 0 0 6563.5 -0.2
05372806-0236065 84.366955 -2.601820 M2.0 0.5 HSP 0 0 0 65628 -3.6
05372831-0224182 84.367989 -2.405060 M3.0 1.0 HSP 67064 0.4 1 6563.6 -3.5
05373094-0223427 84.378949 -2.395214 M2.0 0.5 HSP 6708.2 0.3 2 65629 -112.3
05373105-0231436 84.379406 -2.528789 M2.5 0.5 FAST 0.00 0.00 0 6563.72 0.15
05373153-0224269 84.381401 -2.407489 M2.5 0.5 HSP - FAST 67074 0.2 2  6563.0 -3.9
05373249-0245153 84.385406 -2.754250 K7.0 2.5 HSP 0 0 0 6563.0 -3.9
05373265-0239159 84.386059 -2.654417 MO0.5 0.5 HSP 0 0 0 65628 -0.7

Esta tabla es s6lo una muestra de los tipos espectrales obtenidos para los miembros del cimulo, si desea conocer méas
sobre la misma se puede poner en contacto con el autor (correo electrénico: aperez@cida.ve.)

R:

h

v 20,

donde h es la altura del pico en la funcién de correlacion, y o, es el error estimado

(3.1)

de la raiz cuadratica media o root means square (rms) por sus siglas en inglés de

la parte anti-simétrica de la funcién de correlacion. El error en la medicién de la

velocidad es dependiente de R y es de la forma:

C

1+R
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donde el valor de C es de 14 km/s para HECTOCHELLE basado en la adicién de

ruido aleatorio a los espectros [29].

En comunicacién interna con J. Tobin y siguiendo los pasos que propone en su
articulo Kinematics of the Orion Nebula Cluster: Velocity substructure and Spec-
troscopic binaries del 2009 [29], se logré obtener la velocidad radial para las
estrellas del camulo. Este procedimiento se fundamenté en el uso de bibliote-
cas de espectros estelares sintéticos en lugar de estrellas patrones observadas,
permitiendo asi explorar una amplia gama de parametros estelares. Se utilizé
la biblioteca de Coelho et al. 2005 [29], la cual es mas apropiada para la al-
ta resolucion de los espectros obtenidos con HECTOCHELLE [29], tienen una
temperatura efectiva (7.7;) que va desde 3500 hasta 7000 K en pasos de 250 K,
metalicidad solar y superficies gravitacionales ((¢g) = 4,0). Al procesar los datos
de HECTOECHELLE se inici6 con el calculo del dia Juliano (utilizando la tarea
astutils.setjd de IRAF [27]) de los objetos y las plantillas estelares, la correccion
de la velocidad radial con respecto al sistema solar bariocéntrico o la correccién

de la velocidad heliocéntrica.

RVSAO posee una tarea llamada XCSAOQ, la cual proporciona una herramienta
interactiva para determinar desplazamientos en longitud de onda y dispersiones
de velocidades [27]. Con la corrida de XCSAO se obtiene un archivo de salida que
dara la RV, el error y un valor representativo del ajuste (R). Para nuestros da-
tos, se asumié un R mayor o igual a 3, con el que se aseguré que las velocidades

medidas posean un error menor a 3,5 Km/s.

Para este procedimiento se realiz6 un manual llamado RVSAO-XCSAO.help
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donde se detalla paso a paso lo que se debe hacer al correr las tareas RVSAO y

XCSAO de IRAF para el calculo de velocidades radiales.

Realizamos una correlaciéon corrida de los resultados obtenidos en este trabajo y

las velocidades radiales obtenidas otros autores. Entre los que se destacan:

(1) Brightest stars of sigma Orionis cluster. Caballero et al. 2007.

(2) Low-mass stars in Sigma Ori and Lamda Ori. Sacco et al. 2008.

(3) RV of Sigma Ori low-mass candidate members. Burningham et al. 2005.
(4) Sigma Ori low-mass stars. Kenyon et al. 2005.

(5) Spectroscopy around A ori and o ori. Maxted et al. 2008.

(6) 2nd. Cat. Of Radial Velocities with Astrometric Data. Kharchenko et al.
2007.

Asi logramos un catdlogo mas completo de las estrellas en el Cimulo Sigma
Orionis que tenga velocidades radiales reportadas. De igual forma los objetos
comunes de nuestro catalogo con otros catalogos poseen velocidades radiales

consistentes dentro de las incertidumbres reportadas.
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CAPITULO IV
RESULTADOS Y DISCUSION

Este trabajo se orienté en el estudio del Cimulo Sigma Ori mediante técnicas
espectroscopicas y fotométricas. Primero con espectros de baja resolucién se ob-
tuvieron los tipos espectrales, y evaluacién espectroscépica de membresia para
la muestra que cubre la regién central del cimulo. Ademas con imagenes to-
madas en las bandas U,B,V,R e I se logré obtener las magnitudes aparentes y
combinando estos resultados con catélogos 6pticos e infrarrojos se armé un ca-
talogo general de las magnitudes de las estrellas del caimulo. Combinando estas
técnicas, se realizo el calculo de la extincién visual (Av) para cada estrella que
tenga reportado algun tipo espectral, magnitud V' y al menos algan color (prefe-
riblemente V' —J,V — R o V —1I). Con este valor para cada estrella se calculan las
caracteristicas fisicas como la temperatura efectiva y asumiendo una distancia,
se calcul6 la luminosidad y con estas dos caracteristicas se construyo un diagra-
ma HR para ubicarlas espacialmente y asumir su edad en funcién de las trazas
evolutivas. También con espectros de alta resolucién, se estimé la velocidad ra-
dial para realizar una confirmacion cinematica de las candidatas a miembros del
cumulo. Ademas, mediante el andlisis infrarrojo de datos del instrumento MIPS
del Telescopio Espacial Spitzer y datos de WISE junto con los datos fotométricos,

se exploré el tipo de disco que puedan tener alguna de las estrellas.

4.1. Tipos Espectrales

El procedimiento seguido para estimar los tipos espectrales descrito en la seccion

3.3 del capitulo III, nos arroja que basado en Li y H, hemos estudiado 331 es-
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trellas miembros espectroscopicos al caimulo, nimero que corresponde a la com-
binacion de los datos provenientes de HECTOSPECT, FAST, CCDS, San Pedro
Martir y Cananea. Hasta ahora, esto representa la mas grande y homogénea
caracterizacion espectroscopica de estrellas pertencientes al Camulo ¢ Orionis

(Ver Tabla 3.3).

La figura 4.1 muestra un histograma de la distribucion de los tipos espectrales.
En el histograma abierto tenemos todas las estrellas a las cuales se le calculé
el tipo espectral, y en el histrograma cerrado, tenemos las estrellas confirma-
das como miembros espectroscopicos. Es importante resaltar, que el pico que se
muestra alrededor del tipo espectral G, resulta ser una fuente de contaminacion
de estrellas de la rama de las gigantes que no son miembros del cimulo. Esto se
observa en el diagrama color magnitud (figura 3.2) donde se cruza la rama de la

gigantes con la secuencia definida para las estrellas PMS de o Ori.

4.2, Calculo de la Extincion Visual

El Cimulo Sigma Orionis se encuentra relativamente cerca y presenta una ex-
ticion visual baja (E(B-V) = 0.05mag) [6]. Calculamos la extincién visual (Av) de
cada estrella en la tabla 4.1 comparando los colores V — RoV — Iy V — J con los
colores esperados en la tabla de estrellas estandares proporcionada por Kenyon
y Hartman (1995) dado un tipo espectral. Variamos los valores de la extincién
entre 0 y 10 magnitudes en pasos de 0.1 magnitudes. Estimando la extincion
para la estrella problema como el valor donde se obtiene la minima diferencia
entre los valores estandares y los observados. Para esto se us6 un test estadistico

de la raiz cuadratica media o root means square (rms) por sus siglas en inglés,
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Figura 4.1: Distribucion de los Tipos Espectrales.
Se representa todas las estrellas de la muestra a las cuales se le calculé un
tipo espectral utilizando SPTCLASS. La distribuciéon roja muestra el todas las
estrellas con tipo espectral y la distribucion azul se muestra las estrellas con
tipo espectral que se confirmaron como miembros del cimulo.

entre los colores observados y los colores estandares dada un tipo espectral.

Esto da como resultado que la mayoria de las estrellas presentan un Av bajo, el
cual es el esperado para la zona o Ori. En la figura 4.2 se muestra un histograma
de distribuciones del Av, el histograma abierto representa a las estrellas que no
fueron catalogadas como miembros del cimulo y el histograma cerrado ilustra
a las estrellas confirmadas como miembros del cimulo. Ademas la tabla 4.1
muestra el valor del Av para una pequena muestra de las estrellas con tipo

espectral conocido.
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Figura 4.2: Distribucion de la Extincién Visual.
Se representa todas las estrellas de la muestra a las cuales se le calculd
la exiticion visual en base al tipo espectral y las magnitudes conocidas. La
distribucién roja muestra todas las estrellas con un Av calculado similar al que
se tiene en la zona de o Ori y la distribuciéon azul se muestra las estrellas con
tipo espectral que se confirmarén como miembros del cimulo que son las que
presentan un Av esperado para la region.

4.3. Calculo de la Temperatura Efectiva (7.;;) y la Luminosidad (L)

Luego de realizar el calculo del Av, esto di6 pie a calcular dos de las propiedades
fisica mas relevantes como lo son la temperatura efectiva (7.;;) y la luminosidad
(L). Con estas propiedades podemos obtener el diagrama HR y se pueden carac-

terizar las estrellas estimando otras propiedades fundamentales.

La T.s; y la correccién bolométrica se obtuvieron al comparar los valores estan-

dares de la tabla de Kenyon y Hartmann (1995) con los tipos espectrales calcu-
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Tabla 4.1: Extincion Visual.
Se representan las estrellas del cimulo a las cuales se le calculé el
tipo espectral y a través de este se estimé el Av para cada una y
el nAv que es el nuamero de magnitudes usadas para calcular el Aw.

ID RA DEC \ Ve R Re 1 Ie dJ Je SPT Err-SPR nSPT AV AVe nAV

05371350-0215591 84.306272 -2.266432 12.8  0.01 12.326 0.018 11.48 0 10.535 0.027 K1.5 15 615 090 0.12 3
05371395-0249380 84.308132 -2.827245 14.347 0.015 13.860 0.016 99.999 99.999 12.811 0.026 GO0.5 2.0 50.5 0.67 0.01
05371762-0251108 84.323427 -2.853020 16.660 0.028 16.088 0.016 99.999 99.999 14.912 0.064 G2.0 2.0 52.0 094 0.03
05371793-0244227 84.324735 -2.739648 16.045 0.020 15.374 0.016 99.999 99.999 14.000 0.036 K2.0 1.0 62.0 0.59 0.02
05371809-0238467 84.325378 -2.646306 15.930 0.019 15.506 0.016 99.999 99.999 14.598 0.058 F4.5 15 445 0.76 0.02
05371869-0240218 84.327892 -2.672748 15.376 0.017 14.355 0.015 99.999 99.999 12.135 0.030 M1.5 1.0 69.5 0.18 0.02
05371907-0254005 84.329494 -2.900139 16.295 0.023 15.793 0.016 99.999 99.999 14.651 0.056 GO0.5 2.5 50.5 0.82 0.01
05372043-0243088 84.335138 -2.719128 16.404 0.024 15.817 0.016 99.999 99.999 14.513 0.043 G1.5 3.0 515 1.14 0.02
05372286-0234336 84.345261 -2.576020 13.700 0.015 13.281 0.018 99.999 99.999 12.349 0.026 F6.0 2.0 46.0 0.68 0.01
05372306-0232465 84.346086 -2.546276 18.43 0.01 17.2 0.02 1570 0.01 14.179 0.039 M3.0 1.0 71.0 0.67 0.01
05372317-0246184 84.346581 -2.771784 17.043 0.036 16.029 0.016 99.999 99.999 14.121 0.030 K6.0 1.5 66.0 097 0.05
05372330-0229133 84.347099 -2.487048 15.508 0.017 14.956 0.017 99.999 99.999 13.720 0.031 G9.5 2.0 59.5 0.59 0.00
05372355-0244279 84.348165 -2.741100 19.74 0.01 1853 0.02 17.22 0.01 15544 0.067 M3.0 2.0 71.0 0.49 0.09
05372384-0248532 84.349364 -2.814798 18.616 0.094 17.525 0.032 99.999 99.999 15.222 0.064 MO.0 15 68.0 0.86 0.03
05372426-0219075 84.351124 -2.318768 14.787 0.016 13.850 0.018 99.999 99.999 11.722 0.024 M1.0 1.0 69.0 0.09 0.01
05372495-0228371 84.353969 -2.476976 15.041 0.016 14.279 0.018 99.999 99.999 12.746 0.027 K5.0 1.0 65.0 0.23 0.00
05372498-0252023 84.354097 -2.867311 13.28 0.01 1274 0.03 11.65 0.01 11.047 0.023 GO0.5 2.5 50.5 1.78 0.16
05372557-0253468 84.356546 -2.896361 17.410 0.048 16.723 0.020 99.999 99.999 15.276 0.085 G8.0 4.0 58.0 122 0.05
05372583-0236363 84.357629 -2.610084 15.412 0.017 14.698 0.016 99.999 99.999 13.104 0.026 G2.5 3.0 525 1.71 0.04
05372602-0220473 84.358443 -2.346487 16.47 0.0 15.837 0.019 1528 -0.01 14.437 0.047 KO0.0 2.0 60.0 0.86 0.02
05372692-0221541 84.362205 -2.365031 13.84 0.01 13.01 0.03 1243 0.01 11.413 0.024 K5.0 1.0 65.0 0.36 0.06
05372715-0240382 84.363130 -2.677287 15.703 0.018 15.231 0.016 99.999 99.999 14.147 0.048 F7.5 2.0 475 0.80 0.01
05372786-0230430 84.366122 -2.511948 18.106 0.076 17.065 0.024 99.999 99.999 14.618 0.044 M2.0 1.0 70.0 0.35 0.00
05372806-0236065 84.366955 -2.601820 17.570 0.054 16.465 0.018 99.999 99.999 13.743 0.029 M2.0 0.5 70.0 0.82 0.01
05372831-0224182 84.367989 -2.405060 18.08 0.01 16.88 0.03 1544 0.01 14.004 0.030 M3.0 1.0 71.0 0.43 0.02

WNNDNWWNDNWNDNDNCWNDDNWNDNDNDNDN NN DN

Esta tabla es s6lo una muestra del Av obtenidos para los miembros del cimulo, si desea conocer mas
sobre la misma se puede poner en contacto con el autor (correo electrénico: aperez@cida.ve.)

lados previamente. Asumiendo distancias tipicas del cimulo, particularmente
la de Caballero et al. (2008) de 385pc [19] y la de Sherry et al. (2008) de 420pc
[20] se calcul6 la magnitud visual absoluta (A V') corregida por Av. La magnitud
bolométrica (Mbol) se calcul6é usando las correcciones bolométricas de Kenyon y
Hartmann (1995), y finalmente L utilizando las ecuaciones descritas en la sec-

cion 1.3 del capitulo I. Estos datos se reflejan en las tablas 4.2 y 4.3.

4.4. Diagrama HR

Anteriomente se ha descrito que el estudio del diagrama HR permite, entre otras
cosas, conocer la historia de la evolucion estelar, edades de las estrellas y distan-
cias a los cimulos estelares. Apoyandonos en esta descripcion, tenemos la figura
4.3 donde se representa un diagrama HR con la muestra de las estrellas a las

cuales se le estim6 la temperatura efectiva y la luminosidad (cruces negras).
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Tabla 4.2: Temperatura Efectiva y Luminosidad para la distancia de 385pc.
Se representan las estrellas del cimulo a las cuales se le calcul6 la tem-
peratura efectiva, luminosidad, magnitud absoluta y magnitud bolométrica.

RA

DEC

Teff

Teff,

Mv

Mbol

L

84.306272
84.308132
84.323427
84.324735
84.325378
84.327892
84.329494
84.335138
84.345261
84.346086
84.346581
84.347099
84.348165
84.349364
84.351124
84.353969
84.354097
84.356546
84.357629
84.358443
84.362205
84.363130
84.366122
84.366955
84.367989
84.378949

-2.266432
-2.827245
-2.853020
-2.739648
-2.646306
-2.672748
-2.900139
-2.719128
-2.576020
-2.546276
-2.771784
-2.487048
-2.741100
-2.814798
-2.318768
-2.476976
-2.867311
-2.896361
-2.610084
-2.346487
-2.365031
-2.677287
-2.511948
-2.601820
-2.405060
-2.395214

4991.430914
5988.721569
5860.000000
4900.000000
6509.358117
3650.751119
5988.721569
5898.066021
6360.000000
3470.000000
4205.000000
5334.826226
3470.000000
3850.000000
3720.000000
4350.000000
5988.721569
5520.000000
5840.889347
5250.000000
4350.000000
6239.976833
3580.000000
3580.000000
3470.000000
3580.000000

667.119661
317.198269
230.000000
660.000000
492.003528
531.228919
317.198269
256.796111
390.000000
480.000000
740.000000
585.955336
480.000000
625.000000
590.000000
670.000000
317.198269
450.000000
200.617285
620.000000
670.000000
322.455254
480.000000
480.000000
480.000000
480.000000

3.972696
5.749696
7.792696
7.527696
7.242696
7.268696
7.547696
7.336696
5.092696
9.832696
8.145696
6.990696
11.322696
9.828696
6.769696
6.883696
3.572696
8.262696
5.774696
7.682696
5.552696
6.975696
9.828696
8.822696
9.722696
8.224696

3.580031
5.565057
7.592696
7.107696
7.107634
5.752593
7.363057
7.140599
4.942696
7.802696
7.325696
6.698407
9.292696
8.578696
5.339696
6.163696
3.388057
8.012696
5.574973
7.372696
4.832696
6.815691
8.188696
7.182696
7.692696
6.584696

2.910635e+00
4.677105e-01
7.226391e-02
1.129592e-01
1.129656e-01
3.935165e-01
8.928471e-02
1.095873e-01
8.297007e-01
5.955544e-02
9.241053e-02
1.646786e-01
1.509807e-02
2.914214e-02
5.756009e-01
2.694768e-01
3.473578e+00
4.908191e-02
4.634582e-01
8.849556e-02
9.181665e-01
1.478168e-01
4.173702e-02
1.054196e-01
6.590547e-02
1.828612e-01

Esta tabla es sélo una muestra de 7.;; y L a 385pc obtenidos para los miembros
del cimulo,si desea conocer mds sobre la misma se puede poner en contacto con el autor
(correo electrénico:aperez@cida.ve.)

Ademas se graficaron las candidatas a miembro del cimulo por velocidad ra-
dial para la muestra de Sacco et al. (2008) [4] (hexagonos azules), la muestra
de Maxted et al. (2008) [5] (hexagonos amarillo) y la muestra de HECTOCHE-
LLE (hexagonos magenta) estimada en la seccion 3.4 del capitulo III. También
se ilustran los miembros espectroscopicos confirmados por la presencia de litio
(estrellas cyan) y rayos X (pentagonos verde). Como referencia se muestran las
trazas evolutivas de metalicidad solar de Siess y Forestini para la ZAMS e iso-

cronas de 1 Marfios, 3 Manos, 5 Manos y 10 Mafios.

Como primera aproximacion se tiene que la mayoria de las estrellas se encuen-

tran en un rango de edades entre 1-3 Mafios. Esto concuerda con las edades
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Tabla 4.3: Temperatura Efectiva y Luminosidad para la distancia de 420pc.
Se representan las estrellas del cimulo a las cuales se le calcul6 la tem-
peratura efectiva, luminosidad, magnitud absoluta y magnitud bolométrica.

RA

DEC

Teff

Teff,

Mv

Mbol

L

84.306272
84.308132
84.323427
84.324735
84.325378
84.327892
84.329494
84.335138
84.345261
84.346086
84.346581
84.347099
84.348165
84.349364
84.351124
84.353969
84.354097
84.356546
84.357629
84.358443
84.362205
84.363130
84.366122
84.366955
84.367989

-2.266432
-2.827245
-2.853020
-2.739648
-2.646306
-2.672748
-2.900139
-2.719128
-2.576020
-2.546276
-2.771784
-2.487048
-2.741100
-2.814798
-2.318768
-2.476976
-2.867311
-2.896361
-2.610084
-2.346487
-2.365031
-2.677287
-2.511948
-2.601820
-2.405060

4991.430914
5988.721569
5860.000000
4900.000000
6509.358117
3650.751119
5988.721569
5898.066021
6360.000000
3470.000000
4205.000000
5334.826226
3470.000000
3850.000000
3720.000000
4350.000000
5988.721569
5520.000000
5840.889347
5250.000000
4350.000000
6239.976833
3580.000000
3580.000000
3470.000000

667.119661
317.198269
230.000000
660.000000
492.003528
531.228919
317.198269
256.796111
390.000000
480.000000
740.000000
585.955336
480.000000
625.000000
590.000000
670.000000
317.198269
450.000000
200.617285
620.000000
670.000000
322.455254
480.000000
480.000000
480.000000

3.783754
5.560754
7.603754
7.338754
7.053754
7.079754
7.358754
7.147754
4.903754
9.643754
7.956754
6.801754
11.133754
9.639754
6.580754
6.694754
3.383754
8.073754
5.5685754
7.493754
5.363754
6.786754
9.639754
8.633754
9.533754

3.391088
5.376114
7.403754
6.918754
6.918691
5.563650
7.174114
6.951657
4.753754
7.613754
7.136754
6.509464
9.103754
8.389754
5.150754
5.974754
3.199114
7.823754
5.386031
7.183754
4.643754
6.626748
7.999754
6.993754
7.503754

3.463897e+00
5.566141e-01
8.600003e-02
1.344307e-01
1.344384e-01
4.683171e-01
1.062562e-01
1.304180e-01
9.874124e-01
7.087590e-02
1.099762e-01
1.959811e-01
1.796795e-02
3.468156e-02
6.850126e-01
3.206997e-01
4.133845e+00
5.841153e-02
5.515536e-01
1.053170e-01
1.092694e+00
1.759142e-01
4.967051e-02
1.254581e-01
7.843296e-02

Esta tabla es s6lo una muestra de 7.;; y L a 420pc obtenidos para los miembros
del cimulo,si desea conocer mds sobre la misma se puede poner en contacto con el autor
(correo electrénico:aperez@cida.ve.)

reportadas para el cimulo en trabajos previos. Es importante resaltar que pa-
ra estimar la luminosidad se escogieron dos distancias obtenidas por diferentes

métodos.

En la parte superior de la figura 4.3 se tiene la primera distancia que fue la
calculada por Caballero et al. (2008) [19] donde computarizé la distancia mas
probable de las estrellas calientes que conforman el centro del cimulo, 0 Ori Ay
B (de tipo espectral 09.5V y B0.5V respectivamente) para varias edades usando
el método dinamico del paralaje. La determinancion del paralaje dinamico pa-
ra un sistema binario, depende de conocer el periodo orbital y el semieje mayor

angular de la elipse; usar la Tercera Ley Kepler para estimar la masa del siste-
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Distancia de 385pc (Caballero (2008))

Log L*/Lsun
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Figura 4.3: Diagrama HR del Camulo Sigma Orionis.

Se representan todas las estrellas de la muestra en la parte superior asumiendo
la distancia de 385pc propuesta por Caballero et al. (2008) y en la inferior, la
propuesta por Sherry textitet al. (2008) de 420pc.

ma, y una ley de potencia que relaciona la masa y luminosidad. Caballero et al.
(2008) [19] utiliz6 1a malla de los modelos tedricos del grupo Gevena, a diferencia
de los de Lyon y el grupo de Padova que son ampliamente utilizados. La malla
del grupo de Geneva presenta magnitudes absolutas tabuladas de un gran nu-
mero de bandas y edades por debajo de un 1 Mafos, la cuales son validos para
muy altas masas (M >10M()), Caballero et al. (2008) [19] compara las magni-
tudes absolutas obteniendo de los modelos teéricos dada las masas estimadas
del objeto central y las magnitudes aparentes conocidas de las bandas BVRIH
de ambas componentes, obtuvo como resultado un intervalo de distancia entre
325pc y 346pc. Caballero et al. (2008) [19] también se plantea la hipé6tesis de que

si existiera una tercera componente en una orbita cercana a o Ori A, el sistema
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podria tener una distancia heliocéntrica alrededor 385pc para una edad de 3 +
2 Marios [19]. Efectivamente el sistema central de o Ori se confirmé con una
tercera compomente por el trabajo de Simén Diaz et al. (2011) [30]. Esto implica
que para el método aplicado por Caballero et al. (2008) [19] la distancia de o Ori
es de 385pc.

En la parte inferior de la figura 4.3 se tiene la segunda distancia tomada por
Sherry et al. (2008) [20] para estudiar el camulo. Ellos usaron aproximadamen-
te 20 estrellas de las cuales 9 son miembros del cimulo, para estimar la distan-
cia utilizando diagramas color-magnitud y asumiendo una metalicidad subsolar
de -0.16+0.11. Encontraron que la distancia para el caimulo es de 420+ 30pc. El
mejor ajuste encontrado por Sherry et al. (2008) [20] fue el resultado de usar una
baja metalicidad (metalicidad subsolar) para el cimulo, considerando que la me-
talicidad cambia la posicion de las estrellas en los diagramas color-magnitud. Es
por ello, que a medida que se conozca mejor la metalicidad de los cimulos, mejor
se podra estimar el médulo de la distancia y se reducira la incertidumbre. Este
resultado se ajusta perfectamente a la edad esperada para el cimulo que esta
entre 2-3 Mainos. Efectivamente la metalicidad usada por Sherry et al. (2008)
concuerda concuerda con valores reportados para la asociacion OB de Orion re-

portados por Cunha et al. (1998) [20] .

Es de notar que las dos distancias obtenidas con los métodos descritos previa-

mente concuerdan dentro de los errores calculados.
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4.5. Membresia Cinematica: Velocidad Radial

De la bibliografia citada se describe que se distinguen dos grupos de velocidades,
unas comprendidas entre 20 — 27Km/s la cual corresponde al grupo I (OBla) y
otras comprendidas entre 27 — 35 K'm/s que corresponde al grupo 2 (¢ Ori), facil-
mente visibles en un histograma [5] [4]. Esta divisién de grupos se da porque o
Ori tiene otro grupo o asociacion por delante que esta en la misma linea de visién

y contamina levemente los estudios de membresia se hagan de este cimulo.

Se logra calcular la velocidad radial de 107 estrellas del camulo con el procedi-
miento descrito en la seccion 3.4 del capitulo III, la cual se expresan en la tabla
4.4, donde RV es la velocidad radial para cada una de las estrellas y Err-RV es

el error estimado.

Por otra parte, se tiene que la distribucién de las RVs encontrada coinciden con
valores reportados por otros autores como Sacco et al. 2008 [4] y Maxted et al.
2008 [5]. Esta se refleja en el histograma de velocidades mostrado en la figura

4.4.

Aqui logramos observar lo descrito previamente en el capitulo II, donde Maxted
et al. 2008 [5] nos muestran una doble distribucién en la RV en el cimulo (como
se ve en la figura 1.7). Seleccionamos como miembros cinematicos aquellas es-

trellas con RV calculados entre 27 — 35Km/s.

Otra carateristica importante que se puede destacar es la relacién entre las es-
trellas jovenes que presentan litio y su RV. Con esta relacion tenemos alrededor

de 92 estrellas que tienen espectroscopia de baja resoluciéon y RV. En la figura

58



Tabla 4.4: Velocidad Radial para la muestra de HECTOCHELLE.

Se representan la muestra de estrellas a las cuales se le calculé usando IRAF.
RA DEC RV Err-RV

84.5415 -2.86048 30.0 0.6
84.5785 -2.86079 31.5 0.6
84.5549 -2.76417 29.7 0.7
84.4908 -2.91671 76.8 0.2
84.4988 -2.85093 56.1 0.2
84.4082 -2.8058 44.3 0.6
84.3542 -2.86731 16.5 0.2
84.3882 -2.89335 94.1 0.2
84.4752 -2.74465 30.3 0.9
84.4077 -2.83598 71.6 0.2
84.4769 -2.72717 63.8 0.2
84.5236 -2.67206 6.2 0.7
84.4077 -2.76229 32.1 0.4
84.3279 -2.67275 18.7 0.4
84.4767 -2.65829 15.8 0.4
84.3669 -2.60182 29.8 0.9
84.4567 -2.60507 25.6 0.2
84.5345 -2.59897 39.4 0.6
84.465 -2.59048 24.8 2.5
84.471 -2.55956 23.9 2.2
84.5797 -2.59109 122.4 0.2
84.4241 -2.48561 21.7 0.5
84.4371 -2.49925 53.3 0.3
84.3662 -2.51195 33.1 1.0
84.5662 -2.57812 -30.0 0.2

Esta tabla es s6lo una muestra de las
velocidades radiales obtenidos para los
miembros del ciimulo, si desea conocer mas
sobre la misma se puede poner en contacto
con el autor (correo electrénico: aperez@Qcida.ve.)

4.5 se muestran dos histogramas con estas caracteristicas, la linea a trazos azul
representa toda la muestra que tiene velocidad radial y la linea s6lida magenta
muestra las estrellas que son miembros confirmados por la presencia litio en ab-

sorcion, las cuales son aproximadamente 45 estrellas.

Al calcular el Li con el programa SPTCLASS, éste nos arroja el valor del ancho
equivalente de la linea en 6707A (EW-Li). Como lo muestra la figura 4.6, en la
parte inferior podemos ver la relacion entre la RV y el EW-Li. Se aprecia en las
figuras 4.5 y 4.6 que las estrellas con Li muestran un rango bien definido en RV.
Como referencia en la figura 4.6 marcamos los limites descritos por Maxted et

al. 2008 [5] para la poblacién de o Ori y la posible poblacién joven contaminante
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Figura 4.4: Comparacion de la distribucién de la Velocidad Radial.
Se compara la velocidad obtenida para las estrellas en o Orionis; los datos de
HECTOCHELLE en la parte superior, los datos de Sacco et al. 2008 en la parte
central y de Maxted et al. 2008 en la parte inferior.

del camulo.

4.6. Discos en el Cimulo Sigma Orinis

El Cimulo Sigma Orionis presenta un interés particular porque esta razonable-
mente cerca y relativamente poblado, haciendo posible una estadistica significa-
tiva para el estudio de las propiedades de los discos. Ademas, tiene la edad en
donde empieza a ser evidente la evolucién de los discos [6]. El camulo o Ori es
uno de los grupos jévenes donde podemos encontrar diferentes tipos de discos,
de los cuales se pueden identificar: discos primordiales, en transicion, evolucio-
nados y discos de escombros. Resaltando que los discos circunestelares son de

considerable interés, ya que es el medio donde finalmente se forman planetas
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Figura 4.6: Relacion entre la RV y el EW-Li.
Se compara la velocidad obtenida y el EW-Li para las estrellas del camulo.

[16] y porque el tiempo de vida de un disco circunestelares de gas y polvo marca

la linea de base para la formacién de planetas gigantes [9].
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Es por ello que se hizo una busqueda de los nuevos candidatos fotométricos con
discos, utilizando los datos provenientes de los instrumento MIPS y IRAC del
Telescopio Espacial Spitzer y datos del sondeo infrarrojo de todo el cielo WI-
SE. Esta nueva seleccién se hizo por medio de un diagrama color-color usando
los colores J-H vs K-[24] para las estrellas con datos de MIPS y los colores J-H
vs K-W4 para las estrellas con datos de WISE. Estos diagramas color-color nos
ayuda a separar los diferentes tipos de disco que puedan presentar las estrellas,
como podemos apreciar en la figura 4.7. En la parte superior, se tienen las es-
trellas con disco (circulos abiertos negros) y las nuevas candidatas fotométricas
con discos (diamantes azules) seleccionados a partir de su color K — [24]. En la
parte inferior del mismo grafico, tenemos las estrellas que presentan informa-
cion en las bandas de WISE e IRAC (H07) (cuadrados magenta) y las candidatas
fotométricas que puedan tener algun exceso infrarrojo en las bandas de WISE.
Tomando esta consideracion se buscan los objetos en una regiéon donde el exceso
infrarrojo que presente sea superior a un valor de K — [24] > 0,5 [6], que describe
el limite de la fotosfera estelar, para las estrellas que tengan datos en MIPS y

un limite similar para las estrellas con datos de WISE.

En base a la figura 4.7 seleccionamos las posibles candidatas fotométricas con
discos y en las figuras 4.8, 4.9 y 4.10 mostramos las distribuciones espectrales de
energia (SEDs) de las nuevas candidatas a estrellas con disco con la fotometria
optica disponible de las bandas U,B,V,R e I, datos de 2MASS (bandas J,H y K),
MIPS (banda de 24 ;m), WISE (bandas W1 = 3.4ym, W2 = 4.6ym, W3 = 12um y
W4 = 22,m) e IRAC (bandas 3.6um, 4.5um, 5.8um y 8.0um). Todos los valores se

encuentran normalizados a la banda J, la linea negra a trazos representa la me-
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Figura 4.7: Diagrama Color-Color.

Se representa todas las estrellas de la muestra que son candidatas fotométricas
con discos. En la parte superior se tienen las candidatas fotométricas segun
MIPS, y en la inferior se tiene las candidatas fotométricas segin WISE. La linea
punteada representa el limite de la fotosferico.

dia de las estrellas con discos 6pticamente gruesos en el rango de masas de las
estrellas T Tauri, este disco de emision es tipico en el Cimulo o Ori y es menor
que la media de discos en Tauro (linea puntuada azul) que tiene una edad apro-
ximada de 1-2 Marios. Lo que indica diferencias entre o Ori (3 Marios) y Tauro
(1-2 Manos) debido a los efectos evolutivos como el crecimiento del grano y/o se-

dimentacién en el plano medio del disco. La linea discontinua roja representa la

media de las estrellas sin disco en el camulo [6].
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4.6.1. Discos segun MIPS

En la figura 4.8 se representan 9 estrellas que tiene algin exceso en 24 um.
Los puntos magenta representan las bandas 6pticas (U,B,V,R,e I) si la estrella
presenta alguna informacién de la misma, asi como también se representan las
bandas de J,H y K; el pentagono azul representa la banda en 24 ym. Estos datos

se reflejan en la tabla 4.5.

Tabla 4.5: Magnitudes para las candidatas con discos en MIPS.
Se representan las magnitudes de las estrellas candidatas a discos con algin

exceso en la banda de MIPS.

N° ID RA DEC U B v R I dJ H K [24]
1 05373456-0255588 84.394028 -2.933026 999.99 23.95 22.7 20.564 1842 15.707 14.858 14.393 8.728
2 05381279-0212266 84.553321 -2.207405 999.99 21.97 20.28 18.33 16.92 14.818 14.164 13.648 8.266
3 05382503-0213162 84.604302 -2.221167 999.99 999.99 17.287 16.139 14.581 13.241 12455 12.112 8.393
4 05383981-0256462 84.665901 -2.946179 999.99 15.89 14.52 13.34 12.78 11.413 10.744 10.439 5.051
5 05384714-0257557 84.696456 -2.965479 999.99 195 21.15 19.19 17.05 14.515 13.935 13.461 8.937
6 05392639-0215034 84.859992 -2.250968 999.99 999.99 14.509 13.798 999.99 11.844 11.106 10.591 4.179
7 05394097-0216243 84.920745 -2.273438 999.99 999.99 17.963 16.739 14.657 12.871 12.152 11.736 7.568
8 05394278-0258539 84.928287 -2.981647 999.99 5.01 14.70 999.99 13.05 11.016 10.196 9.841 4.434
9 05382656-0212174 84.610699 -2.204834 999.99 999.99 16.677 15917 13.990 11.851 10.984 10.583 6.770

En general el exceso observado a 24 ym es comparable a los discos pticamente
gruesos observados en Tauro y o Ori. Existe la posibilidad que estos discos sean
discos en transicion, sin embargo, se necesitan datos adicionales entre 2 y 24 ym

para verificar el tipo de disco.

4.6.2. Discos segun WISE

En la figura 4.9 se representan 9 estrellas que tiene algun tipo de exceso en las
bandas WISE. Los puntos magenta representan las bandas épticas (U,B,V,R,e
I) si la estrella presenta alguna informacion de la misma, asi como también se
representan las bandas J, H y K; los diamantes verdes representan las bandas

W1, W2, W3 y W4. Estas magnitudes se pueden observar en la tabla 4.6.
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Figura 4.8: SED’s segun MIPS.
Se representa todas las estrellas de la muestra que presentan algun exceso en
24 ym

A pesar de que se realizé una seleccion rigurosa de las estrellas en WISE, co-

mo una sefnal a ruido mayor a 10 y escogiendo las mejoras banderas de calidad

ofrecida por el catalogo, las emisiones en W3 y W4, no ofrece valores confiables.

Al realizar una inspeccién visual de las imagenes de WISE se revela que en las

imagenes de las estrellas: 05381104 - 0256018, 05382265 - 0257421, 05385855

- 0215278, 05402032 - 0254083 y 05401566 - 0212359, no se logran distinguir

algun tipo de emision puntual sino una nube difusa. Por ende el tipo de disco
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Figura 4.9: SED’s segiin WISE.

las bandas de WISE.

que se obtiene puede ser un falso positivo y la emision detectada puede ser el

fondo del cielo. Por lo tanto, estas candidatas a estrellas con discos son inciertas.

Por otra parte, la figura 4.10 ilustra 15 estrellas que tiene algun tipo de exce-
so en las bandas WISE e IRAC. Los puntos magenta representan las bandas
U,B,VR, e I si la estrella presenta alguna informacién de la misma, asi como

también se representan las bandas J, H y K; los diamantes verdes representan
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Tabla 4.6: Magnitudes para las candidatas con discos en WISE.
Se representan las magnitudes de las estrellas candidatas a discos con algin
exceso en la banda de WISE.
Ne 1D RA

DEC U B v R 1 J H K W1 W2 W3 W4

05381104-0256018 84.546011 -2.933843 999.99 999.99 15.779 14.829 999.99 12.066 11.105 11.291 11.056 11.003 11.460 7.959
05382265-0257421 84.594380 -2.961721 999.99 999.99 14.229 13.311 999.99 11.147 10.090 10.272 9.986 10.127 10.066 7.977
05385855-0215278 84.743960 -2.257729 999.99 999.99 16.436 15371 13.980 12.514 11.790 11.551 11.423 11.318 10.771 8.032
05400365-0216461 85.015228 -2.279474 999.99 999.99 14.946 13.874 999.99 11.611 10.585 10.863 10.284 9.866 8.092 5.746
05401607-0225446 85.066970 -2.429063 999.99 17.33 1566 14.51 13.27 11975 11.193 10.944 10.753 10.566 9.022 7.152
05401702-0218111 85.070920 -2.303111 999.99 999.99 15.259 14.270 999.99 11.892 10.895 11.113 10.527 10.050 8.054 5.831
05402032-0254083 85.084690 -2.902307 999.99 14.97 13.68 12.82 11.98 11.088 10.516 10.324 10.210 10.248 9.739 7.629
05400600-0216499 85.025005 -2.280528 999.99 999.99 15.574 14.788 13.997 12.908 12.280 12.101 11.894 11915 9.603 7.545
05401566-0212359 85.065254 -2.209980 999.99 24.2  21.27 19.808 18.42 16.293 15.681 15212 14.756 14.600 9.795 7.305

O 00 -3 Uk WK -

las bandas W1, W2, W3 y W4 y los triangulos amarillos representan las bandas
de IRAC, que se tomaron para complementar la informacion de las estrellas y de
alguna forma resolver el problema que hay con las bandas W3 y W4 de WISE,
asi como también caracterizar discos que no se lograron clasificar en Hernandez

et al. (2007). Estas magnitudes se pueden observar en la tabla 4.7.

Siguiendo el mismo criterio de seleccion que se hizo para WISE, se verificaron vi-
sualmente las imagenes de las bandas de W3 y W4. Para las estrellas: 05381064
- 0232574, 05383160 - 0251268, 05383378 - 0220417, 05383745 - 0250236,
05383972 - 0240197, 05384766 - 0230373, 05390524 - 0233005, 05390828 -
0249462, 05394770 - 0236230, 05374310 - 0225131, 05381263 - 0220348 y
05382775 - 0219101, la inspeccién visual indica que W3 y W4 no son valores
confiables que ayuden a identificar el exceso de la estrella. Esto debido a la alta
nubosidad e indistinguible fuente puntual en las imagenes. En este sentido te-
nemos solo 3 estrellas (05400525 - 0230522, 05400889 - 0233336 y 05401286 -

0222020) las cuales tienen un exceso infrarrojo confiable.

El exceso mostrado en las SEDs por las candidatas fotométricas a estrellas con
discos arroja que se encontraron discos dpticamente grueso, lo cual concuerda
con la mediana de las estrellas con discos en el Cimulo ¢ Ori. Por otro lado, las

fuentes que no podemos clasificar es debido a la mala detecciéon del flujo en la
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Figura 4.10: SED’s segiin WISE e IRAC.
Se representa todas las estrellas de la muestra que presentan algin exceso en
WISE e IRAC.
Tabla 4.7: Magnitudes para las candidatas con discos en WISE e IRAC.
Se representan las magnitudes de las estrellas candidatas a discos con algin
exceso en la banda de WISE e IRAC.
Ne ID RA DEC U B v R I J H K w1 W2 W3 W4 [3.6] [4.5] [5.8] [8.0]
1 05381064-0232574 84.544373 -2.549279 16.511 15.261 13.914 13.179 12,5 11.431 10.717 10.605 10.496 10.599 10.587 7.579 10.51 10.56 10.49 10.45
2 05383160-0251268 84.631678 -2.857470 999.99 17.38 1554 14.501 135 12.110 11.184 10.976 10.676 10.850 11.074 7.784 10.81 10.91 10.80 10.79
3 05383378-0220417 84.640760 -2.344938 999.99 15.38 14.18 13.18 12.87 11.868 11.340 11.194 11.085 11.146 10.787 7.676 11.128 11.116 11.144 11.098
4 05383745-0250236 84.656056 -2.839900 999.99 999.99 17.803 16.493 14.479 12.809 12.176 11.923 11.794 11.564 11.437 7.932 11.62 11,55 11.55 11.51
5 05383972-0240197 84.665537 -2.672142 20.691 20.165 18.697 17.279 15484 13.746 13.099 12.883 12.693 12.473 11.428 6.290 12.55 1248 1248 1249
6 05384766-0230373 84.698585 -2.510387 999.99 20.254 18.753 17.303 15.375 13.449 12.847 12,585 12.374 12.118 11.386 7.592 12.22 12.26 12.11 12.15
7 05390524-0233005 84.771849 -2.550160 20.409 19.365 17.890 16.583 14.974 13.394 12.720 12.462 12.343 12.141 11.011 7.541 1221 1225 1212 12.14
8 05390828-0249462 84.784534 -2.829523 999.99 14.660 14.460 13.010 12.450 11.258 10.694 10.507 10.237 10.266 10.193 8.012 10.25 10.29 10.24 10.24
9 05394770-0236230 84.948761 -2.606390 999.99 999.99 17.844 16.654 14.950 13.473 12.772 12528 12424 12.219 11.560 7.886 12.29 12.23 12.17 1225
10 05400525-0230522 85.021900 -2.514527 999.99 20.75 19.08 17.65 15.83 13.945 13.371 13.071 12.769 12336 10.395 7.730 1241 12.13 11.77 11.24
11 05400889-0233336 85.037043 -2.559357 999.99 999.99 14.628 14.090 999.99 11.501 10.546 9.911 9.091 8.483 6.430 4.320 9.10 8.72 8.33 7.50
12 05401286-0222020 85.053605 -2.367234 999.99 5.3 13.61 999.99 1195 10.642 9.835 9.437 8.716 8.202 6.441 4.744 8.71 8.29 7.83 7.14
13 05374310-0225131 84.429615 -2.420310 999.99 999.99 14.411 13.790 999.99 12.537 11.973 12.026 11.832 11.890 11.264 7.855 11.842 11.893 11.849 11.859
14 05381263-0220348 84.552638 -2.343022 999.99 20.54 19.07 17.86 16.40 14.975 14.195 13.983 13.849 13.895 11.745 7.939 13.773 13.793 13.76 13.595
15 05382775-0219101 84.615659 -2.319493 999.99 999.99 15.757 14.991 14.307 13.206 12.506 12.413 12.234 12.312 11.079 7.903 12.251 12.277 12.242 12.184
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bandas de W3 y W4 de WISE.
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CONCLUSIONES

Realizamos un estudio del Cimulo Estelar Sigma Orionis utilizando técnicas
espectroscopicas y fotométricas, donde se unieron dos tipos de datos. En primer
lugar, realizamos una combinacién de los datos fotométricos de las observacio-
nes Optica provenientes del instrumento OSMOS, del catalogo del Sondeo de Va-
riabilidad del CIDA [21], del catalogo de Cluster Collaboration y del catalogo de
Kharchenko, con observaciones infrarrojas del catalogo 2MASS; y para las estre-
llas seleccionadas con discos obtuvimos fotometria infrarroja de Spitzer (MIPS e

TRAC) y WISE.

En segundo lugar, realizamos una combinacion de los datos espectroscéopicos
provenientes de los instrumentos: HECTOCHELLE, HECTOSPEC, FAST, SPM-
BCS, OSU-CCDS y CANANEA-BCS. Esta fusion de datos nos ayudé a realizar
una caracterizacion homogénea para las candidatas a miembros del Cumiilo

Estelar Sigma Orionis, teniendo como resultado lo siguiente:

= Catalogo general de magnitudes, contiene la fotometria 6ptica e infrarroja

de 4412 estrellas del Ctiimulo o Ori.

= Con datos espectroscopicos se logré obtener 331 estrellas con tipo espectral,
donde aproximadamente 200 estrellas fueron clasificadas como miembros
espectroscopicos del caimulo, predominan los tipos espectrales Ky M (como
se observa en la figura 4.1). Demostrando que se tiene en su mayoria

estrellas tardias y ademas, son objetos jovenes que tienen presencia de litio.

= Con datos fotométricos y tipos espectrales, se logré estimar el Av de

las estrellas confirmadas como miembro, obteniendo un valor similar al
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encontrado para estrellas en la Cimulo de Sigma Orionis. La distribucion

de estos valores se puede observar en la figura 4.2.

= Se logré estimar la temperatura efectiva y luminosidad asumiendo las
distancias propuestas por Caballero et al. 2008 de 385pc [19] y por
Sherry et al. 2008 de 420pc [20]. Estos valores son los esperados para
el cimulo. Ademas, la diferencia que existe entre las distancias es de

aproximadamente 30pc, lo cual arroja resultados basicamenten similares.

= Con los valores obtenidos anteriormente se realizé6 un diagrama HR con
los miembros confirmados por velocidad radial, litio y rayos X, confirmando

que el cimulo tiene una edad comprendida entre 1-3 Mafios.

= Siguiendo los parametros de J. Tobin [29] logramos obtener la velocidad
radial para 107 estrellas, confirmando 42 estrellas como miembros cine-
maticos del cimulo. En general, las estrellas con Li presentan RV dentro

de lo esperado para el Camulo o Ori.

= Comparando el catalogo general fotométrico con datos infrarrojos de los
instrumentos MIPS e IRAC del Telescopio Espacial Spitzer y con los datos
de WISE, se obtuvo una descripcion general de los nuevos discos hallados
en el Cimulo Sigma Orionis. Todos los discos fueron clasificados como
opticamente gruesos, porque se encuentran entre la media esperada para
las estrellas con disco en el cimulo y la media de Tauro. Ain asi no se
logré clasificar un grupo de estrellas con disco, especificamente las que
tienen informacién de WISE en las bandes W3 y W4, porque existen falsos

positivos por la mala deteccion de alguna fuente puntual en estas bandas.

Este trabajo representa la mas grande y homogénea caracterizacion espectros-

copica de miembros al Cimulo o Orionis, el cual es un laboratorio natural am-
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pliamente usado en el estudio de la formacién de estrellas y planetas.
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APENDICE

Apéndice A

Fotometria

Se verifico el tiempo de exposicion de cada una de las imagenes de los filtros
correspondientes (UBVRI) y se dividieron en grupos por el nimero de cuentas,
altas y bajas, de cada filtro. Las cuentas altas se refieren a corto tiempo de ex-
posicion (5,10,15 y 20 segundos) y las cuentas altas a largo tiempo de exposicion

(100,15 y 200 segundos).

Primero se corrobora que las imagenes no estuviesen corridas desplegandolas
con el software SAOImage DS9, verificando si existe alguna variacién en las
mismas. SAOImage DS9 fue desarrollado por el Smithsonian Astrophysical Ob-

servatory, es una aplicacién de visualizacion de imagenes y data astronémica.

Luego, se hace una lista para cada uno de los filtros con las imagenes que se
desee combinar y se introducen en la tarea de IRAF para la combinacion de
imagenes usando varios algoritmos o combine images using various algorithms
(IMCOMBINE) por sus siglas en inglés, consiguiendo una imagen que va a ser
la composicién de tres o mas imagenes, empleando la media como algoritmo de
combinacion de imagenes. Primero combinando las imagenes de cada filtro con
cuentas altas y luego el mismo procedimiento para las imagenes de cada filtro
con cuentas bajas. También se corren las siguientes tareas: 1) Editar los parame-
tros de deteccion de la estrella o edit the star detection parameters (FINDPARS)

por sus siglas en inglés, y 2) Editar los parametros de la data o edit the data de-
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pendent parameters (DATAPARS) por sus siglas en inglés, que ayuden a mejorar

la precision con las que seleccionan las coordenadas de las imagenes.

Como es necesario conocer las coordenadas de las imagenes, se corre la tarea
de IRAF para la deteccion automatica de objectos en una imagen o automati-
cally detect objects in an image (DAOFIND) por sus siglas en inglés, para cada
imagen. El resultado es un archivo .coo que contiene las coordenadas X, Y que
corresponde a la posicién de las estrellas en la imagen de cada filtro. Al introdu-
cir la lista que se obtiene de las coordenadas en la tarea TVMARK (mark objects
on the image display por sus siglas en inglés), se logra observar los puntos en la
imagen que nos interesa. La astrometria fue calibrada usando la tareas de WCS

(World Coordinates System, por sus siglas en inglés).

Por otro lado, en el Cimulo Sigma Orionis las estrellas se encuentran muy jun-
tas y al medir el flujo que ellas emiten con aperturas grandes se obtiene un valor
muy alto y puede ser que la medida no corresponda sélo a una estrella sino que
sus vecinas o su binaria la estén contaminando. Es por ello que se varian las
aperturas y mientras mas pequenas y centrada se encuentre la estrella, mas
preciso es el flujo que se mide. La idea de que se corrijan las aperturas es para
tener una mejor caracterizacion de las magnitudes. La correccion de apertura se
refiere al factor de correccion para llevar una apertura relativamente pequena
a una apertura lo suficientemente grande que garantice la no perdida del flujo

estelar.

Esta correcciéon de apertura se realiza para las imagenes de largo tiempo

de exposicion porque en ellas logramos distinguir mejor las estrellas, pero
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también para las de corto tiempo de exposicién para tener un mejor muestreo
y extraccion de las magnitudes. La correccion de apertura se realiza mediante la
tarea MKAPFILE (prepare an aperture corrections file from a listt of APPHOT
photometry files using the daogrow algoritm por sus siglas en inglés) de IRAF,
la cual abre una ventana para cada imagen donde se puede ir comprobando que
se este realizando la mejor correccién de apertura, resultando ser el valor mas

pequeno el mejor.

A.1 Creacion de Magnitudes Instrumentales

El paquete MKOBSFILE (prepare a single observations file form a list of
APPHOT /DAOPHOT files containing observations of objects in a single field por
sus siglas en inglés) procesa las imagenes a las cuales se les desea calcular una
magnitud, haciendo uso de las coordenadas X,Y estimadas previamente. Como
resultado se tienen dos archivos de salida, uno que contiene informacion sobre
el campo, el filtro, masa de aire, el centro de las posiciones X e Y, la magnitud
y su error, y otro archivo donde estan reflejados los parametros de la corrida

realizada.

A.2 Creacion de Magnitudes Estandar

Se ejecuta la tarea INVERTFIT (evaluate the fit by inverting the system of
equations defined in the configuration file por sus siglas en inglés) para los datos
de corto y largo tiempo de exposicion (o imagenes de altas y bajas cuentas) y asi
poder obtener las magnitudes estandar para cada filtro. Con estos resultados
se realiz6 un diagramas color-magnitud donde se representa la distribucion de

nuestra muestra.
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A.3 Software

En principio se utilizaron programas astronémicos ya establecidos para el pro-
cesamientos de imagenes y para realizar algunas graficas. De igual forma, se
desarrollaron una serie de programas con la ayuda de lenguajes de programa-
cion como R [31] y Python [32], los cuales fueron cruciales a la hora de obtener

los resultados.

Para procesar los espectros utilizamos el software IRAF, el cual fue desarrollado
a mediados de los afios 80 por el Observatorio Nacional de Astronomia Optica
o National Optical Astronomy Observatories por sus siglas en inglés (NOAO) en
Tucson, Arizona - Estados Unidos; cuyo propdésito general es la reduccién y ana-
lisis de datos astronémicos. Desde entonces muchos han contribuido a expandir
las capacidades de IRAF a través de paquetes desarrollados individualmente pa-

ra realizar tareas especificas [27].
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Universitario, para su autorizacién.”
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