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RESUMEN

Se presenta un estudio en el rango completo de masas estelares con el fin de caracterizar la
poblacién estelar del camulo NGC' 2169 y sus sistemas planetarios en formacién. Este estudio
es de importancia debido a que son pocos los grupos estelares conocidos que se encuentran
a una distancia relativamente cercana (< 1000pc) y con un estado evolutivo indicando la
fase final del disco protoplanetario primigenio y el surgimiento de discos de escombros de
segunda generacion. Para alcanzar este objetivo analizamos imagenes 6pticas tomadas en el
Observatorio de MDM, en Kitt Peak, Arizona, las cuales permitieron seleccionar candidatas
fotométricas a miembros del cimulo, derivadas de las magnitudes y colores esperados a partir
de miembros previamente confirmados. Adicionalmente, se utilizaron datos de movimientos
propios obtenidos del catdlogo UCAC3 para seleccionar candidatas cinematicas a miembros
del cimulo. Analizando imagenes infrarrojas obtenidas con el Telescopio Espacial Infrarrojo
Spitzer, se realizé el primer censo de discos protoplanetarios en el cumulo NGC 2169 en
un rango completo de masas estelares. Ademas, se realizé una caracterizacion del tipo de
disco estudiando la distribucién espectral de energia desde el dptico hasta el infrarrojo medio
(0.55micras - 24micras). Finalmente, se realizé una comparacion entre los estados evolutivos
de NGC 2169 y el agregado estelar 250ri llegando a la conclusion que NGC' 2169 tiene una
poblacion de discos protoplanetarios mas evolucionada, lo que concuerda con la edad repor-
tada (de 11 Manos) obtenida por ajustes de modelos evolutivos en el diagrama Hertzsprung
Russell (11 Myr).
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ABSTRACT

We present a study on the entire range of stellar masses in order to characterize the stellar
population of the stellar cluster NGC 2169 and their protoplanetary systems. This study is
important because there are few known stellar groups relatively close (<1000pc) and with an
evolutionary stage indicating the final fase of primordial protoplanetary disk and the rise of
debris second generation disks. To achieve this goal, we analyze optical images taken at the
MDM Observatory (Kitt Peak, Arizona), which allowed us to select photometric candidates
of the cluster using the expected values of magnitudes and colors from known bona-fide mem-
bers. Additionally, we select kinematic candidates of the cluster using proper motions from the
UCAC3 catalogue. Analyzing infrared images obtained with the Spitzer Space Telescope, we
do the first census of protoplanetary disks in the entire range of stellar masses in NGC 2169.
Furthermore, we infer the protoplanetary disk type studying the spectral energy distribution
from the optical to the mid infrared (0.55-24 microns). Finally, comparing the evolutionary
stages between NGC 2169 and the stellar aggregate 25 Ori, we reach the conclusion that NGC'
2169 has a protoplanetary disk populations more evolved than 25 Ori. This agree with the
stellar age based on evolutionary models fitting on the Hertzprung Russell diagram (11 Myr).

Keywords: stellar clusters, protoplanetary disks, evolutionary models.
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1. Introduccidon

La ciencia ha venido avanzando rapidamente. Hoy en dia conocemos numerosas investi-
gaciones sobre el universo al cual pertenecemos. Muchas de estas se enfocan en la busqueda
de nuevos planetas, otras se enfocan en conocer a fondo la evolucién estelar. Estudios como
éste requieren caracterizar poblaciones estelares a fin de obtener sus propiedades para enten-
der mas a fondo la evolucién de los sistemas estelares y sus posibles planetas circundantes.
En este sentido, un ciimulo estelar es una poblacion estelar formada por una agrupacion de
estrellas formadas de una misma nube molecular, por lo tanto comparten la misma composi-
cion quimica y la misma edad. Existen dos tipos de cimulos estelares, los cimulos globulares
que son agrupaciones densas con cientos de miles y hasta millones de estrellas viejas y los
cumulos abiertos, que son agrupaciones relativamente jovenes tipicamente con centenares de
estrellas [1].

Las estrellas relativamente jovenes generalmente poseen discos protoplanetarios alrededor
de ellas, éstos son producto de la conservacién de momento angular durante el colapso de la
nube primigenia. Luego de que un disco se forma y evoluciona, podria dar lugar a nuevos
sistemas planetarios [2].

Los cimulos estelares se encuentran en regiones de formacion estelar compuestas de gas
interestelar (principalmente hidrégeno y helio) y particulas sélidas llamadas polvo. En gene-
ral, estas regiones de formacién estelar poseen grupos estelares con diferentes edades lo que
facilita realizar estudios evolutivos de sus propiedades globales (ejemplo, fraccién e intensidad
de radicion infrarroja producida por un sistema planetario naciente). Algunas de las regiones
de formacion estelar mas conocidas son las encontradas en la Constelacion de Oridn, tal es el
caso de la asociacién estelar Orién OB1 [3] y la regién de formacién estelar AOrionis [4], en
la cabeza de Orién. Cerca de esta region se encuentra el cimulo estelar NGC 2169, el cual
es el objeto de estudio de esta investigacion.

NGC 2169 es un cumulo estelar abierto joven, descubierto en 1784 por William Herschel.
Se apoda ‘El Ctimulo 37, debido a su parecido con el nimero “37” (ver figura 1). Desde hace
varios anos se han venido realizando estudios sobre la poblacion estelar de NGC 2169, la
cual ha acumulado una gran cantidad de informacion sobre sus caracteristicas y propiedades.
Sin embargo, hasta ahora no se ha realizado un estudio completo de la poblaciéon de discos
protoplanetarios en este cimulo. Ademas existen discrepancias entre las distancias y edades
reportadas para este cimulo. El rango de distancias reportadas es de 376 pc ! a 2000 pc y el
rango de edades reportadas es de 9 Manos a 50 Manos (ver cuadro 1).

Las discrepancias de distancias y edades se deben a que en estos estudios generalmente se
estima la distancia y la edad por diferentes métodos utilizando rangos relativamente pequenos

de masas estelares.

El estudio de este cimulo estelar es de importancia debido a que son pocos los grupos

lpc= Paralaje de un segundo de arco o Parsec (por sus siglas en ingles Parallax of one arc second), unidad
de longitud astronémica,
1 pc=2.06265x10° AU = 3,2616 aiios luz = 3,0857x10'6 m.
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estelares que se encuentran a una distancia relativamente cercana (< 1000pc) y con un esta-
do evolutivo indicando la fase final del disco protoplanetario primigenio y el surgimiento de
discos de escombros, en el cual el polvo observado se origina por colisiones entre planetesimos
ya formados.

Esta investigacién presenta un estudio en el rango completo de masas estelares (desde
estrellas més masivas llegando casi al limite subestelar 0.08M ®) [1], con el fin de caracteri-
zar la poblacién estelar del camulo NGC 2169 y sus sistemas planetarios en formacién. Para
alcanzar este objetivo analizamos imagenes Opticas tomadas en el Observatorio de MDM (por
sus siglas en ingles Michigan-Dartmouth-MIT), en Kitt Peak, Arizona, las cuales permiten
seleccionar candidatas fotométricas a miembros del cimulo, derivadas de las magnitudes y
colores esperados a partir de miembros previamente confirmados. Adicionalmente se utilizan
datos de movimientos propios obtenidos del catalogo UCAC3 para seleccionar candidatas
cinematicas a miembros del ciimulo.

Finalmente, se presenta un andlisis de imagenes infrarrojas obtenidas con los instrumen-
tos IRAC (por sus siglas en ingles Infrared Array Camera) y MIPS (por su siglas en ingles
Multiband Imaging Photometer for Spitzer) del Telescopio Espacial Infrarrojo Spitzer, las
cuales permiten realizar un censo de estrellas con exceso infrarrojo y determinar cuales de
ellas poseen discos protoplanetarios. Ademaés, dependiendo del brillo en el éptico e infrarrojo
se puede caracterizar que tipo de disco se observa. Estudiando las propiedades globales de
las estrellas con discos, podemos inferir un estado evolutivo, el cual puede ser comparado con
el estimado a partir del andlisis de isocronas evolutivas.

Los resultados presentados en esta investigacién representan el primer censo de disco
realizado en todo el rango de masa en NGC 2169. Por su estado evolutivo NGC' 2169, con-
forma un enlace en la transicién entre el disco formado por material primigenio y un disco
formado por polvo producto de colisiones de asteroides 6 planetésimos (Disco de escombros
6 de segunda generacion). Ademds, como producto de esta investigacion, el listado de can-
didatas a miembros formard una base fundamental para investigaciones futuras en NGC 2169.

La presente invetigacién esta estructurada de la siguiente manera: en el capitulo 2 se
describe el problema de investigacion. Los conceptos bésicos usados en esta investigacion
se describen en el capitulo 3. La obtencién de las observaciones utilizadas es descrita en
el capitulo 4. La metodologia llevada acabo para realizar la seleccién de las candidatas a
miembros del cimulo y los resultados obtenidos en el proceso de seleccién son explicadas en
el capitulo 5. La estimacion de la distancia y edad del cimulo en estudio es expuesta en el
capitulo 6. El analisis infrarrojo del cimulo que consiste en el censo de discos y la compara-
cién con otros grupos estelares con edades similares a NGC' 2169, se describe en el capitulo
7, detallando la metodologia y los resultados obtenidos. En el capitulo 8 se presentan las
conclusiones de los resultados obtenidos y finalmente el apéndice A describe la metodologia
llevada a cabo para reducir, calibrar y obtener la fotometria de las imdgenes utilizadas en el
desarrollo de la presente investigacion.
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Figura 1: Cumulo Abierto NGC 2169
Composicion de imdgenes de las bandas de IRAC del Telescopio Espacial Spitzer en colores
falsos (8.0um=Rojo; 5.8um="Verde; 4.5um=Azul).



2. Problema de Investigacion

2.1. Planteamiento del Problema

Desde hace varios anos se han venido realizando estudios sobre la poblacién estelar en el
cumulo NGC' 2169, estos estudios han acumulado una gran cantidad de informacién sobre las
caracteristicas y propiedades del cimulo. Sin embargo, existen discrepancias entre las distan-
cias y edades reportadas para este cimulo. Particularmente el rango de distancias reportadas
es de 376pc [5] a 2000pc [6] y el rango de edades reportadas es de 9 Manos [7] a 50 Manos [8].
Ademas no se ha reportado informacién acerca de estrellas miembros del cimulo que posean
discos protoplanetarios.

La problematica de discrepancias de distancias y de edades tiene su génesis en que en
estos estudios, generalmente se estima la distancia y la edad por diferentes métodos utilizan-
do rangos relativamente pequenos de masas estelares. En esta investigacion, se seleccionaran
estrellas candidatas a miembros del cimulo NGC' 2169 usando magnitudes y colores espe-
rados a partir de miembros confirmados y abarcando un rango completo de masa estelares.
El estudio fotométrico de los miembros confirmados nos permitird estimar la distancia y
edad del ciumulo usando modelos tedricos de evolucién estelar [9]. Estos modelos tedricos
también tienen discrepancias importantes debido al tratamiento de opacidades y aproxima-
ciones fisicas involucradas. Esto dificulta la certidumbre de las edades y distancias estimadas.

Finalmente, se realizara un estudio de imagenes infrarrojas con el fin de realizar el primer
censo completo de discos protoplanetarios del cimulo estelar NGC' 2169.

2.2. Formulacion del Problema

. Cuales son las caracteristicas de la poblacién estelar del cimulo NGC' 2169 y sus sis-
temas planetarios en formacion?

2.3. Objetivos de la Investigacion
2.3.1. Objetivo General

v’ Caracterizar la poblacién estelar del cimulo NGC 2169 y sus sistemas planetarios en
formacion mediante el estudio de la fotometria 6ptica e imagenes infrarrojas desde sus miem-
bros méas masivos hasta el limite subestelar (0.08M©®).

2.3.2. Objetivos Especificos

v'Reducir las imagenes opticas del cimulo NGC 2169 tomadas en el Observatorio MDM
(Kitt Peak, Arizona) con el instrumento OSMOS (Ohio State Multi-Object Spectrograph)
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acoplado al Telescopio Hiltner de 2.4m, usando los filtros UVRI.

v/ Calibrar la fotometria 6ptica del cimulo NGC' 2169

v'Seleccionar candidatas a miembros, por medio de fotometria 6ptica y del cercano in-

frarrojo.

v'Estimar la distancia y edad del cimulo NGC' 2169.

v Obtener las magnitudes fotométricas Infrarrojas del Telescopio Espacial Spitzer.

v'Realizar un censo de estrellas con exceso en el infrarrojo.

v Inferir las propiedades de los sistemas que poseen un disco protoplanetario en formacién
mediante el analisis del brillo 6ptico e infrarrojo.

v'Comparar la poblaciéon de discos protoplanetarios de NGC 2169 con la poblacién de
discos de otros grupos estelares jovenes.

2.4. Justificacion

Investigaciones anteriores reportan diferentes distancias y edades para el cimulo NGC
2169, de manera general, se ha usado un rango limitado de masas estelares (ver cuadro 1). A
pesar de estas diferencias de distancias, las cuales a su vez afectan la estimacién de la edad,
este cumulo parece estar en una etapa evolutiva en donde el material primigenio del disco
protoplanetario se ha disipado casi completamente, y donde el polvo producto de colisiones
entre planetesimos (tipo asteroides) se hace prominente.

‘ Autores ‘ Ano ‘ Distancia ‘ Edad Rango de Masas Estrellas
J. Cuffey y S. W. McCuskey | 1956 2000 pc - Mayores a IM® 23
Hoag et all. 1961 1500 + 200 pc - Mayores a bM® 25
R. Sagar 1976 832 pc 9Mafios Mayores a 5M® 17
A. Helmut 1977 1500+ 200 pc - Mayores a 5SM® 8
C. Perry and P. Lee 1977 1100 % 50 pc 23 Manos Mayores a 5SM® 18
J. H. Pena y R. Peniche 1994 860 £ 130pc 50 Manos Mayores a 5M® 20
R. Jeffries et all 2007 1000 pc 9 + 2 Manos Menores a IM® 36
M. Hohle et all 2009 | Echeverria 639 pc - Mayores e Igual a IM® 12
M. Hohle et all 2009 | Hipparcos 376 pc - Mayores a 5M® 12

Cuadro 1: Distancias y edades reportadas por diferentes autores

El estudio de este cumulo estelar es de importancia debido a que son pocos los grupos
estelares que se encuentran a una distancia relativamente cercana (< 1000pc) y con un esta-
do evolutivo indicando la fase final del disco protoplanetario primigenio. Planteamos realizar
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un estudio en el rango completo de masas estelares con el fin de seleccionar candidatas fo-
tométricas y cinematicas, y estudiar en mas detalles las propiedades infrarrojas de ellas, en
busca de sistemas planetarios en formacién (buscando discos primigénios o discos de segunda
generacion).

La importancia de ésta investigacion radica en que aportard conocimientos acerca de la
evolucion temprana de sistemas planetarios alrededor de estrellas, debido a que NGC 2169
se encuentra en un estado evolutivo en donde existe una fase de transicion entre discos origi-
nados a partir de su material primigenio y discos con polvo de segunda generacion producto
de colisiones entre planetesimos. En otras palabras, NGC 2169 es un grupo estelar ideal para
detectar y caracterizar discos protoplanetarios en diferentes fases evolutivas, por ejemplo,
discos primigenios, discos de escombros y discos en un estado evolutivo intermedio.

Ademas, se aportara conocomientos de las caracteristicas del caimulo NGC 2169. Particu-
larmente, se realizard una lista de candidatas fotométricas, las cuales pueden ser estudiadas
en mas detalle en investigaciones futuras con técnicas espectroscopicas.

2.5. Factibilidad y Viabilidad

Para asegurarnos de la culminacion exitosa de esta investigacion se cuenta con los siguien-
tes recursos humanos y materiales:

v Asesoria directa por parte del Dr. Jesis Hernandez en el area de Astronomia Observa-
cional, Formacion estelar, “Discos protoplanetarios”, de la M. Sc. Jeanette Stock y colabo-
racion de la M. Sc. Neyda Anez en el area de Astronomia.

v'Acceso a la infraestructura de la Fundacién Centro de Investigaciones de Astronomia
Francisco J. Duarte (CIDA).

v'Acceso al material bibliografico de la biblioteca CIDA.

v Acceso a la data fotométrica éptica tomada en el Observatorio MDM (Kitt Peak, Ari-
zona) del proyecto “Disk evolution in star forming regions”, I.P.: Nuria Calvet (Universidad
de Michigan, USA).

v'Acceso a la data infrarroja obtenida con los instrumentos IRAC y MIPS del Telescopio
Espacial Infrarrojo Spitzer, del proyecto “Disk census in NGC2169: the final phase of pri-
mordial disk”, bajo el programa GO#50675, [.P.:Dr. Jests Herndndez, CIDA).

v'Acceso al estudio de membresia realizada por Rob Jeffries (Universidad de Keele UK)
del cimulo NGC' 2169, basados en datos fotométricos y espectroscépicos.

v'Acceso a internet y otras bibliotecas virtuales.



3. Conceptos Basicos

3.1. Intensidad y Flujo

En las observaciones astronémicas se utiliza la radiacion electromagnética de una u otra
forma para obtener informacién de la naturaleza fisica de las fuentes de donde provienen.
Supongamos que una cantidad de radiacién pasa a través de una area dA dentro de un angulo
sélido dw, (ver figura 2), la cantidad de energia dE en el rango de frecuencia [v, v + dv]
dentro del angulo sélido en un tiempo dt¢ estd dada por:

dE, = I, cos 0dAdvdwdt (1)

en donde I, es la intensidad especifica de la radiacion para la frecuencia v en la direccién del
angulo sélido dw.

Iy

Figura 2: Intensidad de Radiacion
La intensidad de radiacion I, es relativa a la energia que pasa a través de la superficie dA
dentro de un dngulo solido dw en una direccion 6.

Conociendo la intensidad especifica podemos encontrar el flujo emergente que esta dado
por la energia de la radiacién por unidad de area por unidad de tiempo como:

1
FV = m/sdEy = /SL,COSHdw (2)

El elemento del dngulo sélido dw en coordenadas esféricas (ver figura 3) es:
dw = sin OdOd¢p (3)

Al flujo total (intregrando toda el drea) se le llama comtinmente Luminosidad, siendo esta
la cantidad total de energia producida en una estrella y radiada al espacio por unidad de
tiempo en forma de radiacion electromagnética.

La luminosidad estelar se relaciona al flujo estelar por la ecuacién:

L= AF (4)
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de¢ sinf

Figura 3: Coordenadas esféricas del elemento de dngulo sélido dw.

donde A es el drea emisora, la cual en una estrella es usualmente aproximada como una esfera
de radio R, siendo la superficie igual a 47 R?. De modo que la luminosidad serd entonces:

L =47R*F (5)

Una de las cantidades medibles mas importantes en la Astronomia y Astrofisica, es el flujo
observado (f). Imaginemos una estrella de luminosidad L rodeada por una enorme concha
esférica de radio d, que representa la distancia entre la fuente y el observador. Entonces, si
asumimos que la luz no es absorbida durante su recorrido desde la fuente al exterior de la
concha esférica definida anteriormente, la energia que sale de la estrella de radio R se conserva
a la distancia d, y asi el flujo observado esta relacionado con la luminosidad estelar por:

L 47nR*F R’F

I =@~ @~ & (6)

donde el denominador es simplemente el area de la esfera proyectada al frente de onda ob-
servado o medido. El flujo observado es inversamente proporcional al cuadrado de la distancia
de la estrella (ver figura 4). Esto es conocido como la Ley inversa del cuadrado para la luz. [10]

3.2. Magnitudes Estelares

Las estrellas emiten cierta cantidad de luz. Para clasificar las estrellas segin esta cantidad
de luz o brillo, el astrénomo griego Hipparco de Nicea clasifico las estrellas segin el brillo
visible, siendo las mas brillantes con magnitud 1 o primera magnitud y las mas débiles con
magnitud 6 o sexta magnitud. La primera magnitud es cien veces mas brillantes que la
sexta magnitud. A esta magnitud medida por un observador desde la tierra se le conoce
como magnitud aparente m. Debido a que nuestros detectores naturales (los ojos) responden
logaritmicamente, la clase de brillo o magnitud puede definirse en términos del logaritmo del
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Figura 4: Flujo de Energia
Un flujo de energia a una distancia v de una fuente puntual se distribuye sobre un drea A,
esta se extiende sobre un drea 4A en una distancia 2r. Asi, el flujo disminuye inversamente
proporcional al cuadrado de la distancia.

flujo observado (f) dentro de un filtro fotométrico. Para definir la calibraciéon en un sistema
fotométrico, se define que a la magnitud 0 le corresponde el flujo f,, asi la magnitud (m) en
algun sistema fotométrico esta dada por la ecuacion:

m = —2,5log (%) (7)

Similarmente, si la magnitud de dos estrellas son m; y ms y densidad de flujo f1 y fo
respectivamente, tenemos que la diferencia de magnitud esta dada por:

m; — mo = —2,5log (%) (8)

Usando la ley inversa del cuadrado, los astronomos pueden asignar una magnitud absoluta,
M a cada estrella. Esta es definida por la magnitud aparente m de una estrella si estuviera
ubicada a una distancia referencial de 10pc de nosotros, (ver figura 5). Se define como:

d

Asi, la diferencia de magnitudes en d y 10 pe, o el mddulo de la distancia m — M, es:

m — M = 5log,o(d) — 5 — A, (10)

donde A,, es la extincién del medio interestelar producida por los efectos de la absorciéon
y dispersion de la luz de las estrellas debido a las particulas (polvo y gas) interestelares [10].
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Esta extincién afecta la magnitud medida de una estrella en una banda fotométrica especifi-
ca, por ejemplo en el visual es denota por A,.

En la pratica, las magnitudes miden el flujo de una estrella en una regién con cierta lon-
gitud de onda (\) definida por la transmisividad del filtro fotométrico y en algunos casos del
detector. Por lo tanto la magnitud de una estrella en cierta longitud de onda (),) esta dada
por:

MHxo :MAO+510g10(d) —5—|—A,\O (11)

donde d es la distancia en parsec, A, es la longitud de onda caracteristica del filtro, y Ay, > 0
representa el nimero de magnitudes de la extincion interestelar presente a lo largo de la linea
de vision.

En 1953 fue estandarizado uno de los primeros sistemas fotométricos, el sistema UBV,
desarrollado por Harold L. Johnson and William W. Morgan, también llamado sistema fo-
tométrico Johnson-Morgan. Las longitudes de ondas caracteristicas de los filtros U, By V
son 365nm, 440nm y 550nm, con anchos abarcando 68nm, 98nm y 89nm, respectivamente.
Estas letras capitales son referidas a magnitudes aparentes. Las magnitudes absolutas co-
rrespondientes a este sistema son My, Mg y My [1]. Por ejemplo, la magnitud visual My
es la magnitud absoluta de una estrella en el rango electromagnético cercano a la maxima
sensibilidad del ojo humano (0.55 micras).

Figura 5: Densidad de Flujo
La densidad de flujo a una distancia de 10 parsec de la estrella define a su magnitud absoluta.

La magnitud bolométrica M, es la magnitud de una estrella si la emisién de energia
pudiera medirse en todas las longitudes de onda. Puede ser expresada en términos de la
luminosidad. Si el flujo de una estrella a una distancia d = 10pc es F, y fo es el flujo
equivalente al solar. Tenemos:
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F., L,
Moy — Myor,o = —2,5log | — | = —2,5log | — (12)
fo Le

donde Myy o = 4.74 y Lo = 3,827210%%erg/s.

También podemos conocer la magnitud bolométrica a partir de la magnitud visual si
conocemos la correccion bolométrica BC:

BC = My, — My (13)

La correccion siempre suma la senal perdida. Ya que la BC esta referida a la magnitud
visual, el valor de BC es minimo para estrellas cuya temperatura efectiva corresponde al
pico de Planck cercano al valor caracteristico del filtro visual (0.55um); y para estrellas mas
frias y estrellas mas calientes la BC se vuelve mayor. Existen tablas estdandares que permiten
conocer la BC si se conoce el tipo espectral 6 temperatura efectiva. [11]

3.3. Indice de Color

El color de una estrella puede ser determinado usando filtros que transmiten la luz en
bandas definidas en longitudes de ondas [10]. El color de un objeto estd definido como la
diferencia de magnitud en dos filtros:

B—V:MB—MV:mB—mV (14)

En general, los sistemas fotométricos usan como objeto de calibracién la estrella Vega.
Por lo tanto:
v'Si una estrella tiene color (B-V) < 0, es més azul que Vega
v'Si una estrella tiene color (B-V) > 0, es mas roja que Vega

El sistema Johnson-Morgan se amplié més tarde anadiendo maés filtros fotométricos orig-
inando el sistema de cincos colores llamado sistema Johson-Morgan UBVRI, que incluye los
filtros R=rojo (A\,=710nm) e I= infrarrojo (A,=970nm). Uno de los sistemas de 5 colores
més usados es el sistema Johnson-Cousin (ver figura 6), el cual difiere en las caracteristicas
de los filtros R e I del sistema Johnson-Morgan. En este sistema las longitudes de ondas
centrales son \.=640nm y A\.=790nm para los filtros R, e I., respectivamente. Estos sistemas
se extienden hacia el infrarrojo para incluir los filtros J (1.22 pm), H (1.60pm), K (2.22 pm),
L (3.54pm), M (4.80 pm), N (10.6pm).

De la ecuacién 11 podemos definir que la magnitud visual de una estrella esta dada por:

d

siendo My la magnitud absoluta visual y Ay la extincién en la banda visual.
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Figura 6: Perfiles de transmision de los filtros utilizados en el sistema de magnitud UBVRI.
Las bandas R e I se basan en el sistema de Johnson-Cousin.

De igual manera para la magnitud azul:

d
B=M 1 — A 1
B+5 0g(10p0)+ B (16)
El indice de color observado ahora sera:
B—-V=Mg—My+Ag—Ay=(B-=V),+ Ep_v (17)

donde (B — V), es el color intrinseco y Ep_y es el exceso de color B-V. Estudios sobre el
medio interestelar muestran una relacion entre la extincion visual y el exceso de color B-V,
la cual es una constante

Ay

- Ep.y

Asi, si se conoce el exceso de color podemos conocer la extincién visual por medio de:

R

~ 3,1 (18)

Ay = 3,1Eg v ~3,1[(B —V)gps — (B =V),] (19)

donde (B — V') es el color observado.

Ahora bien, el color esta asociado con la temperatura. Estrellas intrinsicamente mas azules
tienen temperaturas mas altas, es decir, mas calientes. Estrellas més rojas tienen tempera-
tura mas bajas, es decir, mas frias. Existen tablas estandares en donde podemos conocer el
color intrinsico de una estrella dada la temperatura efectiva [11]. Investigaciones realizadas
muestran que cualquier objeto con una temperatura por encima del cero absoluto emite luz
de todas las longitudes de onda con varios grados de eficiencia (ver ecuacién 21).

3.4. Clasificaciéon Espectral

Un emisor ideal tedrico no refleja la luz, absorbe toda la energia de la luz incidente sobre
él, esto es conocido como cuerpo negro, y la radiacion que éste emite es llamada radiacion



3.4 Clasificacion Espectral 22

de cuerpo negro. La gran mayoria de estrellas y planetas se pueden aproximar como cuerpos
negros. [1]

La radiacién de cuerpo negro depende solamente de la temperatura, es completamente
independiente de la forma, el material y la estructura interna. La distribucién de energia de
cuerpo negro con respecto a la longitud de onda (Distribucién espectral de energia) sigue
la Ley de Planck. Segun esta Ley la intensidad a longitud de onda A de un cuerpo negro a
temperatura 7T es:

2hc? 1

B)\<T) = B(/\vT) = A5 ehc/AkT -1

(20)

donde

h= Constante de Planck= 6.63x1073* Js,

c= Velocidad de la luz ~ 3x10% ms~!,

k= Constante de Boltzmann = 1.38x1072% JK 1.

Igualando a cero la derivada con respecto A obtenemos el maximo en la ley de Planck

dada por:
2897, 8um. K
Anag = ——————— 21
p (21)
Esta es la Ley de Wien. El pico del espectro de cuerpo negro se desplaza a mayor longitud

de onda a medida que se disminuye la temperatura.

Integrando todo el rango espectral de la emision de cuerpo negro, tendremos que el flujo
total se relaciona con la temperatura, tal que:

F=oT* (22)

Esta es la Ley de Stefan-Boltzmann y o es la constante de Stefan-Boltzmann
o =567x10"® Wm2K~4

Relacionando la ecuacion 5 con 22 obtenemos:
L = 4noR*T* (23)
siendo R el radio de la estrella.

Un cuerpo negro de temperatura 7' emite un espectro continuo. El espectro de las estrellas
se puede aproximar como el espectro continuo de cuerpo negro, mas patrones de absorcion
o emision originados por la interaccion del campo de radiacién con los atomos y moléculas
de la capa exterior de la estrella (la fotosfera). Las principales razones para las diferencias
en los espectros estelares son la temperatura de la estrella, la densidad (relacionada a su
luminosidad) y su composicién quimica, la cual varfa muy poco en la vecindad solar é entre
miembros de un mismo cumulo estelar.

En la figura 7, donde se muestra la dependencia de las lineas espectrales con la tempe-
ratura, podemos observar las lineas mas prominentes que contienen estrellas de cierto tipo
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espectral. Por ejemplo, estrellas més calientes de tipo espectral O5 (50.000K) poseen lineas
de metales ionizados (Hell, SilV), estrellas de tipo espectral A0 (10.000K) poseen el ma-
yor grado de intensidad en sus lineas de la serie de Balmer del hidrégeno, estrellas de tipo
espectral GO (Tipo solar) (6.000K) poseen numerosas lineas metdlicas, finalmente estrellas
maés frias de tipo espectral M7 (3.000K) poseen prominentes bandas espectrales de moléculas
como el 6xido de Titanio (TiO) y éxido de Vanadio (VO).

Temperatura (K)
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| 1 | I ! | |
o}
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05 BO A0 FO GO KO0 MO M7
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Figura 7: Dependencia de las lineas espectrales fuertes en la temperatura

Segun el tipo espectral y la luminosidad, las estrellas poseen propiedades intrinsecas co-
mo: colores fotométricos, magnitudes, temperaturas, correccién bolométrica, entre otras [11].

De acuerdo a estos parametros existe un sistema de clasificacion llamando Sistema MKK
(Morgan, Keenan y Kellmann), este sistema es un sistema de clasificacién bidimensional de
temperatura y luminosidad. La clasificacion en temperatura esta denotada por letras capi-
tales: OBAFGKM, en donde la letra O son estrellas muy calientes y la letra M son estrellas
muy frias (ver cuadro 2). Divisiones adicionales se realizan agregando un digito a la letra
correspondiente de un tipo espectral. Los tipos espectrales L y T corresponden a enanas
marrones, objetos que no tienen suficiente masa para transmutar hidrégeno a helio en su
nicleo. Las estrellas con tipo espectral C y S forman una secuencia paralela a la secuencia
normal en el rango de las estrellas K y M, las cuales muestran patrones o rangos estelares
atribuidos a moléculas de carbono.

La clasificacién segtin la luminosidad esta denotada por ntimeros romanos indicando di-
ferentes clases. El numeral “I”que posee dos subdivisiones: la clase Ia y Ib, denotando las
estrellas supergigantes. El numeral “V”denotan las estrellas ubicadas en la secuencia princi-
pal en la cual se encuentra nuestro sol. El cuadro 3 muestra las clases de luminosidad.
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‘ Tipo Espectral ‘ Temperatura (K) ‘ Caracteristicas
Estrellas azules, Pocas lineas espectrales y débiles.
o 20.000 a 35.000 Multiples atomos ionizados, H III,CIII,NIII,OIII,S;V.
Estrellas blanco azuladas, Linea de H.II no visible
B 15.000 pocas lineas H./, lineas visibles de OI1, 5,11, MyI1I.
Estrellas blancas. Lineas del H I (Balmer) domina el espectro.
A 9.000 H_I no es visible. Aparecen lineas de metales neutros.
Estrellas blanco amarillas. Aumento en la cantidad de lineas de H I,
F 7.000 disminuyen la intensidad. Aumentan lineas de metales ionizados.
Estrellas amarillas. Aumentan la intensidad de lineas de los metales
G 5.500 neutros, disminuyen las del H L.
Estrellas amarillo anaranjadas. espectro dominado
K 4.000 por lineas de los metales.
Estrellas rojas. Son visibles varias
M 3.000 lineas de metales neutros.
Enanas rojas mas frias y mas calientes. Fusion
L 1.200 a 2.000 del deuterio y contraccién gravitatoria.
Solo visible en el infrarrojo. Espectro rico en metano
T 750 a 1.200 (como los planetas gigantes) y molécula de agua e hidruro de Hierro.
Estrellas de Carbono
C 5.500 a 3.000 (muy rojas - absorben A azules)
Estrellas gigantes rojas. Bandas muy claras Z,0
S 3.000 También otros grupos moleculares YO, L,OyT;0

Cuadro 2: Sistema de Clasificacion Espectral MKK - Tipos Espectrales.

’ Clases \ Tipo de Estrellas
Ia-O | Extremo, Luminosas Supergigantes.
Ia Luminosas Supergigantes.
Ib Menos Luminosas Supergigantes.
11 Brillantes Gigantes.
111 Normales Gigantes.
v Subgigantes.
\% Secuencia Principal (enanas).
VI, sd Subenanas.
D Enanas blancas

Cuadro 3: Sistema de Clasificacion Espectral MKK- Clases Luminosas.

3.5. Diagrama Hertzsprung-Russell

Alrededor de 1910, Ejnar Hertzsprung y Henry Norris Russell estudiaron la relacion entre
la luminosidad y el tipo espectral de las estrellas. El diagrama que muestra estas dos variables
es conocido como diagrama Hertzsprung-Russell o simplemente diagrama HR, el cual a sido
crucial en el estudio de la evolucién estelar [1] .

La mayoria de las estrellas se hayan en una linea un poco curvada en la diagonal del
diagrama. A esta linea se le llama secuencia principal, aqui es donde las estrellas pasan la
mayor parte de su vida transformando hidrégeno en helio.

24
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El diagrama HR relaciona la luminosidad (magnitud absoluta) y el tipo espectral (tem-
peratura superficial) (ver figura 8).

Si observamos la figura 8, nos damos cuenta de que a medida que aumenta el radio, au-
menta la magnitud absoluta de la estrella. Ademés a medida que aumenta la temperatura
superficial el tipo espectral tiende a tipo O, que son estrellas mas calientes y mas azules. Y
a medida que disminuye la temperatura superficial el tipo espectral tiende a tipo M estrellas
mas frias y mas rojas.

El diagrama HR también muestra que estrellas amarillas y rojas, tipo espectral G-K-M,
se agrupan en su mayoria en: la secuencia de las enanas, la secuencia de las gigantes y la
secuencia de las supergigantes. La rama de las gigantes rojas se eleva casi verticalmente desde
la secuencia principal en los tipos espectrales K y M en el diagrama HR. Areas muy densas
corresponden a etapas evolutivas en donde las estrellas permanecen mucho tiempo.

Las gigantes rojas mas brillantes son las supergigantes con magnitud por encima de
My, = —7. Alrededor de 10 magnitudes por debajo de la secuencia principal se encuentran las
enanas blancas. Algunas estrellas se encuentran por debajo de la rama de las gigantes pero
por encima de la secuencia principal, estas son las subgigantes. Del mismo modo hay estrellas
por debajo de la secuencia principal pero mas brillantes que las enanas blancas, estas son las
subenanas.

La distribuciéon de estrellas en diferentes grupos dependen béasicamente de la masa este-
lar inicial y del estado evolutivo. Como en un grupo estelar se espera un rango amplio de
masas iniciales, la distribucion de estrellas en un cimulo estelar en el diagrama HR, depende
principalmente de la edad del ciimulo (aunque otros factores como la metalicidad del ciimulo
pudiera ser importante).

Los diagramas color-magnitud son la representacion observacional de los diagramas HR.
Existen relaciones estandares entre el color intrinseco de la estrella y su temperatura efecti-
va [11]. Ademés con las ecuaciones 12, 13 y 15 podemos transformar la magnitud visual obser-
vada a luminosidad estelar. En esta investigacion utilizaremos los diagramas color-magnitud
para realizar la caracterizacion de la poblacion estelar en el cimulo NGC' 2169.

3.6. Modelos Teoricos

Un modelo tedrico estelar se define una vez que la composicién quimica y la masa de
la estrella se ha dado. Las estrellas recién formadas a partir de una misma nube molecular
primigenia son quimicamente homogéneas. Por lo tanto el factor dominante en los modelos
tedricos de evolucion es la masa estelar inicial.

Existen dos tipos de modelos tedricos en la evolucion de una estrella desde su formacion
hasta su fase final. Tenemos los modelos tedricos pre-secuencia principal, este modelo simula
la evolucion de una estrella desde su formacion hasta que llega a la secuencia principal en
donde comienza a transformar hidrégeno en helio. Luego que una estrella llega a la secuencia
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Figura 8: Diagrama Hertzsprung Russell o diagrama HR.
La coordenada horizontal muestra la temperatura superficial y la clasificacion espectral. La
coordenada vertical muestra la luminosidad (en unidades solares) y la magnitud absoluta. Las
diagonales muestran las lineas de radio constante (en unidades solares).
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principal tenemos los modelos tedricos post-secuencia principal en donde la estrella que ya
comenzo a formar helio, comienza a transformar el helio en elementos mas pesados hasta que
llega a su fase final.

En este estudio nos enfocaremos en los modelos tedricos pre-secuencia principal debido a
que las estrellas del camulo NGC 2169 se encuentran en esta fase de evolucién, ademas es
aqui donde tiene lugar la formacion y evolucion temprana de discos protoplanetarios.

3.6.1. Edad cero de la Secuencia Principal (ZAMS)

Cuando los modelos estelares pre-secuencia principal de estrellas de diferente masa y mis-
ma composicién quimica se trazan en el diagrama HR, estas caen a lo largo del borde superior
de la secuencia principal. La secuencia tedrica obtenida de esta manera se llama la edad cero
de la secuencia principal 6 ZAMS por sus siglas en ingles Zero Age main sequence [1].

La edad cero de la secuencia principal comienza después de la quema de deuterio cuando
se comienza a transformar hidrogeno a helio, y la energia nuclear proporciona al menos el
99 % de la luminosidad total.

3.6.2. Isocronas

En el diagrama HR las estrellas se localizan segiin su estado evolutivo. Cuando las estre-
llas de una poblacién estelar se forman todas al mismo tiempo, tienen la misma composicién
quimica pero diferentes masas. Dependiendo de la masa, la evolucién de las estrellas se hace
mas rapida o mas lenta. Al camino que recorre una estrella de una masa inicial especifi-
ca sobre el diagrama HR se le conoce como 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 evolucién estelar
y las poblaciones estelares.

3.6.3. Isocronas de Siess y Forestini

Siess L. et all [9] disenaron 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 evolucién desde estrellas relativamente masivas hasta es-
trellas de muy baja masa o VLMS (por sus siglas en ingles Very Low-mass stars). El modelo
incluye trazas de 29 estrellas de diferente masa, en el rango desde 0.1 a 7.0 M. Posee op-
ciones de seleccién de diferentes metalicidades incluyendo metalicidad solar (Z= 0.02) 2 .

2http://www.astro.ulb.ac.be/ ~siess/ WWWTools/Isochrones
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Figura 9: ZAMS
La ZAMS es la ubicacion en el diagrama HR de estrellas en la primera fase de su evolucion,
después de la quema de deuterio.
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Figura 10: Caminos Evolutivos
Caminos evolutivas en el diagrama HR de estrellas jovenes en contraccion a la secuencia
principal.
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De igual forma, posee opciones de seleccién para calcular: la ZAMS (ver seccién 3.6.1), la
isocrona a una edad dada y los caminos evolutivos de una masa fija [9]. Ademds existe una
opcion 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 tamano, la masa de la regién de que-
mado, envoltorio convectivo, momento de inercia) y energética (luminosidad asociada a la
fuente de energia nuclear).

3.6.4. Isocronas de Baraffe

Este modelo tedrico describe la evolucion de estrellas de muy baja masa o VLMS, dedica-
do al analisis de objetos con una edad de t< 100Myr. Comparaciones entre las observaciones
y los modelos tedricos para objetos muy jovenes son muy inciertos, esto se debe a que la ex-
tincién por polvo alrededor de éstos modifica la magnitud intrinseca y el color de los objetos,
y el espectro de objetos muy jovenes pueden verse afectado por la presencia de un disco de
acrecion o de material circumestelar residual de la etapa de la protoestrella.

Este modelo esta basado en las lineas evolutivas e isocronas para un tiempo de ¢ > 1Myr,
en un rango de masas de 0.02 M® a 1.4 M®, utilizando metalicidad solar con una longitud
de mezcla convectiva de 1.0 (escala de altura para la presién) [12].

3.7. Discos Protoplanetarios

Los discos circumestelares se detectan por su distribucion espectral de energia o SED
(por sus siglas en ingles Spectral Energy Distribution), en el cual el disco proporciona flujos
adicionales a los esperados en la fotosfera estelar en el rango infrarrojo del espectro electro-
magnético, esto es conocido como exceso en el infrarrojo.

El anélisis de la distribucién del exceso de flujo infrarrojo en longitud de onda no solo per-
mite detectar discos protoplaneraios, sino que ademas podemos caracterizar diferentes tipos
de discos, tal es el caso de discos primigenios y de segunda generacién (Discos de escombros).
La figura (11) muestra los flujos esperados en la fotosfera estelar y los flujos adicionales pro-
ducto del exceso en el infrarrojo de los dos tipo de discos mencionados previamente.

Nétese que los discos de segunda generacion (ver seccién 3.7.2) contribuyen mucho menos
al exceso infrarrojo que los discos primigenios (ver seccién 3.7.1). Sin embargo, durante su
evolucion los discos pueden mostrar una gran gamma de distribuciones de energia debido a
los procesos disipativos que tienen lugar en el disco.

3.7.1. Discos Primigenios

En la formacién de una estrella, ésta experimenta distintas etapas antes de alcanzar su
estabilidad para llegar a lo que se denomina la secuencia principal. La formacion de una
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Figura 11: Distribucion Espectral de Energia del sistema estrella-disco

estrella comienza cuando una nube interestelar de gas (principalmente hidrégeno molecular)
y polvo se fragmenta alcanzando condiciones criticas de tamano, masa o densidad, hasta
colapsar dando lugar a regiones més densas y formando una protoestrella en su centro. El
material exterior, obligado a conservar el momento angular del sistema no cae directamente
sobre el cuerpo central sino que es sustentado por la fuerza centripeta asociada a su rotacion
haciendo que se forme un disco alrededor del objeto central, éste proporciona material a la
estrella mediante columnas de acrecién, mientras que el material exterior se difunde lenta-
mente hacia distancias mayores [10].

El disco primigenio de gas y polvo evoluciona disipando material y concentrandolo a la
zona media del disco donde se forman granos y bloques cada vez mas grandes. Luego los soli-
dos ya formados comienzan a colisionar generando polvo de segunda generacién. Finalmente,
el disco protoplanetario de segunda generacién evoluciona a un nuevo sistema planetario.

La fase de colapso puede durar unos 100.000 anos y los discos primigenios formados
pueden durar de 1 a 10 millones de anos (escala de tiempo tipica de 5 Myr). Estas fases son
una fraccion muy reducida de la vida total de la estrella, pero de importancia crucial tan-
to para la estrella como para la posible formacion de planetas alrededor de la misma. [13], [14]

3.7.2. Discos de Segunda Generacién

Los discos de segunda generacién o discos de escombros se han encontrado en estrellas
relativamente viejas localizadas en la secuencia principal. Estos discos representan una fase
intermedia entre el disco protoplanetario primigenio y la configuracion final de un sistema
planetario [10], [15]. Una evidencia sustancial de discos de escombros alrededor de estrellas re-
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lativamente viejas, es la estrella SPictoris con unos 15 Myr y la estrella Vega con 300 Myr [10].

Figura 12: Imagen Artistica de discos de escombros.
Arriba a la izquierda, imdgen real de discos de escombro, vista de canto, de AU Microscopii.
Arriba a la derecha, imdgen real, de HD107146. Ambas son imdgenes vistas por el Telescopio
Espacial Hubble, NASA.

Los discos de escombros pueden formarse a partir de fuertes colisiones destructivas entre
planetesimales, productos naturales de la formacién planetaria y capaces de producir una
gran cantidad de polvo. Estos tipos de discos son observados tanto en estrellas jévenes de
unos pocos millones de anos hasta estrellas de la secuencia principal relativamente viejas de
unos miles de millones de anos.

Los modelos de evolucion de sélidos en el disco establecen que cerca de 10 Manos se
forman cuerpos relativamente grandes (1000-2000km) los cuales afectan gravitacionalmente
a sus vecinos mas pequenos creando colisiones en cascada y asi una considerable cantidad de
polvo de segunda generacién [16] [17]. El cimulo NGC 2169 se encuentra en la fase evolutiva
en donde es esperado este fendémeno.
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Protoplanetary Disks HST - WFPC2
Orion Nebula

PRC95-45b - ST Scl OPO - November 20, 1995
M. J. McCaughrean (MPIA), C. R. O’Dell (Rice University), NASA

Figura 13: Discos Protoplanetarios encontrados en la Nebulosa de Orion.



4. QObservaciones

4.1. Two Micron All Sky Survey 6 2MASS

Como catalogo principal de fuentes a estudiar en NGC 2169 usaremos el catdlogo 2MASS,
el cual recopila la exploracion de todo el cielo en las bandas del infrarrojo cercano, J
(1.235pum), H (1.662pum) y K (2.159pum). El limite de completitud es de J=15.8 mag, el
cual, usando los modelos de SF00 (seccién 6), corresponde a una estrella de 0.1 masa solar
de 11 Manos a una distancia de 982pc (valores de edad y distancia facilitados por R. D. Jef-
fries, colaborador de este proyecto). Es de notar que 2MASS incluye estrellas més débiles que
J=15.8 mag las cuales se extiende mas alla del limite subestelar, sin embargo la completitud
del trabajo se hace menor al estudiar estrellas méas débiles que este valor.

4.2. Fotometria ()ptica

La fotometria 6ptica del cimulo NGC' 2169 fue obtenida bajo el proyecto “Disk evolu-
tion in star forming regions” I.P.: Dr. Nuria Calvet (Universidad de Michigan, USA), en el
Observatorio MDM, Kitt Peak, Arizona, con el Telescopio Hiltner de 2.4m, el instrumento
OSMOS (por sus siglas en ingles Ohio State Multi-Object Spectrograph) y la cdmara OSU
4k compuesta por 4 detectores CCD’s (por sus siglas en ingles Charge Couple Device).

Esta fotometria consiste en imagenes de cuatro campos alrededor del NGC' 2169, uti-
lizando filtros Johnson-Cousin (UVRI), tomadas con tiempos de exposicién cortos (U=15s
y VRI=5s) y largos (U=90s y VRI=60s). Cabe senalar que a pesar de que NGC 2169 es
relativamente pequeno y que se podria obtener la fotometria con un solo campo, se tomaron
imagenes en cuatro campos con el fin de obtener una mayor cobertura de los alrededores de
NGC 2169.

De igual forma se tomaron imagenes de campos Landolts con el fin de obtener los para-
metros de calibracion fotométrica de la noche.

La obtencién de las imagenes producen senales que contaminan la informacién recibida
de los objetos celestes, para eliminar esta informacion contaminante se realizé un proceso
de reduccién de las imdgenes usando las tareas de IRAF (por sus siglas en ingles Image Re-
duction and Analysis Facility). Luego de este proceso se realizo la calibracién fotométrica y
se obtuvo un catalogo con las magnitudes en el sistema fotométrico Johnson-Cousin. Estos
procesos son descritos en el Apéndice A (9).

Se obtuvo fotometria éptica de 5434 fuentes del catalogo 2MASS las cuales tienen magni-
tudes entre V=11mag y 22mag con un error menor que 0.1mag, y colores fotométricos 6pticos
con su respectivo error (UV, VR, VI). La fotometria de las estrellas més brillantes que V<
11mag se encuentran saturadas en nuestras imagenes, por lo que se tomaron las magnitudes
y colores de 12 estrellas reportadas por Hohle y col. [5]. Ellos utilizan fotometria CCD en el
sistema fotométrico Johnson-Cousin, como la empleada en la presente investigacion.



4.3 Fotometria Infrarroja 35

Adicionalmente, se obtuvieron del catdalogo UCAC3 los movimientos propios (mpRA y
mpDEC) de 703 estrellas en la regiéon de NGC 2169. Esto nos permitird realizar estudios
cinematicos de nuestras muestra.

4.3. Fotometria Infrarroja

La fotometria del infrarrojo cercano (NIR, por sus siglas en ingles near-infrared) y me-
diano infrarrojo del cimulo NGC2169 fue tomada bajo el programa GO#50675 del proyecto
“Disk census in NGC2169: the final phase of primordial disk” I.P.: Dr. Jestis Hernandez
(Centro de Investigaciones de Astronofa “Francisco J. Duarte”, CIDA).

Las imagenes fueron obtenidas usando las 4 bandas (3.6, 4.5, 5.8 y 8.0um) de IRAC [18§]
y 1 banda (24pm) de MIPS [18] a bordo del Telescopio Espacial Spitzer. El proceso de reduc-
cién de las imagenes infrarrojas fue realizado por Rob Gutermuth y Jame Muzerrole ambos
colaboradores del proyecto“Disk census in NGC2169: the final phase of primordial disk”.

La fotometria IRAC y MIPS fue obtenida utilizando las tareas de IRAF. Luego se ca-
libr6 la fotometria MIPS usando un script realizado por James Muzerolle basado en tareas
del paquete astronémico escrito en el lenguaje IDL (por sus siglas en inglés Interactive Data
Language). Se detectaron 3500, 3460, 3470 y 3449 fuentes en las bandas 3.6, 4.5, 5.8 y 8.0um
(IRAC) respectivamente y 2176 fuentes en 24pm (MIPS). Se realizén una correlacién cruzada
entre el catdlogo 6ptico generado en la seccién (4.2) y las detecciones en las bandas de Spitzer.

Finalmente el catdlogo contiene las coordenas en el cielo (RAJ2000, DECJ2000), las mag-
nitudes y colores épticos con sus respectivos errores (V, UV, VR, VI), coordenadas y mag-
nitudes con su respectivo error del catdlogo 2MASS (J, H, K), las magnitudes infrarrojas de
IRAC (3.4,4.5,5.8y 8 pm) y MIPS (24pm) del Telescopio Espacial Spitzer y los movimientos
propios (mpRA y mpDEC).



5. Seleccion de Candidatas a Miembros

La seleccion de las candidatas a miembros del cimulo NGC2169 se basdé en miembros
espectroscopicos de baja masa confirmados por R. D. Jeffries y col. [19], y miembros cinema-
ticos y fotométricos de alta masa confirmados por Cuffey y McCuskey [6], Hoag [20] y Hohle
y col. [5].

A pesar de que existen otros métodos para seleccionar candidatas a miembros de un ciimu-
lo, en esta investigacion utilizaremos los métodos antes mencionados ya que son los usados
con mayor frecuencia y dan excelentes resultados.

La seleccion por fotometria para baja masa se realizéo mediante elaboraciéon de diagramas
color-magnitud (V vs V-I, Figura 14 ; V vs V-R, Figura 15; V vs V-J, Figura 16; R vs R-J,
Figura 17). El criterio de seleccién fotométrica estd basado en las magnitudes y colores carac-
teristicos de los miembros confirmados por R. D. Jeffries. Consistié en calcular el promedio de
las magnitudes y colores y la desviacién estandar (o) de los miembros confirmados en rangos
de una magnitud a fin de obtener los valores caracteristicos de las estrellas pertenecientes a
NGC 2169. Se defini6é una isocrona empirica ajustando un polinomio de segundo grado a las
magnitudes y colores caracteristicos en cada diagrama. Luego se obtuvo el promedio de las
desviaciones estandar de los colores para obtener la dispersion tipica en color en cada dia-
grama color-magnitud. La regién de probables miembros (regién de membresia) esté definida
usando un limite de 2.50 a partir de la isocrona empirica. Los miembros fotométricos mas
fuertes son aquellas estrellas que caen dentro de las regiones de membresia en los cuatro
diagramas color-magnitud. Estas son definidas como candidatas fotométricas.

Debido a que las estrellas mas azules se confunden con estrellas no miembros pertenecientes
al fondo estelar el proceso de seleccion para las estrellas mas masivas se realizé mediante la
elaboracién del diagrama punto vector (Figura 18). El criterio de seleccién esta basado en
los movimientos propios en ascensién recta («) y declinacién (§) de miembros de alta masa
confirmados anteriormente por Cuffey y McCuskey [6], Hoag [20] y Hohle y col. [5]. Este
proceso de seleccién consiste en hacer un ajuste gaussiano en el pico mas alto del histograma
realizado en u, y ps, usando los miembros de alta masa seleccionados previamente. A par-
tir de este ajuste tenemos el centro y la desviacién estandar (o) de las gaussianas. Ya que
las estrellas de un mismo grupo comparten propiedades cinematicas, la region de probables
miembros estd definida por un limite de 30 alrededor del centro de cada gaussiana.

En la figura 18 el origen del sistema de coordenadas (=0, ps=0) se encuentra un poco
desplazado, esto se debe a que el catdlogo UCAC3 presenta errores sisteméticos [21]. A pe-
sar de estos errores sistematicos este catalogo se puede usar para seleccionar candidatas a
miembros de NGC 2169 debido a que solo afectan al origen del sistema de coordenadas del
diagrama punto vector de movimientos propios.

Partiendo del catalogo original de 5434 fuentes 2MASS con fotometria éptica, la lista final
de candidatas a miembros del cimulo NGC' 2169 consta de 112 candidatas seleccionadas por
movimientos propios, 586 candidatas seleccionadas por fotometria de las cuales 19 estan tam-
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bién seleccionadas por movimientos propios, adicionalmente se agregaron 12 candidatas que
son miembros del cimulo confirmados por Hohle y col. [5], de las cuales 9 también estdn en
la selecciéon por movimientos propios. En total tenemos 682 candidatas a miembro del ciimulo.

En la seccion 7 se utiliza esta lista de candidatas para realizar el estudio infrarrojo con el
fin de caracterizar discos protoplanetarios. Ademas las candidatas a miembros, se utilizaran
para estudios espectroscopicos en futuras investigaciones con la finalidad de confirmar la
membresia al camulo NGC' 2169.
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Figura 14: Diagrama color-magnitud (V vs V-1) para la seleccion de candidatas fotométricas.
Las cruces grises representan la fotometria obtenida. Las cruces negras representan los
miembros de baja masa reportados por R. D. Jeffries y col [19]. Los cuadros y barras rojas
representan el promedio y 2.5 veces la desviacién estandar (2.50), respectivamente, de los
miembros de Jeffries y col. [19]. La linea punteada negra representa la isocrona empirica del
color caracteristico de los miembros del cimulo. Las lineas punteadas verdes representan los
limites de la region de membresia para la seleccion de las candidatas. Las cruces azules
representan las candidatas fotométricas en este diagrama.
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Figura 15: Diagrama color-magnitud (V vs V-R) para la seleccion de candidatas fotométricas.
Simbolos iguales a los usados en la figura 14.
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Figura 16: Diagrama color-magnitud (V vs V-J) para la seleccion de candidatas fotométricas.
Simbolos iguales a los usados en la figura 14.
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Figura 17: Diagrama color-magnitud (R vs R-J) para la seleccion de candidatas fotométricas.
Simbolos iguales a los usados en la figura 14.
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Figura 18: Diagrama Punto Vector.
Las cruces negras representan los objetos obtenidos en esta investigacion que poseen
movimientos propios en UCAC3. Los circulos azules representan los miembros reportados
por Cuffey y McCuskey [6], Hoag [20] y Hohle y col [5]. La elipse azul es la regién utilizada
para la seleccion de las candidatas por movimientos propios, la cual representa 3 veces la
desviacion estandar (30) alrededor del centro definido al ajustar gaussianas a la distribucién
de movimientos propios (panel superior y panel derecho) de miembros previamente reporta-

dos.
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6. Estimacién de Distancia y Edad

Estudios previos han documentado que las isocronas pre-secuencia principal, generalmente
no se ajustan simultaneamente a los colores y magnitudes en el régimen de alta masa y baja
masa. En otras palabras se han encontrado diferencias significativas entre la data fotométrica
y las predicciones del modelo al tratar de ajustar un rango completo de masas en estrellas
pertenecientes a grupos estelares [22], [23].

Para atacar este problema C. Bell; T. Naylor; R. D. Jefrries y col. [24] realizan un estudio
en donde compararan los diferentes modelos evolutivos de estrellas de la pre-secuencia prin-
cipal con observaciones del cimulo estelar Pleiades, el cual usan como referencia para ajustar
diferencias entre las observaciones y los modelos tedricos. En este estudio ellos demuestran
que para objetos jévenes los modelos evolutivos mas eficacez son los modelos evolutivo de L.
Siess; E. Dufour y M. Forestini [9] (ver seccién 3.6.3) y los modelos evolutivos de 1. Baraffe
y col. [12] (ver secci6én 3.6.4), los cuales reproducen con un mayor rango de confiabilidad los
parametros globales de un cimulo como lo son la distancia y edad. Adicionalmente, ellos
también explican que los filtros utilizados para realizar los modelos evolutivos tedéricos no son
exactamente los mismos que se utilizan para hacer las observaciones y debido a esto es dificil
ajustar con certidumbre las edades y distancias.

Tomando en cuenta la metodologia que C. Bell y col. [24] emplean en su estudio, R. Jef-
fries (colaborador de esta investigacién) suministro la informacién del modulo de la distancia
y edad (distancia de 982 +35/-32pc y edad de 11 +5/-2 Manios). R. Jeffries sincronizé las
observaciones a la teoria usando como referencia las Pleiades (comunicacién interna). Estos
valores de edad y distancia se usan como referencia en este trabajo.

La figura (19) muestra un diagrama color-magnitud V vs. V-J con las isocronas tedricas
de L. Siess; E. Dufour y M. Forestini [9] para 10 Manos (la linea morada) y para la edad cero
de la secuencia principal o ZAMS (la linea roja), la isocrona tedrica de 1. Baraffe y col. [12] a
una edad de 10 Manos (la linea azul), y la isocrona empirica del agregado estelar 250ri con
una edad caracteristica entre 7 y 10 Manos [25], [26]. Los circulos negros corresponden a to-
das las candidatas a miembros del ciimulo obtenidas en la presente investigacién, los cuadros
rojos corresponden a los miembros confirmados anteriormente por R. D. Jeffries y col. [19],
los cuadros azules corresponden a los miembros de alta masa confirmados anteriormente por
M. M. Hohle y col. [5] y los tridngulos verdes corresponden a las candidatas a miembros
del cimulo por medio de movimientos propios. Para realizar un mejor ajuste, a todas las
candidatas se le aplicé una correcciéon dada por el coeficiente de extincién de Av=0.5mag, el
cual representa una extincién caracteristica de NGC' 2169 [5].

Se observa en la figura que las trazas evolutivas tedricas difieren sustancialmente en di-
ferentes autores y estos no siguen la morfologia trazada para los colores de NGC 2169. La
isocrona de SF00 a 10 Manos cae ligeramente por debajo de las candidatas fotométricas de
baja masa. La isocrona de I. Baraffe a 10 Manos solo se ajusta en un rango limitado de
masas (V-1 entre 1 y 2.5). Para estrellas méas rojas que V-1 = 2.5 la isocrona de I. Baraffe
cae rapidamente probablemente debido a la extincién de polvo [12] o a un tratamiento de
opacidades no adecuado en estrellas de muy baja masa [24].
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En contraste con las isocronas tedricas tenemos la isocrona empirica de los miembros de
250ri confirmados espectroscépicamente por presencia de litio, el cual es un indicativo de
juventud en estrellas K y M.

La isocrona empirica de 250ri fue ajustada a magnitudes absolutas usando la ecuacion
15 con una distancia de 335pc y una extincién visual de 0.12mag [16]. Luego la isocrona de
250ri fue ajustada con los valores caracteristicos del cimulo NGC 2169.

El ajuste obtenido con la isocrona empirica concuerda bastante bien con la tendencia
general de los colores de NGC' 2169, lo que se puede inferir que NGC 2169 es similar al
agregado estelar 250ri (8 Manos).

Debido a que tanto las isocronas teéricas como la isocrona empirica caen ligeramente por
debajo de las observaciones de NGC' 2169, se puede interpretar que: a) NGC 2169 esté li-
geramente mas cerca que el valor de referencia (982pc) y b) NGC 2169 es més joven que el
valor de referencia (11 Manos).

Finalmente, el censo de discos realizado en la seccién 7.1 revela una poblacién de discos
protoplanetarios con caracteristicas similares o inclusive més evolucionados a los discos en-
contrados en el agregado estelar 250ri. Esto concuerda con la edad usada como referencia,
indicando que las diferencias encontradas entre las isocronas de referencia y las observaciones
se pudieran deber a que NGC' 2169 se encuentra ligeramente mas cerca que 982pc. Se nece-
sitan trabajos adicionales para confirmar miembros de NGC' 2169 y mejorar las estimaciones
de edad y distancia.
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Figura 19: Diagrama color-magnitud para estimar la edad.

Las lineas solidas roja y morada representan el modelo evolutivo tedrico de L. Siess; FE.
Dufour y M. Forestini [9] para la isocrona de la ZAMS y la isocrona a una edad de 10
Manos, respectivamente. La linea azul representa el modelo evolutivo tedrico de I. Baraffe
y col. [12] para la isocrona de 10 Manos. La linea amarilla representa la isocrona empirica
de los miembros del agregado estelar 250ri confirmados con espectroscopia ajustada a la
distancia de referencia de NGC 2169. Los circulos negros corresponden a las candidatas a
miembros del cumulo obtenidas en esta investigacion. Los tridngulos verdes corresponden a
las candidatas a miembros del cumulo obtenidos por movimientos propios. Los cuadrados
rojos son los miembros de baja masa confirmados anteriormente por R. Jeffries y col. [19].
Los cuadrados azules son los miembros de alta masa confirmados anteriormente por Hohle y

col. [5].



7. Analisis Infrarrojo

7.1. Censo de Discos

El censo en el infrarrojo se baso en el estudio de las candidatas a miembros del cimulo
en las bandas infrarrojas de Spitzer a 3.6, 4.5, 5.8 y 8.0um (IRAC) y a 24um (MIPS). Se
realizaron diagramas color-magnitud y color-color para identificar y caracterizar las estrellas
con disco en el cimulo NGC 2169.

La figura (20) muestra la pendiente de la distribucién espectral de energia (de ahora en
adelante se usara el término SEDslope) del color [3.6]-[8.0] versus la magnitud [8.0]. Definida
por:
log[M Fy,] — log[ Ao Fy,]

log[M] — log[As]

SEDslope = (24)

donde Ay = 3,6um y Ay = 8,0um.

En la figura (20) la linea roja representa la fotosfera estelar obtenida a partir de la me-
diana en color determinada en diferentes rangos de magnitud de 8.0um. Las lineas rojas
punteadas representan el limite (30) de la fotosfera estelar, esta fue calculada por medio de
la propagacion de los errores fotométricos para el color [3.6]-[8.0]. Las estrellas con exceso
de emision a 8.0pum se encuentran ubicadas por encima de este limite, incluyendo su barra
de error. Los cuadrados y barras de error verde corresponden a las estrellas con exceso de
emision en 8.0um, este exceso puede deberse a estrellas con discos primordiales 6pticamente
gruesos o discos evolucionados que muestran una emisién modesta a 8.0um proveniente de
la parte interna del disco.

Es de resaltar que estrellas en la regién de formacién estelar de Tauro (con 1-2 Marnios, [27])
exhiben un mayor grado de exceso a 8.0um. La poblacién media de discos de Tauro (cuar-
tiles 2 y 3) abarca un rango de valores de SEDslope entre -1.4 y -0.7. Los valores mostrados
en la figura (20) para NGC 2169 muestran discos generalmente mas evolucionados con un
menor grado de exceso a 8um (SEDslope para la poblacién media de discos es de -2.2 a -1.6
aproximadamente).

Comparando la cantidad de excesos infrarrojos a 8.0um de la poblacion de discos en NGC
2169 y los del agregado estelar 250ri (7-10 Marios ® [25]) se infiere que NGC' 2169 posee un
mayor grado de evolucion de discos ya que la poblacion media de discos en 250ri exhiben
mayor exceso general a 8.0um (SEDslope de la poblacién media de discos en 250ri es de
-1.9 a -1.3). El panel derecho de la figura (20) muestra la evolucién del exceso a 8.0um de la
poblacién de discos de Tauro (1-2 Manos), oOri (3 Manos), 250ri (8 Manos) y NGC' 2169,
evidenciando que este ultimo muestra el mayor grado de evolucion.

La figura (21) muestra un diagrama color-color (V-J vs K-24) que permite identificar el
exceso en 24pm. Para conocer el color caracteristico de la fotosfera estelar se graficaron todos
los objetos que tienen fotometria en las bandas V, J, Ky 24; luego se realiza un ajuste gaus-
siano a la distribucién de colores K-[24], como se muestra en la parte superior del diagrama.

3A partir de este punto se tomars como referencia 8 Manos, edad caracteristica de este grupo estelar.
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Figura 20: Diagrama color-magnitud (SEDslope[3.6]-[8.0] vs [8.0]) para detectar exceso de
emision en 8.0um.

Los circulos negros representan las candidatas seleccionadas anteriormente. La linea roja
representa la mediana del color en rangos de magnitud de estas candidatas. Las lineas rojas
punteados representan los limites de la fotosfera estelar (30 ). Los cuadrados y barras de error
verde representan las candidatas con exceso de emision en 8.0um. El panel derecho muestra
la evolucion de excesos a 8.0um de diferentes poblaciones representados por el rango abarcado
por el cuartil 2y 3 (50%) de la poblacion de discos en Tauro (1-2 Manos), o Ori (3 Manos),
250ri (8 Manos) y NGC 2169 (11 Manos).
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Este ajuste indica que el color caracteristico de la fotosfera es de 0.20 (centro de la gaussiana)
con una desviacion estandar de 0=0.15. Las lineas punteadas azules muestran los limites de
la fotosfera estelar los cuales representan 3¢. Los circulos rojos sin relleno representan las
candidatas a miembros del ciimulo seleccionadas por fotometria. Los circulos rojos rellenos
representan los miembros del ciimulo reportados por R. D. Jeffries y col. [19]. Los tridngulos
verdes representan las candidatas a miembros del ciimulo seleccionadas por movimientos pro-
pios. Los cuadros azules son los miembros reportados por M. M. Hohle y col. [5]. Las estrellas
que tienen un color K-24>0.6 son determinadas como estrellas con exceso de emisiéon en 24
pm. En la figura (21) se aprecia que las estrellas tempranas (B,AJF, V-J<1), poseen una
modesta emision a 24pm consistente con la presencia de un disco de escombros o de segunda
generacién los cuales tienen poca o ninguna emisién en las bandas IRAC [16], [17] .

Para confirmar que los excesos obtenidos fueran realmente de un objeto estelar, se reali-
z6 una revisién de las imagenes en todas las bandas estudiadas para cada objeto con exceso.
En este proceso se identificaréon objetos con contaminacién de campo. Estos se muestran a
continuacion:

V' L1-1134 (1): Estrella muy débil, indistinguible del fondo de cielo en 4.5, 5.8 y 24um.
Adicionalmente no tiene exceso en 3.6 y 8.0um. El exceso detectado a 24pum probablemente
sean fluctuaciones en el fondo de cielo. [2§]

v L2-1407 (2): Estrella contaminada por otra estrella cercana muy brillante, debido a
esto su exceso en 24um es incierto.

v L3-1420 (3): Estrella en el borde de la imdgen, su exceso en 24um es incierto.

V' L/-160 (4): No es una estrella, en la imdgen a 24pum se observa un objeto extendido
(galaxia).

Todos los demas objetos con exceso no presentan ningun tipo de contaminacién que afecte
su fotometria, por lo cual se realizé la SED de cada uno de ellos para determinar el tipo de
disco. El tipo espectral mostrado en la SED corresponde al limite mas tardio de la estrella
y es calculado interpolando el color V-J observado al color intrinseco de la tabla de S. J.
Kenyon & L. Hartmann [11]. Es decir, debido al enrrojecimiento la estrella puede tener un
tipo espectral mas temprano que el mostrado.

En la caracterizacion de las SED’s se distinguen dos grupos:

e Discos en estrellas de masa intermedia. Tipos espectrales (BAF). La figura (22) muestra
las SED’s de las 6 estrellas de masa intermedia con exceso a 24um. En cada panel se muestra
el correspondiente flujo fotosférico para cada tipo espectral (linea punteada roja), el cual
fue obtenido de los colores estandares reportados en la tabla de S. J. Kenyon & L. Hart-
mann [11]. El rango de excesos a 24um de este grupo es similar al encontrado en candidatas
a estrellas con discos de segunda generacion localizados en otros grupos estelares con edades
similares [16].
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Figura 21: Diagrama color-color (V-J vs K-24) para detectar exceso de emision en 24pum.

Las lineas punteadas azules muestran los limites de la fotosfera estelar. Los circulos rojos sin
relleno representan las candidatas a miembros del cumulo seleccionadas por fotometria. Los
circulos rojos rellenos representan los miembros del cumulo reportados por R. D. Jeffries y
col [19]. Los tridngulos verdes representan las candidatas a miembros del cimulo seleccionadas
por movimientos propios. Los cuadros azules son los miembros reportados por M. M. Hohle

y col [5].
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Figura 22: Distribucion Espectral de Energia en estrellas de masa intermedia.
La linea punteada roja muestra el flujo fotosférico estandar para cada estrella segun su tipo
espectral. Los puntos azules representan el flujo obtenido en cada banda fotométrica.
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e Discos en estrellas de baja masa. Tipos Espectrales (K y M). Las figuras (23) y (24)
muestran las SED’s de 13 estrellas de baja masa con exceso a 24pm. En cada panel se muestra
el correspondiente flujo fotosférico para cada tipo espectral (linea punteada roja), el cual fue
obtenido de los colores estandares reportados en la tabla de S. J. Kenyon & L. Hartmann [11].
La linea negra con barras de errores, corresponde a la mediana de estrellas con discos 6pti-
camente gruesos encontrados en Tauro (1-2 Manos) definida por E. Furlan y col. [29].

En general, los excesos observados estan por debajo de la mediana de Tauro indicando
discos relativamente evolucionados, es decir, discos que se encuentran en una fase intermedia
entre el disco primordial 6pticamente grueso y el disco de escombro, en donde el material
se haya mas compacto en el plano del disco. En las figuras (23) y (24) se pueden observar
estrellas con un exceso modesto en las bandas de IRAC, indicando algin tipo de evolucién
del disco interno, y un exceso a 24um comparable al observado en los discos épticamente
gruesos y poco evolucionados en Tauro (L1-324, L3-1470, L2-1450, L1-326). Estos discos
pudieran ser candidatas a estrellas con un “disco en transiciéon”, en la cual la parte interna
del disco se ha aclarado de material probablemente debido a los efecto de marea producidos
por la presencia de un planeta gigante cerca de la estrella [30].

Otros discos como C'1-294, L3-198 y L2-1186 exhiben poco exceso infrarrojo en todas las
bandas IR indicando discos evolucionados méas homogéneamente, en donde existe una mayor
concentracion de material en el plano medio del disco, lugar donde se formaran planetas.
Este tipo de discos se conocen como discos evolucionados [31] ¢ discos homogéneamente ago-
tados [32].

La figura (25) muestra las SED’s de 6 estrellas de baja masa con exceso a 8.0um. En
cada panel se muestra el correspondiente flujo fotosférico para cada tipo espectral, el cual
fue obtenido de los colores estandares para un tipo espectral especifico reportado en la tabla
de S. J. Kenyon & L. Hartmann [11]. Estas estrellas no tienen fotometria a 24um por lo cual
no se puede realizar una mejor caracterizacion de los excesos observados. El objeto L3-1323
es la tnica estrella que muestra exceso en 3 bandas de IRAC, las demas estrellas exhiben un
exceso solo en la banda de 8.0um.

7.2. Comparaciéon con otras poblaciones estelares jévenes

Estudios recientes indican que la evolucion de discos ocurre més rapido al ser la estrella
més masiva [31] [17], es por esto que se espera que los discos de segunda generacién emergan
mas rapido en estrellas de masa intermedia que en estrellas de baja masa. Adicionalmente,
estrellas de masa intermedia termalizan mas su entorno (disco de polvo) en comparacién
con su contraparte de baja masa, es decir, que es mas facil detectar discos de escombros en
estrellas mas masivas que poco masivas.

Asumiendo que las estrellas de la figura (22) efectivamente son discos de segunda gene-
racién, podemos comparar esta muestra con poblaciones de discos de segunda generacion en
otros grupos estelares jovenes.
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Figura 23: Distribucion Espectral de Energia en estrellas de baja masa.
La linea punteada roja muestra el flujo fotosférico estandar para cada estrella segun su tipo
espectral. Los puntos azules representan el flujo obtenido en cada banda fotométrica. La linea
negra con sus barras de errores corresponde a la media de Tauro de estrellas con discos
opticamente gruesos.
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Figura 24: Distribucion Espectral de Energia en estrellas de baja masa.
Simbolos iguales a los usados en la figura 23.
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Figura 25: Distribucion Espectral de Energia en estrellas de baja masa.

Simbolos iguales a los usados en la figura 23.
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La figura (26) muestra el exceso a 24um segun la edad. Este exceso es calculado como
la razén entre el flujo observado a 24um y la fotosfera estelar (Foy=10(K—[241-02)/2.5)) "Pary
esta ecuacion se utilizo el color K-[24] de las estrellas de la figura (22), en donde el valor 0.20
representa el centro de la gaussiana ajustada en la figura (21).

La proporcién de exceso obtendido para el cimulo NGC 2169 concuerda con el modelo
de evolucién de polvo de S. J. Kenyon y B. Bromley [33] [34], que predice que para ~10
Manos en estrellas de masa intermedia debe existir formacion de cuerpos tipo asteroides de
~1000 a 2000Km en su disco protoplanetario, los cuales afectan gravitacionalmente a los
objetos mas pequenos, originando grandes cantidades de colisiones y dando como resultado
el polvo de segunda generacion detectado a 24pum. La luminosidad de los discos de escombros
decae exponencialmente con la edad, debido a que la cantidad de objetos pequenos dismi-
nuye y el producto de las colisiones se van eliminando por la presiéon de radiacion de la estrella.

Similar a lo observado en el agregado estelar 250ri a 8 Manos no solo se observan discos
de segunda generacion en la estrellas de masa intermedia sino ademas se observan en estrellas
de baja masa excesos infrarrojos debido a discos primordiales. La figura (27) muestra la frac-
cion de estrellas con discos primordiales como funcién de la edad, descrita por J. Hernandez
y col. [35]. Esta fraccion es calculada usando el niimero de miembros confirmados por R. D.
Jeffries y col. [19] que en nuestra fotometria presentan exceso y esta dada por la siguiente
ecuacion:

F = ]]VV; * 100 % (25)
vV Ne
eF = 100 % (26)

por R. D. Jeffries. En donde el error en la fraccion de discos se calculé asumiendo una
distribucién Poissoniana de errores. La fraccién de disco calculada para NGC 2169 es de
5.5% 4 4%, la cual corresponde lo esperado para la edad nominal del ciimulo.

La figura (27) muestra que la fraccion de disco decrese a medida que aumenta la edad, la
escala de tiempo en la cual el disco primordial se disipa es de ~ 5 Manos. NGC' 2169 posee
una fraccién de discos similar a 250ri (8 Manos) y al cimulo estelar NGC 7160 (11 Mafios).

Comparando las propiedades globales de la poblacién de discos con el agregado estelar
250ri, el cual, esta mejor caracterizado por C. Briceno [26], con una edad estimada de 8
Manos, podemos inferir lo siguiente:

a) La cantidad y rango de exceso a 24um de la poblacién de discos de escombros en estos
dos grupos estelares son similares (ver figura 26).

b) La fraccién de discos primordiales en estrellas de baja masa encontrados en NGC 2169
es marginalmente menor al encontrado en 250ri (ver figura 27).
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c¢) El rango de exceso a 8.0um detectado en NGC 2169 es estadisticamente menor al
encontrado en 250ri. Lo que implica una mayor evolucién en la parte interna de la poblacion
de discos de NGC 2169.

Estos argumentos indican que NGC 2169 es de una edad similar o inclusive mas viejo
que la edad encontrada para el agregado estelar 250ri, el cual tiene una edad caracteristica
de 8 Manos. Esto concuerda con la edad de referencia de 11 +5/-2 Marios.
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Figura 26: Ezceso a 24um versus el logaritmo de la edad.
La linea punteada representa el modelo de evolucion de polvo de S. J. Kenyon y B. Bromley
[33]. El exceso en NGC 2169 esta representado por los cuadros rellenos verdes. Los demds
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Figura 27: Fraccion de estrellas con discos de emision en las bandas infrarrojas de Spitzer
en funcion de la edad de los grupos estelares.



8. Conclusiones

Combinando la data del catalogo 2MASS con observaciones 6pticas obtenidas en el Ob-
servatorio MDM, observaciones infrarrojas de IRAC y MIPS abordo del Telescopio Espacial
Spitzer y la data del catdlogo UCAC3 de movimientos propios, logramos caracterizar la
poblacién estelar del cimulo NGC 2169 y realizar el primer censo completo de discos proto-
planetarios en candidatas a miembros del cimulo, teniendo como resultado lo siguiente:

v Catalogo general, que contiene la data de los catalogos 2MASS y UCAC3, fotometria
Optica y fotometria infrarroja, de la region de NGC 2169.

v Conociendo el color caracteristico de los miembros confirmados por otros autores, se
realizé una seleccion de candidatas a miembros del cimulo, teniendo en total 682 estrellas,
las cuales seran objeto de estudio en una investigacion futura, en donde se confirmen su
membresia por medio de técnicas espectroscopicas.

v'Utilizando como referencia los datos suministrados por el colaborador R. D. Jeffries
(distancia 982 +35/-32pc y edad 11 +5/-2Manos) y empleando los modelos evolutivos de
SFO00 [9], I. Baraffe y col. [12] y la isocrona empirica del agregado estelar 250ri, se realizé un
estudio de la distancia y una edad del cimulo NGC 2169.

v'Utilizando las magnitudes infrarrojas del catdlogo 2MASS y de Spitzer, se realizo el
primer censo de discos en el cimulo NGC 2169 en un rango completo de masas estelares,
obteniendo en total 25 candidatas a miembros del ctimulo que presentan discos protoplaneta-
rios, los cuales segin su SED’s, 6 de ellos son discos de polvo de segunda generacion, es decir,
discos donde hay formacién de cuerpos tipos asteroides y grandes cascadas de colisiones. De
las 19 estrellas de baja masa en donde se detectaron excesos infrarrojos, 6 de ellas no nuestran
informacion en 24um lo que dificulta su caracterizacién, 4 muestran discos en transicion en
donde el disco se caracteriza por un hueco interno probablemente disipado por un planeta, y
los restantes 9 muestran discos consistentes con una evolucién més homogénea, en donde el
material se encuentra mas concentrado en el plano medio del disco.

v'Realizando una comparacion con el agregado estelar 250ri, la cual estd mejor caracte-
rizada, NGC' 2169 presenta un rango de exceso a 24um similar a 250ri, la fracciéon de discos
primordiales encontrados en NGC 2169 es ligeramente menor a 250ri y el rango de exceso
a 8.0um son estadisticamente menor a 250ri; por lo que se puede afirmar que el cimulo
NGC 2169 es de una edad similar o un poco mas viejo que 250ri. Tomando en cuenta
estos argumentos podemos decir que la edad de referencia para NGC 2169 usando mode-
los evolutivos y diagramas color-magnitud concuerda con el estado evolutivo estimado para
su poblacién de discos protoplanetarios, aunque probablemente se localice a una distancia
ligeramente menor que la usada en este trabajo (982pc). Se requieren mejores trazas evolu-
tivas y un mayor nimero de miembros confirmados para obtener una respuesta mas confiable.



9. Apéndice A

Reduccion y Calibracion de la fotometria

Un CCD (Charge Couple Device) es un detector bidimensional de estado sélido basado
en la acumulacion de electrones generados por efecto fotoeléctrico (producto de los fotones
emitidos por las estrellas) en un espacio llamado pizel, (ver figura 28), siendo éste una trampa
electro-estatica formada por 3 electrodos que almacenan los foto-electrones producidos. Los
pixeles estan ubicados por filas. Las filas estan unidas mediante una regién semiconductora

dopada de carga negativa, evitando la transferencia de foto-electrones entre las diferentes
filas.

Foton
@9 reflejado
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v un hueco absorbido

Figura 28: Esquematizacion del funcionamiento de un CCD.

La lectura de los CCD’s se realiza variando los voltajes del trio de foto-electrones de los
pixeles de manera que los electrones se mueven al canal de lectura una columna a la vez (ver
figura 29). De forma similar el canal de lectura mueve los electrones al amplificador donde se
transforman a unidades digitales (ADU) un pixel a la vez, dando origen a la imagen digital.

T
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Figura 29: FEsquematizacion de la estructura de un CCD.

Esta imagen digital no solo contiene los electrones que son producto del efecto fotoeléctri-
co de los fotones recibidos desde los objetos celestes, también ruidos. Entre estos tenemos los
ocacionados por la generacion expontanea de electrones térmicos. Para corregir este ruido se
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toma una imagen sin senal externa, con tiempo de exposicién igual al tiempo de exposicion
de las imagenes a observar, esto se realiza con el fin de obtener un registro de los electrones
térmicos generados por unidad de tiempo, a esta imagen se le llama DARKS, y es denomi-
nada por la letra D.

En nuestro caso no planteamos correcciéon por DARKS ya que los detectores con los cuales
se realizaron las imagenes estan suficientemente enfriados para no producir corriente térmica
significativa en los tiempos de exposiciéon manejados para este proyecto (< 5 minutos). Tam-
bién se toman imégenes sin senal externa, con tiempo de exposicion cero para obtener ruidos
aleatorios generados por la transferencia de carga, por los circuitos y amplificadores en cada
pixel, a esta imagen se le llama BIAS, y es denominada por la letra B.

Ademas todos los pixeles no tienen la misma sensibilidad, para corregir esto, se realiza una
imagen con una pantalla plana uniformemente iluminada a manera de obtener la respuesta
de cada pixel a esta senal, y asi tener un mapa de sensibilidad del CCD, a esta imagen se le
llama FLATS, y es denominada con la letra F.

Una vez obtenidas todas estas imagenes se procede a realizar la reduccion, para esto se
utiliza el software llamado IRAF (por sus siglas en inglés Image Reduction and Analysis
Facility) [18], el proceso de reduccién consiste en:

e Combinar BIAS, para crear un BIAS Maestro. La combinacién de los BIAS se realiza
con la tarea zerocombine de IRAF, esta realiza un promedio de todas las imagenes BIAS,
pixel a pixel. (ej. pixel 1 de la imagen 1 con el pixel 1 de la imagen 2, y asi con todas las
imégenes y todos los pixeles). La correcciéon por DARKS, los cuales no usaremos en este
trabajo, se realiza de igual manera que los BIAS.

e Hacer una revision de la region de overscan, esta es una region en donde se almacena
un nivel cero propio de la electronica del CCD.

e Restar overscan y BIAS Maestro a la imagen cruda.

e Combinar los FLATS corregidos por Overscan y BIAS para crear un SuperFLATS, luego
dividir por el SuperFLATS las imagenes de interés cientifico. La combinacion de los FLATS
se realiza con la tarea flatcombine de forma similar a los BIAS, pero usando la mediana o
moda como la funcién estadistica de la combinacion.

ImagenCruda — (Overscan + BIAS)
FLAT — (Overscan + BIAS)

Imagen Corregida = (27)

Una vez corregida las imagenes se realiza la astrometria a las mismas. Este proceso con-
siste en la comparacién entre un observable y un parametro estandar.

La astrometria se realiza con el fin de relacionar las coordenadas z,y (en pixeles) de una
imagen del cielo a las coordenadas en el cielo usadas para identificar los objetos catalogados
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(ascencién recta y declinacion); también para saber a donde observar para encontrar un obje-
to identificado, o para calcular los movimientos de los planetas, satélites, asteroides o cometas.

Para la astrometria se utiliza el programa WCSTools (por sus siglas en inglés World
Coordenate System) [36], el cual es un paquete de programas y una biblioteca de subrutinas
de utilidad para la creacién y el uso de los sistemas de coordenadas (SCU) en los encabeza-
dos de las imagenes astrondémicas. Los formatos mas comunes de estas imagenes son FITS
e imh IRAF. Este paquete relaciona los pixeles de la imagen a coordenadas celestes. Este
software estd escrito en lenguaje de programacion C, por lo que se puede compilar y ejecutar
en cualquier computadora con un compilador de C.

Una vez terminada la reduccién y la astrometria de las imagenes, se procede a realizar
la calibracion fotométrica, con el fin de convertir las magnitudes de brillo instrumentales
(propias del instrumento) a un sistema estandar, lo que implica que ademds de poder com-
parar con otras medidas tomadas con otros instrumentos, podemos obtener el brillo en mag-
nitudes fisicas.

Existen diversas formas de obtener la fotometria, en este proyecto de investigacion se
utilizara la fotometria de apertura que consiste en obtener la magnitud instrumental de la
estrella a partir del registro de cuentas (representativo al brillo celeste) dentro de una aper-
tura de cierto radio. El proceso de obtenciéon de las magnitudes instrumentales esta dado por:

e Sumar las cuentas (ADUs) de los pixeles correspondientes a dicha estrella, estos se en-
cuentra ubicados en un circulo que se denomina apertura fotométrica, y es centrado dentro
de la estrella.

e Luego se debe restar las cuentas de los pixeles correspondientes al cielo alrededor de la
estrella, estos pixeles se encuentra dentro de un anillo centrado en la estrella.

Este proceso se realiza con el software IRAF [18] cuya finalidad es:

e Crear un catdlogo de magnitudes y colores instrumentales de todas las estrellas en NGC
2169 vy las estrellas estandares de los campos landolts, los cuales se encuentran en el sistema
fotométrico de Johson-Cousin [37]. Ya que, se conocen las magnitudes reales de los campos
Landolts, se compara con las magnitudes instrumentales y se obtienen los parametros de ca-
libracion fotométrica de la noche para los cuales se requiere la solucion del siguiente sistema
de ecuaciones:

mU=U-=-V)+U +U;x X, + Us(U = V) (28)
mV =V + Vi + Vax X, + V3(VI) (29)
mR=V —VR+r +ry% Xgp+ R3(V —R) (30)
ml =V —=VI+i;+isx X;+i3(V —1) (31)
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donde mU, mV, mR y mI son las magnitudes instrumentales medidas con una masa de
aire X, X,, Xgry X, respectivamente. V, UV, VR y VI son las magnitudes y colores cata-
logados en el sistema Johnson- Cousin. Los parametros de ajuste Uy, Uy, Uz, Vi, Vo, V3, rq,
r9, T3, i1, i3, 13 Se obtienen usando la tarea fitparm de IRAF.

Con la solucién del sistema de ecuaciones se puede caracterizar la fotometria instrumental
de NGC 2169 usando la tarea inverfit de IRAF, de esta manera obtenemos el catdlogo con
las magnitudes calibradas en el sistema fotométrico Johnson-Cousin.
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Cuadro 4: Candidatas a Miembros del cimulo NGC' 2169 con Discos. Parte 1 (Optico)
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Cuadro 5: Candidatas a Miembros del cimulo NGC 2169 con Discos. Parte 2 (2MASS)
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Cuadro 6: Candidatas a Miembros del cimulo NGC 2169 con Discos. Parte 3 (IRAC y

MIPS)



66

10 Catalogo

G211 690071 GLL6'T6

T0L-Z1 GEES'ET TLYTI'T6

G68-CT €988°€T ¥S10°C6

L6 Al 66 G'T-  6T8CT GR9EV0-80C  FE&-ID  TFLE'ET CI96'16
. . . . . €Ce1-€1 GGL6'ET  88C'T6
8’8 ¢ Gzl P'e- 9891 T06EV0-80C €861  LV6S°ET  T1€80°C6
. . . . . . 6S7-TT  VSCOFT  LEVTTH
0SPT-¢T TOV6'ET  86ET'T6

Ve TT  62€0FT  1900°C6

09T-¥1 ¥SVOFT  6981°C6

08%-€T SVIR'ET  T1S0C'C6

9z¢-TT  99€0FT  €0°C6

06L-€T V988'€T LGLT'T6

IvS-€T1 CVISET 610626

I9T-€T 6V6L'ET 0V 6

88 L6 €6 TP~ V09T 98TFP0-80C 861-€T 9V0S'ET  605C 6
06 G'9¢- 6'8 6’29~ 920'ST FPLEVO-R0C 98TT-CT GTIS6'€T  6.66'16
16 0'9- L8 €0-  CISGT €CerP0-80T OLFI-€T GSG6'ET  69€€°T6
€6 8F 66 LV ¥889T V9TFP0-80C 92ET-€T 86L6'CT LS6TT6
. . . . . . v62-1D 030071  ¥9¥0°26
90 Lt 80 8¢~ FPL'S 6S6EV0-80T 1S6-CD  S0E6°ET  6E11°T6
9°0 VI T'1 L'T- 8L9'8  000¥F0-80T TTVI-¢D 6996°€T VEET'T6
0T V- L0 L0 TPLTT SITPF0-80T 00€T-€D 0686°€T  6C1T'T6
€1 g¢- Q1 T'¢-  GIROT 996£70-80C 63E1-CD 99V6'€T  6ZI1°C6
8T 8'1- ! L'Z  660°TT 298€¥0-80C GSET-CD 8096'€T 959006
6'¢ 8¥- 0¥ €¢ 1990  L9TPF0-80%  TLTI-€D €CGL6'ET  GTVT T6
| paqude pgqud  yyuwde yywd g €ovon ar odd v

Cuadro 7: Candidatas a Miembros del cimulo NGC' 2169 con Discos. Parte 4 (UCAC3)
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