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Resumen

El fenémeno de la dispersién del litio fotosférico en las estrellas jovenes de temperaturas
superficiales Tog < 5500 K ha sido ampliamente estudiado, sin embargo no se ha establecido
una explicacion definitiva. Estudios de los afios 90 del ciimulo de las Pléyades con una edad
de ~ 125 Ma informan de una conexién entre la dispersion observada y la rotacién. Asimis-
mo, trabajos mas recientes la registran en cimulos y asociaciones mas jévenes como NGC
2264, (8 Pic, IC 2602 y « Per. En consecuencia, la rotacion estelar se ha convertido en un
elemento clave para entender este fenémeno.

Esta tesis explora la relacion entre el contenido de litio y la rotacién estelar durante estados
evolutivos muy tempranos en la vida de las estrellas, empleando 167 observaciones espec-
troscopicas Hectochelle de alta resolucion (R ~ 34000) en la region del ctimulo o Ori con una
edad de ~ 3 Ma. Utilizando la técnica de correlacion cruzada de Fourier se establecen los
valores de la velocidad ecuatorial proyectada (vsini) de 95 objetos, que luego se comparan
en un diagrama EW (Li)-Teg con anchos equivalentes de la linea de Li I A6708 reportados en
la literatura.

Gracias a la popularidad del ciimulo por su juventud, cercania, muy bajo enrojecimiento, y
un amplio rango de masas, se cuenta con gran cantidad de informacién sobre él en la lite-
ratura. Por esta razén se decide incluir al analisis litio-rotacion, los parametros: naturaleza
binaria y estado evolutivo del disco, que también han sido considerados para explicar la
dispersién en las abundancias de litio. En el rango de temperaturas superficiales entre 4100
y 4900 K (~ 0.55-0.72 M) se advierte lo que parece ser una triple correlacién entre el tipo
de disco, la rotacion y el agotamiento de litio.

Este trabajo constituye al dia de hoy la caracterizacion espectroscopica mas extensa y de
mayor resolucién de la rotacién estelar del cimulo ¢ Ori. Representa igualmente el primer
intento por estudiar la conexién litio-rotacion a 3 Ma, que es una edad crucial en la vida
de las estrellas jovenes porque empiezan a notarse las transiciones evolutivas de los discos
protoplanetarios, asi como el agotamiento del litio atmosférico.

Palabras clave: relacion rotacion estelar-litio; litio en las estrellas jovenes; rotacién estelar;
cumulo ¢ Ori; formacion estelar



Abstract

The phenomenon of photospheric lithium dispersion in young stars with surface tempe-
ratures Teg < 5500 K has been extensively studied, however a definitive explanation has
not been established. Studies from the 1990s of the Pleiades cluster with an age of ~ 125
Myr report a connection between the observed dispersion and rotation. Likewise, more re-
cent works record it in younger clusters and associations such as NGC 2264, 8 Pic, IC 2602
and a Per. Consequently, stellar rotation has become a key element in understanding this
phenomenon.

This thesis explores the relationship between lithium content and stellar rotation during
very early evolutionary stages in the life of stars, using 167 high-resolution (R ~ 34000)
Hectochelle spectroscopic observations on the region of the o Ori cluster with an age of ~ 3
Myr. Adopting the Fourier cross-correlation technique, projected rotational velocities (vsini)
for 95 objects are determined. Then in a EW(Li)-Teg plane, vsini values are compared with
Li I A6708 equivalent widths found in the literature.

Thanks to the popularity of the cluster because of its youth, proximity, very low redness, and
a wide range of masses, a great deal of information about it is available in the literature. For
this reason, it was decided to include the parameters: binary systems and disc evolutionary
stages, into the lithium-rotation analysis. These parameters have also been considered to ex-
plain the dispersion of lithium abundances. What appears to be a triple correlation between

disc type, rotation, and lithium depletion, is noted in the range of surface temperatures from
4100 to 4900 K (~ 0.55-0.72 M,).

This work constitutes to date the most extensive and with highest resolution spectroscopic
characterization of the o Ori cluster stellar rotation. It also represents the first attempt to
study the lithium-rotation connection at 3 Myr, which is a crucial age in the life of young
stars because beginnings of protoplanetary disc evolution become evident, as well as lithium
depletion.

Keywords: lithium-stellar rotation connection; lithium in young stars; stellar rotation; o
Ori cluster; star formation
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1. Introduccion

La dispersién en las abundancias de litio en objetos estelares jévenes de la misma masa, edad,
metalicidad y temperatura superficial menor a 5500 K es una anomalia que ain permanece
sin resolver. Existe una larga lista de causas probables para explicar esta dispersiéon [19],
ya sea por los llamados procesos de transporte no estandar, como mezcla por rotacién,
campos magnéticos internos, ondas de gravedad, e interacciones de marea; o por cambios
estructurales inducidos a causa de la rotacion, la actividad magnética, la metalicidad, o la
acrecién [42], 49, 120, [122] 145], 148, 152, [160]. Estos procesos pueden variar de estrella a
estrella, dependiendo de las condiciones iniciales y trayectorias evolutivas especificas, y por
consiguiente, tienen el potencial de producir la dispersion observada en estrellas de la misma
edad [40, 119, 123].

1.1. Motivacion

Esta dispersion se presenta desde estados evolutivos muy tempranos como lo demostraron
Zapatero Osorio et al. (2002) [161] en su andlisis de los perfiles de las lineas H, A\6563 y Li
I A6708 en el cimulo o Ori (2-4 Ma). La Figura reproduce sus resultados: medidas del
ancho pseudo-equivalente (pEW) de Li I A6708 (los autores lo denominan asi recalcando la
naturaleza fria de los objetos bajo estudio y la presencia de un pseudo-continuo local formado
principalmente por absorciones moleculares) en funcién del tipo espectral. Se observan tam-
bién tres curvas de crecimiento tedricas para el litio; la linea solida con gravedad superficial
log g = 4.0 y abundancia logN(Li) = 3.1 — ’inicial’, la linea a trazos con gravedad superficial
logg = 4.0 y logN(Li) = 1.9 — agotamiento del elemento cerca a un orden de magnitud,
y la linea punteada con gravedad superficial log g = 4.5 y de nuevo abundancia ’inicial’. La
tendencia de las observaciones esta bien representada por las curvas de abundancia inicial;
no obstante, se nota una dispersion considerable en las estrellas de temperatura superficial
menor a 3300 K.

Una pista importante para explicar la dispersién de las abundancias de litio observada en
estrellas frias puede ser la correlacién con la rotacién, advertida por [64] y [136] en el cimulo
de las Pléyades, y detectada ahora en varios cimulos jévenes, aunque no siempre con fuerza
(p. €j.: en IC 2602, v Per y varios grupos cinemaéticos jévenes [21], [47, [125]), en el sentido que
las estrellas mas rapidas preservan mas litio. Es poco probable que los efectos estructurales
de la rotacion tengan mucha influencia, por lo que la atenciéon se ha enfocado en la mezcla
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Figura 1-1.: Anchos equivalentes de Li I A6708 como funcion del tipo espectral para estrellas
y enanas marrones del cimulo o Ori. Los circulos abiertos indican objetos
con emisiones H, mayores a 10A y los tridngulos indican estrellas con lineas
de emision prohibidas. Las lineas a trazos, sélida y punteada son curvas de
crecimiento de Li I y gravedad superficial indicados. El limite estelar-subestelar
se presenta alrededor de M5-M6 [161].
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adicional de litio por causa de la rotacion, que puede ser mas importante en rotadoras mas
lentas con mayor rotacién diferencial en su interior [23] [49], o por inhibicién de la mezcla
convectiva debida a campos magnéticos més fuertes en rotadoras més réapidas [48] [141].

Estos dos hechos y contar con 167 observaciones espectroscépicas de alta resolucién (R ~
34000) en la regién del cimulo o Ori, son las motivaciones de este trabajo de tesis. Primero,
porque la literatura no registra estudios espectroscépicos de la rotacion estelar del cimulo
con esta resolucién, y segundo porque representa una oportunidad para investigar si existe
una conexion entre los valores de rotacién estelar y la dispersion observada en el contenido
de litio en este grupo, en un estado evolutivo muy temprano.

1.2. Litio en las estrellas jovenes

Una vez las estrellas nacen empiezan a contraerse a lo largo de las trayectorias completa-
mente convectivas de Hayashi y cuando alcanzan una temperatura alrededor de 2.5-3x10°
K (Tpg), la destruccién del litio comienza y es mantenida por el proceso de mezcla de la
conveccion, hasta que eventualmente se agota por completo en una escala de tiempo menor
a 10 millones de anos (Ma). Por esta razon, las mediciones de la abundancia de litio en las
atmosferas estelares de estrellas jovenes, proporcionan uno de los pocos métodos de sondeo
de los interiores estelares y constituyen una prueba sensible de los modelos evolutivos. Com-
prender el agotamiento de litio durante la presecuencia principal (PMS) también ofrece una
ruta para estimar las edades de las estrellas jovenes y, por supuesto, es un requisito previo
para cuantificar cualquier agotamiento posterior en la secuencia principal (MS).

Esto es cierto para estrellas de M, < 0.4 Mg, que permanecen completamente convectivas
hasta la edad cero de la secuencia principal (ZAMS), a excepcién de aquellas menos masivas
de M, < 0.06 M que nunca alcanzan Tpp en su interior y mantienen su abundancia original.
Estrellas mas masivas desarrollan un ntcleo radiativo y en etapas PMS avanzadas, la en-
voltura convectiva empieza a retirarse provocando que la temperatura en la base convectiva
(Tgcz) permanezca por debajo de Tpp y no se consuma el litio en su totalidad. Para estrellas
de masa M, > 1.1 Mg, el nucleo radiativo se forma antes del comienzo de la destruccién
de litio, por lo que estas estrellas consumen una cantidad muy pequena de su abundancia
original. Por tltimo, la Tgcyz nunca es suficientemente alta para permitir el gasto de litio en
estrellas de M, > 1.3 M, conservando asi el valor inicial de su litio fotosférico [90], 140].

1.3. Modelos vs. observaciones

La prediccion de la cantidad de agotamiento de litio depende en gran medida de una serie de
detalles del modelo tedrico. La razon es que mientras el gasto de litio estd en curso, incluso
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con un nucleo radiativo, el gradiente de temperatura general sigue siendo muy cercano a
uno adiabdtico. Solo se necesita una pequena perturbacién de este gradiente para cambiar
el momento en el que se desarrolla el nucleo radiativo, la posicién de la base de la zona con-
vectiva y por lo tanto su temperatura Tgcyz. Como consecuencia, cambios importantes en la
prediccién del agotamiento de litio pueden resultar de perturbaciones relativamente menores
en el modelo. Del mismo modo, ya que el agotamiento surge a partir de la ignicién rapida
del elemento en una regiéon muy delgada por encima de la base de la zona de conveccion,
una red de resolucion espacial y temporal apenas suficiente para modelar la estructura de
la estrella, puede ser un orden de magnitud demasiado grueso para predecir con precision el
consumo de litio [89].

La eficiencia de la conveccién es un parametro crucial del modelo. Si la conveccién es efi-
ciente, entonces Tpcyz es mayor (a una masa dada), de modo que permanece por encima
del umbral T por més tiempo, lo que resulta en un mayor agotamiento. Un enfoque tipi-
co para modelar la conveccion es utilizar la teoria de la longitud de mezcla con su valor
ajustado al requerido para reproducir la estructura solar (develada por heliosismologia) a su
edad actual. No estd claro que este enfoque sea valido. La longitud de mezcla puede variar
con el tiempo; dependiendo de la etapa evolutiva, la gravedad superficial o la temperatura
efectiva. La adopcién de teorias de conveccion alternativas, como los modelos de turbulencia
que tienen una conveccion mas eficiente en las capas profundas, da como resultado 6rdenes
de magnitud mayores para el agotamiento de litio en PMS para la misma masa [89).

Los efectos de la opacidad también son importantes, ya sea por las diferencias en el trata-
miento de las opacidades interiores o por los efectos de composiciones estelares inciertas sobre
ellas. Un aumento en la opacidad hace que los gradientes de temperatura sean mas grandes,
mantiene la estrella convectiva durante mas tiempo, aumenta Tgcyz una vez que se desarrolla
el nicleo radiativo, resultando en un mayor gasto de litio. La opacidad se incrementa con
un aumento de la metalicidad o una disminucién en la abundancia de helio. Cambios de solo
0.1 dex en la metalicidad pueden conducir a un cambio de un orden de magnitud en el ago-
tamiento de litio. Otros factores como la ecuacién de estado escogida o el tratamiento de las
condiciones de frontera atmosférica tienen algin efecto sobre las predicciones del consumo
de litio, pero son mucho menos significativos [89].

El litio casi siempre se mide en el doblete de Li I a 6708A. Existen otras transiciones en el
espectro 6ptico en 6104A y 8126A, pero son mucho més débiles y estén fusionadas con otras
lineas fuertes. La linea en 6708A se funde también con la linea de Fe I en 6707.44A, situa-
cion que es mucho mas débil cuando el consumo de litio no ha comenzado, pero que es mas
evidente e importante de considerar a medida que el agotamiento de litio tiene lugar [136].
Otros problemas asociados con la estimacion precisa de la abundancia de litio vienen de la
evaluacion de la temperatura efectiva, especialmente en estrellas jovenes con cromosferas
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Figura 1-2.: Medidas de abundancias de litio en las Pléyades (edad 125 Ma) al borde del
agotamiento de litio en PMS [94), [136]. Las lineas son isécronas del agotamiento
de litio predichas por varios modelos [13], 44} [122][90].

activas, manchas estelares, o velamiento fotosférico por un continuo de acrecién en estrellas
con disco [90].

Un problema adicional al comparar modelos con observaciones es que debe asumirse una
abundancia inicial. Para la mayoria de cimulos se adopta un valor cercano al meteoritico.
También existe evidencia de una abundancia inicial A(Li) ~ 3.1-3.4 en estrellas T Tauri (p.
ej.: [116l, 137]). Sin embargo, hay razones plausibles de que el litio inicial puede estar corre-
lacionado con la metalicidad, segin modelos de evolucién quimica en la Galaxia y evidencia
observacional (p. ej.: [34], [124]). Parece razonable asumir que para estrellas jovenes en el ve-
cindario solar podria encontrarse una dispersion de £0.1-0.2 dex en la abundancia inicial [90].

En la Figura[l-2|se presenta la comparacién més basica de modelos PMS para el agotamiento
de litio, mostrando abundancias en el grupo de las Pléyades, con una edad de 125 Ma
[142] versus is6cronas a ~ 100 Ma de la literatura [13] 44l 122]. Se muestra también por
comparacion la abundancia de litio fotosférico en el Sol. Esta figura ilustra varios puntos
importantes [90]:

= Para la mayoria de los modelos no se percibe gasto de litio, o muy poco, entre las estre-
llas tipo G, asumiendo un valor inicial A(Li) = 3.2. Como la dispersién en abundancia
(~ 0.2 dex) es similar a la cantidad de agotamiento y también a la incertidumbre ini-
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cial, la destruccion de litio no es un indicador de edad preciso por debajo de 125 Ma
para estas estrellas.

= Los modelos difieren ampliamente en sus predicciones en las estrellas mas frias. Existen
varias diferencias entre los modelos, pero la que domina en cuanto al agotamiento de
litio es la eficiencia convectiva.

» Los modelos que tienen una eficiencia convectiva (longitud de mezcla) afinada para
coincidir con la luminosidad del Sol (los modelos [13] y [122] con una longitud de mezcla
ajustada a un valor de 1.9 de la escala de presién) predicen demasiado agotamiento.
Una eficiencia convectiva menor coincide mejor con las obsevaciones.

= La dispersién desarrollada en las abundancias de litio en este grupo para estrellas de
Ter < 5500 K, no puede explicarse por incertidumbres en las observaciones (~ 0.1-0.2
dex) ni por los modelos mostrados.

Las discrepancias entre los diferentes modelos y su incapacidad para coincidir con las Pléya-
des o predecir la dispersién entre estrellas tipo K, significa primero que la abundancia de
litio en estrellas tipo solar (aquellas que desarrollan un ntcleo radiativo) todavia no puede
utilizarse como un indicador preciso de edad, y segundo que la dispersion que se presenta a
una Teg (0 color) dada es también un problema, ya que las estrellas de edad similar pueden
mostrar una amplia dispersién en sus abundancias. A menos que se identifiquen los factores
causantes de esta dispersion, habra una incertidumbre en cualquier edad inferida a partir de
una abundancia de litio.



2. Notas sobre formacion estelar

Mucho de lo que actualmente sabemos o suponemos acerca de los procesos fisicos involu-
crados en la formacién y evolucién temprana de las estrellas se deriva del estudio detallado
de unas cuantas nubes moleculares cercanas o guarderias estelares. Las estrellas se forman
a partir del colapso inducido gravitacionalmente de gas molecular frio. Las nubes de gas
molecular tipicas deben contraerse por un factor de un millén en dimensiones lineales para
formar una estrella. Debido a esta dramatica (e impetuosa) reduccién de tamano, cualquier
rotacién inicial de la nube de formacién estelar se magnifica enormemente por la conser-
vacién de momento angular durante el colapso. De esta manera una nube de gas que gira
modestamente produce un objeto que gira rapidamente: un disco ademas de un pequeno
nicleo estelar son el resultado del colapso gravitacional. Probablemente la mayor parte del
material de una estrella tipica es acretado a través de su disco y solo una pequena cantidad
es destinada para formar un sistema planetario.

El progreso de las técnicas de observaciéon en diferentes regiones del espectro electromagnético
ha sido esencial en el desarrollo de nuestro etendimiento de la formacién estelar. El lanza-
miento del observatorio espacial IRAS (Infrared Astronomy Satellite) en 1983 conduce al
reconocimiento de que los discos de polvo son comunes alrededor de las estrellas jovenes.
El observatorio espacial ISO (Infrared Space Observatory) lanzado en 1995, proporciona es-
pectros detallados del infrarrojo medio de muchos discos brillantes. El telescopio espacial
Spitzer lanzado en 2003, el dltimo de esta linea de observatorios en el infrarrojo, detecta la
emisién de discos en el infrarrojo medio para vastas muestras de estrellas que se extienden
en un rango amplio de edades. Mientras tanto, la radio interferometria produce imagenes de
alta resoluciéon espacial de gas y polvo de los discos circunestelares junto con estimaciones
de la masa de los mismos. El interferémetro astronémico ALMA (Atacama Large Millimeter
Array) en 2014 obtiene una imagen del disco que rodea a una estrella T Tauri en la que se
puede identificar una serie de anillos concéntricos espaciados, indicando la formacién de un
sistema planetario. Estudios en el espectro visible que emplean los grandes observatorios en
tierra producen mejores estimaciones de la edad y la masa estelares, asi como nuevas pistas
para entender los flujos de acrecion de las estrellas jovenes. El telescopio espacial Hubble
(HST) produce imégenes notables de discos en una amplia variedad de entornos [68].
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2.1. Nubes moleculares

Las estrellas jévenes no se distribuyen al azar en la Via Lactea sino que generalmente se
encuentran cerca o dentro de nubes de gas molecular relativamente denso. La mayoria del
gas en la galaxia se distribuye cerca del plano del disco y estd especialmente concentrado en
las regiones internas del anillo molecular. Anillo que estd localizado aproximadamente a 3-5
kpc del centro y donde se encuentran las regiones de formacién de estrellas mas luminosas
[68].

Las nubes moleculares son estructuras transitorias que no permanecen sin cambios impor-
tantes en escalas de tiempo ~ 107 afios [26]. Desde su descubrimiento en 1970 a través de la
emision de CO a 2.6 mm en radio, han sido consideradas como el lugar de nacimiento de las
estrellas y sus vidas parecen estar sometidas a los mismos periodos de tiempo de la evolucion
estelar temprana. Algunas de estas nubes tienen masas que sobrepasan las 10* M. Estas
nubes moleculares gigantes GMCs (Giant Molecular Clouds) se encuentran entre los objetos
mas masivos de nuestra galaxia, incluso rivalizando con los ctimulos globulares. Nuestra gala-
xia alberga alrededor de 4000 GMCs, representando una fraccién sustancial de su masa [130].

Los tamanos y masas de las nubes moleculares de la Via Lactea comprenden un amplio
rango, desde GMCs de masa ~ 10° M, y tamano 100 pc a pequeiias nubes de masa <1
Mg y tamano 1 pc. Tres de los complejos de nubes moleculares mejor estudiados (y mas
cercanos) son: Taurus, a una distancia de ~ 140 pc con una masa de ~ 10* My que se
extiende sobre una regién de 30 pc o més [149]; Ophiucus, a una distancia y con una masa y
tamano similares a Taurus, pero con concentraciones mas densas de gas [105]; y el complejo
de Orion a una distancia de ~ 450 pc con una masa de ~ 10° M, sobre una regién de ~
100 pc, también con regiones de formacion estelar activas y densas [59]. En la Figura se
muestran dos de estas regiones en un fragmento del cielo septentrional.

2.2. Estrellas jévenes

2.2.1. Condiciones iniciales y colapso

Uno de los primeros cédlculos del colapso gravitacional de un ntcleo estelar fue realizado por
R.B. Larson en 1969 [102] considerando una nube de gas esféricamente simétrica, no magnéti-
ca y no giratoria. Hay que tener en cuenta que un colapso nunca se produce en forma aislada
y se deben considerar los campos de presién y radiacion externos. Mientras la temperatura
en la esfera que colapsa sea del orden de la temperatura externa, la energia adquirida por
la compresién es irradiada por las particulas de polvo en el flujo de gas y no contribuye
al aumento de la presiéon térmica. Como consecuencia, el colapso ocurre en una escala de
tiempo de caida libre y depende de la distribucién inicial de densidad del nticleo. Ademas
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existe una presion externa ejercida por la materia que rodea el nicleo, que inicialmente no
participa en el colapso pero supone un reservorio de material para acrecion subsecuente.

Las propiedades medias tipicas de los niicleos de nubes moleculares al comienzo del colapso
son:

= Masa: 1 Mg

Radio: ~ 0.1 pc

Temperatura: 10 K

Densidad media del nicleo: 1071%g cm=3

Fraccién de ionizacién: ~ 107

Estas condiciones iniciales senalan el colapso hacia un objeto de baja masa. En general se
considera que los objetos de baja masa son algo menos masivos que 2 Mg, esta restriccién
proviene del hecho que la mayoria de los célculos realizados hasta la fecha han sido mas
consistentes para sistemas de baja masa. Se asume que los niicleos de las nubes moleculares
son isotérmicos y que su perfil de densidad radial depende de r=2. Este nicleo es inestable
bajo el colapso gravitacional y su fenomenologia es bastante independiente de las condicio-
nes iniciales, por lo que cdlculos con condiciones iniciales diversas [102], 135, 156] conducen
a escenarios similares.

Una descripcién cualitativa que se ha introducido al respecto es la apreciacion de que el
colapso gravitacional es en extremo no homdlogo, las capas centrales de la esfera colap-
san mucho mas rapido que las exteriores introduciendo asi gradientes de presion. Mientras
el interior colapsa primero, el exterior colapsa después de ser alcanzado por una onda de
expansién que se propaga hacia afuera a la velocidad del sonido [I35]. Este concepto fue
desarrollado por F. Shu a fines de la década de 1970 y permitié un tratamiento analitico del
colapso estelar que condujo a estimaciones de la tasa de acrecion, asi como del tamano de
la esfera que colapsa. De acuerdo al modelo, después de un corto tiempo se forma un nicleo
pequeno de 10-20 K que acreta material a una tasa constante:

. 3

c T \*?
Moo = 0,97558 = 4,36x107° (2()_K> Mg ano™! (2-1)

con un radio de caida de:
Tinf = Cst (2-2)

En esta opcion 74,5 es el limite entre la envoltura interna colapsando y la envoltura externa
restante. Una de las caracteristicas distintivas de este modelo, pero probablemente uno de
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sus defectos también, es la tasa de acrecién constante. A este respecto, algunas aplicaciones
de este modelo implementan una modificacion dependiente del tiempo de la forma:

. 03
Maee = Set/™ (2-3)
G
con T como una constante de tiempo para el caso cuando la masa protoestelar ha alcanzado
su valor de secuencia principal. El concepto de una onda expansiva hacia afuera es exclusivo
del modelo estandar de formacion estelar de Shu. Los tratamientos numéricos perseguidos
por Larson son diferentes y de los cuales se pueden identificar varias fases caracteristicas en
la evolucién dinamica del colapso. La Figura presenta una representacion esquematica
de estas 4 fases.

Fase de caida libre (A)

A densidades centrales por debajo de 107¥gem™3, el colapso es isotérmico y la materia cae
en una escala de tiempo de caida libre. La densidad central aumenta més rapidamente en el
centro del colapso y gradualmente en las capas externas. El enfriamiento ocurre de manera
efectiva a causa de moléculas de hidrégeno y granos de polvo que irradian energia en el
infrarrojo. Mientras la temperatura se mantiene por debajo de ~ 200 K, la mayoria de las
moléculas de hidrégeno permaneceran en el estado fundamental de rotacién (J=0).

Primera fase central (B)

Una vez que la densidad central excede 107 ¥gcm ™3, el colapso ya no es isotérmico puesto
que algunas capas internas de la esfera se vuelven dpticamente gruesas y la energia de com-
presion no se puede irradiar. La temperatura interna, y por lo tanto, la presiéon aumentan.
Eventualmente se forma un primer ntcleo estable de unas cuantas unidades astronémicas
que contiene una pequena fraccion de la masa inicial del nicleo de la nube. A temperaturas
de aproximadamente 1000 K, la mayoria de los granos se evaporan por lo que no pueden
absorber y re-irradiar energia, y las moléculas de hidrégeno estan completamente excitadas
por rotacién y vibracion.

Fase de opacidad (C)

Una vez la temperatura interna alcanza los 2000 K, las moléculas de hidrégeno comienzan a
disociarse causando que el primer exponente adiabéatico caiga por debajo de su valor critico
de 4/3. Esto provoca un segundo colapso ya que el gradiente de presién interna no es lo
suficientemente pronunciado para contrarrestar la creciente carga gravitacional. Cuando se
alcanza una densidad de 1072gcm ™3, el hidrégeno se ha ionizado lo suficiente y el primer
exponente adiabatico retrocede hacia su valor critico. Varios ciclos de contracciéon pueden

suceder debido a la ionizacién de He y atomos de Z superiores. Lo que queda es un nicleo
de ~ 0.01 M.
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Figura 2-2.: Esquema del colapso de una esfera isotérmica en cuatro fases. Fase de caida
libre en la que la densidad aumenta isotérmicamente (a). Fase del nicleo donde
partes de la esfera se vuelven pticamente gruesas por primera vez (b). Fase de
disociacién e ionizacion donde el ntcleo colapsante experimenta una variedad
de cambios en el espesor éptico (c). Fase de acrecién donde el niicleo protoes-
telar permanece Opticamente grueso y evoluciona hacia la secuencia principal

(d) [130].
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Fase de acrecion (D)

El nicleo ahora se vuelve 6pticamente grueso y entra en su fase principal de acrecion, conoci-
da comunmente como la edad cero de una estrella. En algiin momento desarrollara un disco
de acrecién y es ahora cuando las observaciones indican la existencia de una protoestrella.
Las estrellas de baja masa dejaran de acretar antes de alcanzar la secuencia principal, la es-
trella desnuda seguird contrayéndose hasta llegar a ZAMS cuando la quema de hidrégeno se
encenderd. Las estrellas masivas y de masa intermedia probablemente arriban a la secuencia
principal cuando todavia estan acretando.

A menudo las fases B y C se combinan y conocen como la fase adiabdtica mientras la fase D
a veces se denomina fase hidrostdtica. Hay muchos puntos de vista y soluciones al problema
del colapso e igualmente se ha discutido mucho acerca de la validez de los calculos de colapso
para nucleos estelares isotérmicos.

2.2.2. Ecuaciones basicas

El colapso hacia una protoestrella es un proceso hidrodinamico y el gas colapsante se trata
como un fluido continuo. Las funciones basicas involucradas son:

= Densidad de masa p

Presion del gas P

Temperatura del gas T

Energia interna U

Potencial gravitacional ¢

Flujo de energia radiada L

Estas funciones dependen de parametros como el calor i y la opacidad k especificos, que
contienen informacién sobre la composiciéon quimica y los estados de ionizacion.

La forma generalizada de estas ecuaciones, especificamente las de balance de energia y trans-
porte de energia, son bastante complejas y se encuentran varias versiones de ellas que depen-
den de las suposiciones iniciales [9, [102] 147]. Para el caso més simple de simetria esférica
y opacidad constante, las ecuaciones pueden escribirse utilizando solo una coordenada es-
pacial - esta puede ser la masa M,, que es la masa comprendida dentro de un radio r, o el
mismo radio r. Es solo entonces que el potencial definido por la ecuacion de Poisson puede
expresarse analiticamente:

V3¢ = 4nGp (2-4)
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La ecuacion de continuidad describe la conservacion de la masa. La esfera colapsante no gana
ni pierde masa:

dr 1
dM, — 4mpr2

(2-5)

La ecuacion de movimiento expresa la conservacion del momento. Contiene dos términos de
fuerza externa, la fuerza debida a la presion del gas y la fuerza gravitacional. Otros términos
pueden incluir fuerzas viscosas, radiativas y magnéticas:
d*r dP  GM,

= 4
P TAM, T 2

(2-6)

La ecuacion de energia que se asemeja a la primera ley de la termodinamica, incluye el flujo
de energia total L, a través de la superficie de la esfera que contiene M,., el cambio en la
energia interna especifica U, y el trabajo realizado debido a la contracciéon o expansién:

-1
dL, __dU _ ,d(p™")

dM, — dt dt

(2-7)

Si se conservara la energia en la protoestrella, lo cual solo es posible si L, es igual a cero,
entonces todo el trabajo de compresién o expansion explicaria el cambio en la energia interna.
De manera que la energia no puede conservarse y es necesario agregar una expresion para el
campo de radiacién y asi obtener un conjunto completo de ecuaciones. La ecuacion del flujo
de energia a través de la superficie esférica o luminosidad irradiada [69], viene dada por:

16macr?T? dT

L, = —
3/€R dr

(2-8)
Aqui kg es la opacidad media de Rosseland, ¢ la velocidad de la luz, y a la constante de
densidad de radiacién (40 /c).

2.2.3. Diagrama Hertzsprung-Russell

Este diagrama bidimensional es la herramienta del astrénomo para caracterizar las propie-
dades observables mas fundamentales de las estrellas. El eje vertical describe la cantidad de
energia emitida por unidad de tiempo, mientras que la abscisa indica el color, o de manera
equivalente, la temperatura de la superficie visible. Las unidades utilizadas para los ejes
dependen del contexto y de quién las presenta: generalmente un observador expresard la
potencia en magnitudes absolutas o aparentes, mientras que un tedrico normalmente prefe-
rird la luminosidad (la conversiéon entre magnitudes y luminosidades no es algo trivial). Del
mismo modo, el observador indicara el color como una diferencia en las magnitudes entre dos
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bandas espectrales, pero el tedrico usara la temperatura efectiva T,g, que es una construccién
teodrica. La relacion entre luminosidad L, radio estelar total R, y Tug es:

L, = 4mo R°T % (2-9)

donde o es la constante de Stefan-Boltzmann. Existen algunas sutilezas en lo que se en-
tiende por radio y temperatura efectiva, pero en la definicion més simple, R, es el radio
de la superficie visible (fotésfera) y Tog es la temperatura en esa superficie. Asi es la
luminosidad radiante de un cuerpo negro emitida desde la superficie de una esfera de radio
R, y cuya temperatura superficial es Teg. En unidades solares (la temperatura efectiva del
sol es T, = 5780 K) la ecuacién se convierte en:

2
f@ = 8,97x107 1 (%) Tk (2-10)
Una de las principales ventajas de la versién L, — T del diagrama HR es que es muy facil
dibujar lineas rectas de radio constante si L, y Tyg se expresan en escala logaritmica. Es
importante tener en cuenta que las temperaturas efectivas aumentan hacia la izquierda del
diagrama (por razones histéricas). Igualmente valioso es observar que el diagrama HR no
proporciona més informaciéon que L., Teg ¥ R., no dice nada (al menos directamente) sobre
la masa estelar, la composicién, o el estado de evolucion.

Un ejemplo de un diagrama HR se muestra en la Figura [2-3] tomado de la resefia de Iben
(1991). El diagrama muestra rangos tipicos de luminosidades estelares y temperaturas efec-
tivas, ademas de tres lineas de radio constante que pueden deducirse de las ecuaciones y
2-10. También se muestran estrellas en el vecindario solar y estrellas brillantes, listadas en
Allen (1973). Es evidente que la mayoria de las estrellas se concentran en la regiéon definida
como secuencia principal, los demas objetos caen ya sea en la region de las gigantes o en la
region de las enanas blancas.

2.2.4. Trayectorias de Hayashi

Las luminosidades estelares y las temperaturas efectivas, o posiciones equivalentes en el
diagrama HR, proporcionan pistas importantes sobre los estados evolutivos de las estrellas
jovenes. Muchas estrellas de baja masa asociadas con nubes moleculares se encuentran por
encima de la secuencia principal de fusion de hidrégeno en el diagrama, su baja masa y radio
moderadamente grande indican temperaturas centrales muy bajas para fusionar hidrégeno
en helio (ya que la temperatura interior tiende a escalar con la relaciéon M, /R, ). La fusién de
deuterio puede ocurrir a menores temperaturas, pero debido a que la abundancia de deuterio
es escasa, la luminosidad de una estrella joven tipica puede ser sostenida por la fusion de
deuterio durante més o menos un millén de anos. Sin la liberacién de la energia de fusién, la
estrella debe contraerse generando energia potencial gravitacional para reemplazar la energia
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perdida por la radiacién de la fotésfera estelar. Esta contraccién corresponde a moverse hacia
abajo en los diagramas HR de las Figuras y [2-5]

La determinacion de las trayectorias de las estrellas en la etapa de pre-secuencia principal
en el diagrama HR es un aspecto muy importante en la teoria de formacion estelar. En la
Figura se observa la trayectoria evolutiva de una estrella de 1 Mg la estrella hace su
primera aparicion como un objeto épticamente visible sobre la curva denominada linea de
nacimiento, a medida que se contrae comienza a descender por un camino casi vertical. Du-
rante este tiempo, L, es tan alta que la energia se transporta hacia afuera no por radiacién
sino por conveccion térmica, en efecto, por el movimiento mecanico del gas. Para cuando
la trayectoria de la estrella gira bruscamente hacia arriba y hacia la izquierda, la energia
también es parcialmente transportada por radiacién. Después de 3x107 afos, la estrella se

une a la secuencia principal.

Estrellas de otras masas recorren caminos andlogos en el diagrama HR pero a velocidades
distintas. Los objetos menos masivos tienden a tener temperaturas superficiales mas bajas
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y segun la ecuacién [2-9) sus valores de luminosidad también son mas bajos para un &area
superficial dada, lo que resulta en una contraccién maéas lenta. Para cuantificar la tasa, se
nota primero que la suma de las energias térmica y gravitacional es una cantidad negativa,
aproximadamente GM?2/R, en valor absoluto. El objeto irradia una porcién apreciable de
esta energia durante el tiempo Kelvin-Helmholtz:

GM?

R.L,

M R\ '/ L, \"
10 (1M@) <1R@) (1L@)

La importancia de txpy radica en que la estrella se contrae aproximadamente un factor de

tKH =
(2-11)

dos durante este intervalo, comenzando desde cualquier punto de su etapa de pre-secuencia
principal. Se nota que txy se alarga a medida que avanza la contracciéon. Por lo tanto, la
ecuacion también proporciona una medida aproximada del tiempo total necesario para
que una estrella se contraiga a sus valores M,, R, y L, de secuencia principal.

En la Figura se presenta un conjunto de curvas que definen las trayectorias en la fase de
pre-secuencia principal para un amplio rango de masas. Todos los caminos descienden desde
la linea de nacimiento, que se cruza con ZAMS cerca a 8 M. Las estrellas de mayor masa
no exhiben esta fase sino que aparecen por primera vez en la secuencia principal misma. La
figura también muestra un conjunto de isécronas; es interesante verificar que el patron de
estas curvas es consistente con la evolucién mas lenta de los objetos menos masivos, y la
continua disminucién de la contraccién a cualquier masa fija.

La etapa evolutiva de pre-secuencia principal no es la primera. En una época anterior, las
estrellas todavia se estan formando a partir del colapso gravitacional de sus nicleos densos
progenitores. Tales protoestrellas son atin mas luminosas que las estrellas de la pre-secuencia
principal, pero estan tan oscurecidas por el polvo interestelar que la radiaciéon que emiten se
encuentra completamente en el infrarrojo y en longitudes de onda mas largas. En estas cir-
cunstancias, Ty no puede determinarse por los métodos tradicionales. De hecho, el caracter
del espectro observado refleja mas las propiedades del polvo que rodea la estrella que la
superficie estelar. Por lo tanto, las protoestrellas no se pueden colocar en un diagrama HR
convencional, y su identificacion dentro de las nubes moleculares aiin no es inequivoca.

Volviendo a la evolucion previa a la secuencia principal, se noté anteriormente que la con-
traccién de cualquier estrella hace que su temperatura central aumente. Mientras la masa
estelar supere los 0.08 Mg, la temperatura finalmente alcanzard un valor (cerca a 107K)
donde comienza la fusién de hidrégeno. Justo en este punto, se dice que la estrella esta en
la edad cero de la secuencia principal (ZAMS). La relacién correspondiente entre L, y Teg
marca un lugar bastante preciso en el diagrama HR.
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Figura 2-5.: Trayectorias evolutivas hacia la secuencia principal. Cada trayectoria esté eti-
quetada con su masa respectiva en M. Las curvas grises representan isécronas;
la is6crona t = 0 coincide con la linea de nacimiento, la curva en la parte su-
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Las estrellas de menor masa conocidas como enanas marrones con masas entre 0.08 y 0.01
M, exhiben un comportamiento ligeramente diferente. Por definicion, las enanas marrones
nunca fusionan hidrégeno en su interior; asi, aparte de una breve liberacién de energia por la
fusién de deuterio, solo pueden reemplazar la energia irradiada desde sus superficies mediante
la contraccién, como las estrellas de mayor masa. En lugar de detenerse la contraccién con el
inicio de la fusion de hidrégeno, la presion de degeneracion interna eventualmente ralentiza
la contraccion, con un enfriamiento final en un radio casi constante, del orden del tamano de
Jupiter. Las trayectorias evolutivas para estos objetos son particularmente inciertas debido
a la dificultad en el tratamiento de las opacidades moleculares complejas de sus atmosferas.

2.2.5. Estrellas T Tauri

La deteccion original de estrellas jévenes de baja masa se basé en objetos que exhibian una
fuerte emision de la linea de hidrégeno de Balmer (H, ) y estaban asociadas con nebulosas de
reflexién o nubes moleculares [93]. Estas estrellas mostraron caracteristicas fisicas similares
a la estrella T Tau en la nube Taurus, por lo que, se denominaron estrellas T" Tauri. Incluso
ahora, 75 anos después de su detecciéon, todavia son prototipo de las estrellas que se conocen
como clasicas T Tauri (CTTS). Otros estudios de prisma objetivo se realizaron durante las
décadas de 1950 y 1960 [75], [76, 80, [82]. Las estrellas T Tauri son generalmente estrellas PMS
de baja masa, de tipos espectrales F' a M, y temperaturas efectivas 3000 a 7000 K. Desde
entonces se han realizado otros estudios prisma objetivo més sensibles a la deteccién de H,,
los cuales proporcionan una amplia base de datos para la investigaciéon de las propiedades
épticas y de infrarrojo (IR) cercano de las estrellas PMS. A lo largo de la década de 1980
se acuné el término asociacion T para estrellas jovenes de baja masa en regiones de for-
macién estelar, en analogia con las asociaciones OB de estrellas masivas. Estudios notables
durante esta época fueron [4} [7, 37, (54, 100, 113, 153), 155], y en los 90s [52], 58, 83, [84], O8], [157].

Estrellas cldsicas T Tauri (CTTS)

Las CTTS son 6pticamente visibles puesto que solo poseen una fraccion muy pequena de su
envoltura original. En la clasificacion SED son objetos Clase II y sus espectros de energia
alcanzan un pico entre 1 y 10 um con excesos de IR moderados que superan los 100 gm. De los
ultimos anos de su estudio en las bandas del infrarrojo y submilimétrica, se ha establecido que
las estrellas T Tauri clésicas tienen discos circunestelares notables [I03] con tasas de acrecién
que en algunos casos pueden alcanzar 107> M ano~! por breves periodos de tiempo, pero

que por lo demés son generalmente mds bajas que 1075 Mg ano™!.

La transicion de un sistema protoestelar a uno PMS implica dos cambios radicales que no
ocurren en la misma escala de tiempo. El primero es el inicio de la fusiéon de deuterio durante
la fase protoestelar provocando que la estrella se vuelve convectiva en algiin momento, y que
junto con la rotacién estelar proporciona condiciones, que en diversas circunstancias, gene-
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ran un dinamo interno y campos magnéticos externos. El segundo es la caida de la tasa de
acreciéon que supone una variedad de procesos fisicos que contribuyen a la luminosidad total
de las CTTS. Estos eventos no suceden de forma sincronizada y algunos procesos, especifi-
camente los que relacionan el campo magnético con los flujos de materia, también deberian
ocurrir en fuentes Clase 0 y I. Algunas de las caracteristicas topologicas de las CTTS se
ilustran en la Figura [2-6]

Los discos de acrecién en las CTTS tienen masas entre 0.0003 y 1 M con una media tipi-
ca de ~ 0.01 M. Sus radios son mucho menores a 400 AU, con un valor caracteristico
alrededor de 100 AU [27, [72]. Existen varios procesos fisicos que generan emisién desde el
disco. Aunque el polvo representa una pequena fraccion de la masa total del disco exterior,
opticamente delgado; absorbe eficientemente la luz visible y los rayos UV provenientes de
la region central, que luego reprocesa e irradia en fotones de longitud de onda mas larga:
radio, sub-mm, e IR lejano. La longitud de onda de la informacién que recibimos conserva
una conexion con el radio del disco; las bandas del IR lejano rastrean radios de ~ 1-5 AU,
mientras que las bandas submilimétricas y de radio alcanzan el borde exterior del disco [81].
El polvo en la superficie de las partes central e interna del disco, Opticamente gruesas, se
calienta hasta 1000 K en el borde interior generando radiacién IR alrededor de 3 a 10 pum.

La materia que se encuentra cerca de la superficie estelar, es decir mas alld de un radio
interno de 3 a 4 radios estelares, se calienta a altas temperaturas causando separaciéon e
ionizacion. El tamano de esta regién interna depende de la masa estelar, pero por lo re-
gular es del orden de 0.1 AU. Esta completamente dominada por la magnetdsfera estelar
que perturba el disco interior y desencadena el flujo de material en corrientes y columnas de
acrecion. Las corrientes de acrecion son el sitio de producciéon de las lineas anchas de Balmer,
H, [77,109]. Las columnas de acrecién hacen parte del flujo de material que se dirige hacia
la superficie estelar, basicamente en caida libre; los choques de acrecion con velocidades de
150 a 300 km/s pueden calentar el plasma hasta 10° K y dar lugar a la emisién de rayos X
blandos [96]. Ademas, se cree que el exceso de emision surge de las regiones de impacto de las
columnas de acrecion en la superficie estelar, que a su vez se piensan el origen del continuo
de UV a temperaturas de 10* K [58,67]. Lo méas probable es que los rayos X duros se generen
por el calentamiento de la corona, similar a su produccién en el Sol pero a flujos mucho mas
altos [55]. Sin embargo, debe reconocerse que los procesos responsables de calentar el gas
magnetosférico y generar las emisiones de rayos X ain son muy inciertos.

Estrellas T Tauri de lineas débiles (WTTS)

Muchos de los estudios en la banda visible de las asociaciones T reconocieron que hay un
numero significativo de estrellas que, aunque atin estan asociadas con la regién de formacién
estelar, no muestran una fuerte emisién de H,. Estas estrellas se conocen como T Taur: de
lineas débiles (WTTS). En el tercer catdlogo de estrellas con lineas de emisién de la po-
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blacién de Orién [70], se empleé un criterio de distincién incompatible con las CTTS, en
términos de un ancho equivalente de la linea H, de menos de 10 A. Otra propiedad de las
WTTS es que generalmente ya no muestran excesos IR y, por lo tanto, en el esquema de
clasificacién SED son fuentes de Clase III. Por esta razén se asume que las WTTS son estre-
llas mas viejas que las CTTS y se acepta que ya no acretan material de un disco circunestelar.

La percepcion actual de la naturaleza de las WTTS se resume en la Figura y es la
siguiente. El disco remanente o inactivo en algiin momento se vuelve épticamente delgado
en todas las longitudes de onda, asi que cualquier tipo de exceso de IR es 6rdenes de mag-
nitud menor que el observado en las CTTS. Antes de que el disco se disperse o evolucione
en un disco protoplanetario, es posible que las WTTS cuenten con un disco remanente, sin
embargo este disco esta claramente desacoplado de la regién central y no hay acrecion al-
guna. Aqui radica la diferencia principal entre WTTS y CTTS, pese a que desde el punto
de vista evolutivo, esta diferencia no es unica [10] porque hay posibles estrellas PMS, que
nunca tuvieron un disco de acrecion después de cruzar la linea de nacimiento. Otra posibi-
lidad seria que la acrecion cesara temporalmente, pero este escenario no se ha observado ain.

El hecho de que las lineas Opticas, especificamente la linea de Balmer H,, sean débiles y
muestren un ensanchamiento de mucho menos de 100 km/s, no significa que las WTTS sean
emisores débiles. Por el contrario, la mayor parte de la emisién proviene de la superficie
estelar y de la actividad coronal. En especial, las emisiones de alta energia van en aumento.
Un nimero importante de ellas es detectado en rayos X, ya que de manera similar a las
CTTS, son emisoras de rayos X fuertes [53].

2.2.6. Clasificacion de estrellas jévenes

En 1984 [104] investigaron las distribuciones de energia espectral (SEDs) de fuentes de in-
frarrojo observadas en la banda 1-100 pum en el nicleo de la nube Ophiuchi. Descubrieron
que estas fuentes podrian dividirse en clases morfolégicas segin la forma de sus espectros.
En 1987, C. Lada identifico tres clases para las cuales propuso un esquema general de clasi-
ficacion IR, la base para esta clasificacion es el nivel de exceso de emision de longitudes de
onda larga con respecto a la emision de un cuerpo negro estelar. Cuantitativamente el indice
espectral se define como:

N _dlog()\F,\)
= dlog

Las fuentes de Clase [ tienen distribuciones de energia muy amplias con indices espectrales

(2-12)

arg > 0, las fuentes de Clase I exhiben -2 < ajg < 0, y las fuentes de Clase 1] manifiestan
arr < -2. Los grandes excesos de IR se atribuyen a la emisiéon térmica del polvo en las en-
volturas circunestelares y es posible que las fuentes Clase I sean protoestrellas en un estado
evolutivo avanzado. En 1993 [§] descubrieron fuentes que permanecian sin ser detectadas por
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Estrell
Propiedad Colapso Acrecion CTTS WTTS le;; a
acrecién (D) : : :
» convectiva convectiva convectiva
ol fusion de . . .
adiabatica ) radiativa radiativa radiativa
Fase deuterio . ., e ., .
(A,B.C) . inicio fusién | inicio fusién fusién
inicio fase
) nuclear nuclear nuclear
convectiva
colapso
mayormente
) final, .,
Flujo de colapso, acrecion
} ., mayormente .. ?
materia formacién o limitada
) _ acrecion y
disco y jets .
jets
Tamano
envolven- | < 10000 AU | < 1000 AU < 400 AU ~ 100 AU
te/disco
T lap-
asa cotap 10~ 109 1076 — 1077 ?
so/acrecién
10* — 10° 108 — 107 108 — 107
Edad _ 105 afios _ N
anos anos anos
Bandas radiotérmi- ) radio, radio no T, | radio no T,
.. radio, rayos | , . Lo Lo
emision ca, rayos X optico, rayos | optico, rayos | optico, rayos
(exc. IR) X7 X duros X duros X
Clase Clase 0 Clase 1 Clase 11 Clase I1II ZAMS

Tabla 2-1.: Clasificacién de las estrellas jévenes en contexto con las fases evolutivas y los
pardmetros de flujo de materia [130].

debajo de 25 pm, indicando cantidades significativamente mayores de material circunestelar
que las fuentes Clase 1, y propusieron una Clase . Un estudio més reciente sobre objetos
Clase 0 es Greaves & Rice (2011).

En las fuentes Clase II se observan excesos de IR mucho mas moderados que en las fuentes
Clase I, y ain menos en las de Clase III. La Tabla presenta una descripcién general de
las posibles propiedades fisicas de estas clases, e intenta con el mejor esfuerzo, sincronizar
estas clases de IR con las fases evolutivas fisicas de las estrellas jovenes. La realidad desde
luego es mucho mas compleja, y la separacién con respecto a las fases es mucho mas difusa.
En otras palabras, la evolucién de una protoestrella en si misma no es rastreable porque
su entorno no es transparente a la radiacién que proviene de ella. De hecho, muchos de los
mecanismos fisicos que resultan en emisiones estan desconectados de la joven estrella cen-
tral. En concreto, la morfologia de los espectros IR solo puede dar una medida cualitativa
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de la cantidad de material circunestelar, porque a longitudes de onda méas cortas, es decir
< 100pm, la emision del disco es épticamente gruesa, lo que conduce a estimaciones de masa
muy pobres [3].

Los SEDs cubren un espectro de masas entre 0.2 y 2 M), que ciertamente incluye la mayoria
de estrellas jovenes en la galaxia. Las estrellas fuera de este rango de masa pueden mostrar
similitudes, sin embargo muchas propiedades deben estudiarse con un enfoque especifico.

Protoestrellas Clases 0 y I

La nocién que las clases SED son parte de una secuencia evolutiva fue inicialmente sugerida
por [6] y [I0I]. Se argumenté que las fuentes de Clase I son protoestrellas que acumulan
masa por acrecion de material, y por tanto, lo que se observa no es la luminosidad total de la
estrella joven sino la luminosidad de acrecion de la envoltura circunestelar. Se supone que los
objetos de Clase I estan muy oscurecidos, y en consecuencia, son invisibles. La luminosidad
de acrecion puede estimarse asi:

M*Macc

Lacc =G
R,

(2-13)

Para tasas de acrecién del orden de 107% a 107 Mg ano™!, la luminosidad de acrecién de
esta estimacién es del orden 10-50 L. Los SEDs integrados observados de las protoestrellas
producen luminosidades cerca de 1 Lg [95], que es mds de un orden de magnitud menor
de lo previsto. Segin [67], una posibilidad para explicar esta discrepancia podria ser que la
mayor parte de la acreciéon se destina al crecimiento del disco en lugar de la estrella, que en
algin momento cae sobre la estrella generando erupciones de material como se observa en
las estrellas F'U Orionis. Otra posibilidad es que la luminosidad se irradie a través de otros
mecanismos.

Las protoestrellas de Clase I parecen ser protoestrellas evolucionadas y las fuentes de clase
0 sus homédlogas mas jovenes. Esta percepcion proviene de dos resultados observacionales; el
primero es que las fuentes de clase 0 parecen tener una masa envolvente significativamente
mas alta que las fuentes de Clase I, y la segunda es que existen discrepancias entre sus tasas
de eyeccion de material y sus morfologias.

La emisién térmica del polvo en los discos circunestelares es épticamente delgada y pro-
porcional a la masa total de particulas [28]. André y Montmerle estimaron la masa de la
envoltura circunestelar utilizando la densidad de flujo integrada (polvo + gas) y la relacién
de emisividad en condiciones de equilibrio termodinamico local:

Sy Sy
j)\ 'L{)\BA (Tpolvo)

(2-14)

Menvoltura -
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Aqui S, representa la densidad de flujo integrada, ) la opacidad del polvo, y Bx(Tporwo) €l
espectro de cuerpo negro para la temperatura del polvo T,,. Observaciones submilimétri-
cas de una gran cantidad de estrellas jévenes en la nube p Oph dan una opacidad del polvo
promedio de ~ 0.01 ecm™2g~! [118] y una temperatura de alrededor 30 K. Las masas circu-
nestelares serian:

= Clase I, entre ~ 0.015 y ~ 0.15 My
» Clase 0, entre ~ 0.14 y > 2.8 M

Otro resultado observacional indica que las eyecciones de material, aunque todavia bastante
potentes, parecen mas diluidas con angulos de apertura mas grandes y tasas de pérdida de
material mas bajas. Las estrellas Clase 0 son claramente mas jovenes y poseen envolturas
circunestelares mucho mayores. No obstante los mecanismos detallados que producen jets y
fenémenos eruptivos no se conocen bien, se predice que mientras la materia siga cayendo a
gran velocidad y los flujos de acrecion sean sustanciales, una actividad significativa de lan-
zamiento de material hacia el espacio se conserva. A este respecto, todos los objetos Clase 0
y I deben exhibir jets. Ha sido senialado que en algunos casos las fuentes de Clase I pueden
clasificarse erréneamente debido a una sobreestimacién de la luminosidad bolométrica [129].
Esto puede ocurrir por varias razones: estos objetos estan embebidos en nubes extensas y
densas, o se encuentran detras de esas nubes, o es probable que no cumplan el supuesto que
toda la luminosidad observada se debe tinicamente a la acrecion.

Discos protoplanetarios

El uso de las expresiones circunestelar y protoplanetario en el contexto de los discos no esta
del todo claro en la literatura. Debe tenerse en cuenta que la primera es una expresién muy
general y representa un amplio conjunto de fenémenos que incluyen no sélo discos estelares:
estelares PMS y estelares MS, sino también discos exdticos que se forman en estrellas Be
como consecuencia de fenomenos de eyeccion de material. Los discos protoplanetarios son
exclusivos de sistemas jovenes, probablemente desde la etapa clasica T Tauri hasta la etapa
de secuencia principal temprana, y son considerados como los precursores de los sistemas
planetarios. Incluyen discos de acrecién en CTTS, discos inactivos en WTTS, y discos de
polvo en estrellas jovenes mas evolucionadas.

2.3. Agotamiento de litio

El deuterio que se encuentra en las estrellas jovenes se produjo cosmoldgicamente con una
abundancia cerca al doble del valor interestelar actual. Otros elementos ligeros se formaron
a partir de esta nucleosintesis primordial, incluidos el helio, el litio, el berilio, y el boro.
Sin duda el mas 1til para los astrofisicos ha sido el litio. Dentro de las estrellas, el isétopo
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Figura 2-8.: Absorcién de litio en una estrella joven [140].

dominante 7Li, se fusiona con protones:
Li+'H — *He 4+ He (2-15)

En este caso, la temperatura de ignicién es alrededor de 2.5-3x10° K, de modo que este
evento de fusion sigue al de deuterio. En comparacion con el hidrégeno, la abundancia de
litio en el medio interestelar tiene un valor de [Li/H]=2x10"%. Esta pequena fraccién es en
si misma mas alta que el valor primordial en un orden de magnitud, el aumento se debe en
gran medida a las particulas « de rayos césmicos que impactan el helio dentro de las nubes
interestelares. Asi pues, la reaccién que ha producido la mayor parte de [Li/H| que se observa
actualmente, es la inversa de la ecuacion [2-15]

A pesar de su poca abundancia, el litio se observa facilmente en las atmdsferas estelares. La
especie neutral Li T se absorbe de forma considerable en una transicién electrénica a 6708A.
La Figura presenta un fragmento del espectro de una estrella T Tauri, BP Tau, que
contiene la abundancia interestelar. La linea es en realidad un doblete A\ 6707.78, 6707.93,
pero en la practica esta estructura nunca puede resolverse. La figura también muestra, en
comparacion, una estrella de secuencia principal del mismo tipo espectral, en la que el litio
se ha destruido por completo. Ambos objetos muestran absorcién en la linea Ca I en 6718A,
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Figura 2-9.: Prediccion tedrica del gasto de litio en la fase PMS [140].

una caracteristica notoria de las fotdsferas de tipo tardio.

Las protoestrellas de baja masa no desarrollan temperaturas internas lo suficientemente al-
tas como para quemar litio, por lo que las estrellas PMS correspondientes heredan todo el
suministro interestelar. En el caso de las protoestrellas de mayor masa, la temperatura cen-
tral de hecho alcanza 3x10° K, en cuyo punto el litio central se consume rédpidamente. Este
evento ocurre, sin embargo, cuando la protoestrella ya ha desarrollado un nicleo radiativo.
La temperatura en la base de la zona convectiva estd por debajo del valor de ignicién y
disminuye a medida que la zona convectiva se retira. De este modo, las estrellas PMS de
todas las masas empiezan a contraerse con una abundancia de litio en la superficie igual al
valor interestelar. Su consumo posterior no ejerce ninguna influencia en la contraccién, pero
sirve como una prueba interesante de las trayectorias evolutivas, asi como un reloj estelar.
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En la Figura se observa el patréon de agotamiento de litio en la superficie de las es-
trellas PMS, de acuerdo a lo predicho por la teoria. Los objetos que caen dentro del area
blanca entre la linea de nacimiento y ZAMS, conservan su abundancia original; los que se
encuentran en la zona gris clara han sufrido una disminucién de [Li/H] en la superficie como
maximo en un factor de 10; y finalmente, las estrellas dentro de la regién gris mas oscura
han experimentado una reduccién de al menos esa cantidad. Si se considera un objeto de 0.6
M, esta estrella comienza completamente convectiva y consume el litio en su centro una vez
que su radio se ha reducido en un factor de 1.7. Luego, la convecciéon comienza a retroceder
hacia la superficie, pero la temperatura base permanece lo suficientemente alta para que el
elemento continte ardiendo. Durante este periodo, la rapida circulacién de remolinos turbu-
lentos asegura que la abundancia de litio disminuya de modo uniforme en toda la zona de
conveccion. Eventualmente, la temperatura en la base de la zona convectiva cae por debajo
de 2.5-3x10° K, pero no antes de que todo el litio se agote. La destruccién completa del litio
no ocurre en cualquier estrella mas masiva que 0.9 M, ya que la zona convectiva se retira
antes. Estrellas con M, > 1.2 M, tienen una capa convectiva tan superficial que el litio no
disminuye en absoluto durante la fase de contraccion.

Un aspecto interesante de la Figura es como las regiones sombreadas atraviesan las
isécronas estelares. Si se toma la isécrona 3x10° afios ilustrada en la figura como una curva
discontinua; dentro de un grupo de estrellas PMS de esa edad, aquellas con masas entre
0.5y 1.2 M, deberifan tener un agotamiento parcial, mientras que los objetos fuera de este
rango deberian conservar el suministro completo. El intervalo de masas para el gasto de litio
se amplia evidentemente con la edad. Por supuesto, cualquier grupo estelar real consiste de
objetos de edades diversas. Un ctimulo formado hace 3x10° afios todavia cuenta con objetos
muy jovenes, localizados cerca a la linea de nacimiento que tendran la abundancia de litio
interestelar original. La prediccion tedrica de que todos los miembros de masa suficientemen-
te baja en grupos jévenes no deben sufrir agotamiento alguno, es una corroboracién 1til que
debe ser verificada directamente a través de observaciones. En este sentido, se ha prestado
mas atencién a grupos algo mayores con miembros cercanos a ZAMS. El patrén basico que se
ve en la Figura es consistente con los datos disponibles. Sin embargo, las observaciones
revelan caracteristicas adicionales cuyo origen no esta claro. Incluso los miembros del grupo
con luminosidades y temperaturas efectivas muy similares, pueden exhibir una dispersién
sustancial en su abundancia de litio superficial. La cantidad de agotamiento en tales estre-
llas claramente depende de algo més que su masa y edad.

La Figura muestra [Li/H] como una funcién de la temperatura efectiva en la secuencia
principal de las estrellas de las Pléyades (circulos llenos) y las Hiades (circulos vacios). Las
abundancias de litio en ambos ctimulos decaen con la disminucién de T.g como se espera. La
dispersién antes mencionada es mds evidente en las Pléyades, con una edad de 1x10® afios.
Para la edad de las Hiades, 6x10® afios, esta disgregacion ha disminuido considerablemente.
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Figura 2-10.: Valores observados de [Li/H] en los cimulos de las Pléyades (circulos llenos)

y las Hiades (circulos vacios) como funcién de la Teg [140].
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Ademas la temperatura a la que [Li/H] cae de forma abrupta ahora es més alta. Parece
haber un proceso que continta transportando litio a la regién central caliente, incluso en
estrellas de secuencia principal con interiores radiativos estables. Este proceso ha creado una
abundancia aiin menor en el sol, que también se aprecia en la figura. Por ultimo, se observa
que para las Hiades hay un descenso importante de [Li/H| en un valor T, cerca a 6600
K, esto también ocurre en otros cimulos de edad comparable, al igual que en estrellas de
campo.

2.4. Rotacion estelar

La evolucién del momento angular es uno de los asuntos mas problematicos de la historia
temprana de las estrellas. Algunos ejemplos de esta condicién son:

= Al estudiar estrellas masivas que rotan rapidamente en el rango de masa 3-12 Mg, se
descubrié que el incremento de momento angular para una masa dada tiene un efecto
sustancial en las trayectorias evolutivas, con una relaciéon masa-luminosidad que es
diferente de las estrellas no giratorias [22].

= Modelos de estrellas PMS de baja masa y alta rotacién que se contraen de forma
homoéloga a la secuencia principal, también mostraron discrepancias en la edad proyec-
tada entre las estrellas giratorias y no giratorias [115].

= El descubrimiento de muchas estrellas T Tauri con una velocidad de rotacion mucho
menor a su velocidad de desintegracién o ruptura (situacién en la cual la fuerza centrifu-
ga en el ecuador es igual a la fuerza gravitatoria: para que una estrella permanezca
intacta, su velocidad de rotaciéon ha de ser menor a este valor) desperté un interés en
las propiedades de rotacién de las estrellas PMS [I50], puesto que las consideraciones
teodricas requerian rotadores rapidos en lugar de los rotadores lentos observados en esa
etapa evolutiva. Aparecieron explicaciones que iban desde vientos como un mecanismo
efectivo de frenado hasta inestabilidades rotacionales en el interior radiativo de las
estrellas [51, 85], [143].

Muchas observaciones han establecido una imagen bastante confusa del comportamiento
rotacional de las estrellas PMS y un tratamiento tedrico detallado que vaya més alld de
argumentos plausibles ain esta pendiente.

Ahora existen muchos estudios en la literatura que contienen informacién sobre velocidades
de rotacién en las estrellas PMS siguiendo el primer intento por [I50]. De estos estudios se
deduce que las propiedades de rotacion de las estrellas PMS que se contraen hacia la MS son
complejas. Se espera que las estrellas giren hacia la secuencia principal como consecuencia de
la contraccion, y esto no puede suceder conservando el momento angular porque las estrellas
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Figura 2-11.: Evolucién de los periodos de rotacion de estrellas jévenes en el rango de masa
0.5-1.2 My, desde las etapas T Tauri hacia la secuencia principal [16, 29, 130].
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T Tauri en el rango de masa solar exhiben entre 30 y 200 veces el valor solar actual [79].
Muchos estudios de igual forma encuentran que las WTTS pueden rotar generalmente mas
rapido que las CTTS. Ademds, existe una tendencia en la cual post-TTS (PTTS), estrellas
de baja masa con edades superiores a 10 Ma, muestran una mayor dispersién en las velo-
cidades de rotacién que las WTTS [16]. Se puede entonces especular que una distribucién
creciente de la velocidad de la fase T Tauri a ZAMS es de hecho una tendencia general [16],39].

La pérdida de momento angular ocasionada por vientos estelares no puede dar cuenta de
los nimeros proyectados durante la fase protoestelar, ya que se requieren escalas de tiempo
del orden de txpy y superiores [29], sin embargo puede lograrse durante la fase PMS [86]. La
pérdida de momento requerida se puede explicar una vez que se hacen algunos supuestos,
especificamente en relacién con las tasas de pérdida de masa y las geometrias magnéti-
cas [110, 111, 126]. Estas son tasas de pérdida de masa de al menos ~ 1078 My ano™?,
y geometrias en que las lineas de campo magnético estan unidas a la estrella al comien-
zo del fenémeno de eyeccién [67]. Otros mecanismos involucran interacciones estrella-disco
magnéticas, como fue propuesto por [60, 07, 139] donde la magnetdsfera estelar trunca el
disco circunestelar en un radio caracteristico que fuerza la acrecién a lo largo de las lineas
de campo hacia los polos magnéticos de la estrella. Los torques magnéticos luego transfieren

momento angular al disco.

Estudios més recientes [15] [16, 29] presentan un modelo para la evolucién de la rotacién de
estrellas tipo solar, desde la linea de nacimiento hasta la edad del Sol. El modelo incluye
los supuestos mencionados, pero ademaés requiere, al menos para la evolucién de rotadores
moderados y rapidos, mecanismos que distribuyan de forma eficiente el momento angular en
los interiores estelares. La Figura presenta trayectorias rotacionales, basadas en este
modelo para varios tiempos de vida del disco, que incluyen la distribucion de velocidades
rotacionales desde CTTS y WTTS, mas alla de las etapas PTTS, en la MS y hacia el periodo
rotacional del Sol. Queda claro que modelar la evolucién rotacional hacia la secuencia princi-
pal requiere una mejor comprension de la dinamica de los vientos estelares, las interacciones
con los discos circunestelares, asi como el transporte de momento angular, particularmente
en estrellas convectivas.



3. Observaciones y parametros estelares

3.1. El complejo de formacion estelar en Orion

El complejo de formacién estelar de Orion, localizado a unos 400 pc de distancia, esta
constituido principalmente por 2 asociaciones estelares OB las cuales albergan poblaciones
jovenes en diferentes estados evolutivos. La asociacion estelar OB - Ori esta caracterizada por
un anillo de gas y polvo de unos 20 pc de radio [45]. En el centro de este anillo se encuentra
el cumulo Colinder 69 con una edad de 5 Ma, mientras que en el borde se encuentran las
poblaciones mas jovenes (p.ej.: B30, B35 de 2-3 Ma). Al sur se localiza la asociacién estelar
Orién OB1, la cual esta conformada por grupos muy jévenes (1-2 Ma) ain embebidos en la
nube primigenia (p.ej.: ONC), grupos que se encuentran en una etapa intermedia (Ori OB1b
de 3-5 Ma) y grupos que mayoritariamente han dispersado su material de origen (Ori OBla,
25 Ori de 7-10 Ma). Estas caracteristicas hacen que este complejo estelar sea un laboratorio
natural para el estudio de la formacion y evolucién temprana de las estrellas y sus discos
protoplanetarios.

3.1.1. Cudamulo o Ori

El cimulo o Ori pertenece al complejo de formacién estelar en Orién y cubre ~1 grado
cuadrado. Previos estudios revelan una poblacién rica en estrellas jovenes con 338 miembros
probables [31] y con cerca de 300 candidatos adicionales obtenidos a partir de fotometria,
movimientos propios y deteccién en rayos X [78]. Este cimulo de estrellas fue identificado
por primera vez por Garrison [56] en 1967 y redescubierto por Wolk, Walter, Freyberg &
Schmitt [I58] 159] en 1996 y 1997 quienes identificaron més de 80 fuentes de rayos X con el
telescopio espacial ROSAT y reconocieron més de 100 estrellas PMS de baja masa. La lista de
objetos miembros confiables, determinados via velocidades radiales ha ido creciendo durante
los 1ltimos anos con una base de tipos espectrales determinada por [20]. Estudios posteriores
han utilizado observaciones en H, y emisién en infrarrojo para caracterizar debidamente el
cumulo.

Cody & Hillenbrand (2010) [36] realizaron una caracterizacién de la variabilidad temporal
entre 0.5 y 10 horas cubriendo ~1 grado cuadrado alrededor de la estrella o Orionis. Las au-
toras obtienen periodos de rotacion para una amplia muestra de estrellas jévenes con masas
por debajo de una décima de masa solar usando una cadencia de hasta diez minutos en sus
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Figura 3-1.: Imagen del complejo de formacion estelar en Orién obtenida con el instrumento
AKARI que opera en el infrarrojo lejano (10-180um). La forma de ocho se debe
posiblemente a un evento de SN ocurrido en el pasado reciente (hace 1 Ma).
La posicién del cimulo estelar o Ori se indica en color amarillo.

Figura 3-2.: Fragmento de 1.3x1.3 grados alrededor del sistema central ¢ Ori AB. Los
simbolos indican la posicion de los objetos identificados como miembros del
cumulo ¢ Ori, resultado de los estudios de los ultimos 53 anos.
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Figura 3-3.: Propiedades del cimulo o Ori. Fuente: WEBDA.

observaciones. En total reportan fotometri’a éptica para 153 objetos entre miembros confir-
mados y candidatos posibles y periodos de rotacién para 65 estrellas con masas menores a
0.5M. Finalmente, exploran tendencias entre rotacién y parametros estelares como masa y
radio, encontrando que la presencia de discos de acrecién protoplanetarios puede no afectar
considerablemente la evolucion de la rotacion estelar en la muestra estudiada.

Basados en datos del 2MASS (Two Micron All Sky Survey) y en fotometria éptica obtenida
con el instrumento OSMOS, Herndndez et al. (2014) [73] (de ahora en adelante H+14), de-
finen una lista de candidatos fotométricos de o Ori constituida por 340 estrellas. El anélisis
de los datos obtenidos les permite a los autores definir criterios de pertenencia que combina-
dos con espectros Hectochelle facilita ademas obtener informacién sobre el nivel de acrecion
estelar en el cumulo. Adicionalmente, a partir de lo espectros Hectochelle, reportan velo-
cidades radiales heliocéntricas empleando la técnica de la correlacion cruzada, al igual que
correlaciones entre emision en H, con excesos de infrarrojo.

Indicadores de pertenecia
En el estudio espectroscépico del cimulo realizado por H+14 [73], se consideran los siguientes
indicadores de pertenencia:

= Analisis fotométrico: diagrama color-magnitud V vs V-J, ver Figura [3-4]

= Fuente de emisién de rayos X por encima de ZAMS. Como se mencion6 en el Capitulo
2 las estrellas jévenes son fuentes intensas de rayos X en casi todas las etapas de la
formacion y evoluciéon temprana, desde enanas marrones de baja masa hasta estrellas
O masivas.

» Velocidad radial del grupo, 27-35 km/s. Jeffries et al. (2006) [92] encontraron que en la
region del ciimulo existen dos grupos con edades y distancias disimiles que se desplazan



3.1 El complejo de formacién estelar en Orién 39

10

15

20

Figura 3-4.: Diagrama color-magnitud V vs V-J, ilustrando la selecciéon de miembros fo-

tométricos del cimulo o Ori [73]. Los circulos rojos representan estrellas con
excesos IR. Los cuadros negros representan estrellas con presencia de Li I A\6708
en absorcion. Los signos positivos representan estrellas con la velocidad radial
del grupo. Las 'x’ representan fuentes de rayos X. La linea a trazos es una
isécrona empirica estimada de los colores de la muestra de miembros conoci-
dos. Las lineas punteadas delimitan la regién de pertenencia. Las lineas negras
sélidas son ZAMS del modelo de evolucién estelar de Siess et al. (2000) [131],
asumiendo una distancia de 420 pc [I44] y una de 385 pc [30] al cimulo.
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con una diferencia en velocidad radial de 7 km/s. Uno de ellos exhibe velocidades
radiales de 27 a 35 km/s, consistente con la velocidad del sistema central o Ori AB
de 29.5 km/s. El segundo grupo con velocidades entre 20 y 27 km/s se piensa esta al
frente del primer grupo, con una distancia de 326 pc y una edad de ~ 10 Ma [17].

= Presencia de Li I A6708 en absorcién para objetos de tipos espectrales K y M. Para
estrellas de tipo solar (F y G), este no es un criterio sélido de su juventud, es mas una
evidencia que estos objetos no estan en la etapa de post-secuencia principal [18| [71].

= Presencia de H, A6563 en emision y clasificacion de su estado en relacion con la acrecion
de material; por el limite de saturacién de actividad cromdsferica definido por [20] en
el caso de los espectros de baja resolucion, y por el ancho equivalente de H, a 10 % de
su pico definido por [I54] en el caso de los espectros de alta resolucion.

= Excesos de emision en el infrarrojo cercano y medio, indicando asi la presencia de un
disco protoplanetario. Este indicador se basa principalmente en el estudio de Hernandez
et al. (2007) [78] (de ahora en adelante H4+07), que investiga las propiedades de los
discos, encontrando que 34 % de las estrellas estudiadas poseen un disco; 27 % un
disco Opticamente grueso y 7% un disco evolucionado 6pticamente delgado. Ademaés,
determinan que la fraccién total de estrellas con disco disminuye a medida que se
incrementa la masa, desde 36 % para estrellas cldsicas T Tauri hasta 15 % para estrellas
Herbig Ae/Be.

= Absorcion en el doblete de sodio Na I AA8113,8195 para objetos de muy baja masa,
tipos espectrales M3 y tardios. Esta linea es un indicador de juventud, sensible a la
gravedad superficial, y varia significativamente entre estrellas enanas de campo M y
objetos PMS [13§].

= Movimientos propios. De la construccién de un diagrama de distribucion punto vector
con los datos de movimientos propios reportados en el catdlogo UCAC4 ( The Fourth US
Naval Observatory CCD Astrograph Catalog) [162] para los candidatos fotométricos,
encuentran tres grupos: objetos dentro del limite 30 (~86 %), objetos entre 30 y 50,
y objetos més alla de Ho.

» Distancia desde el centro del ctimulo. Caballero en el estudio [31], sugiere que el cimulo
tiene dos componentes: un nicleo denso que se extiende desde el centro hacia un radio
de 20" y un halo rarificado de mayor separacion.

3.2. Seleccidon de la muestra

Producto de la colaboracion con el profesor Jesus Hernandez (UNAM) disponemos de 167
observaciones espectroscopicas de alta resolucion (R ~ 34000) en la region del cimulo o
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Ori, obtenidas en la noche del 27 de febrero de 2007 con el espectrografo echelle multiobjeto
Hectochelle acoplado al telescopio Cassegrain de 6.5 m del Observatorio MMT, situado en
el Monte Hopkins en Arizona, EUA. Este instrumento puede registrar hasta 240 espectros
de alta resolucién en un campo de 1° de circunferencia de manera simultanea con cada
fibra subtendiendo 1.5” en el cielo [133]. Las observaciones cubren un rango espectral de
180 A centradas en 6625 A, conteniendo asf las dos lineas H, A6563 y Li I A6708. Los
espectros fueron reducidos en el programa de analisis y reduccion de datos astrondémicos
IRAF con las tareas disponibles en los paquetes MSCRED y SPECRED utilizando un sistema
automatizado desarrollado por G. Firész.

3.2.1. Ciriterio de seleccion

Los indicadores de pertenencia listados en la seccion anterior condujeron a los autores a clasi-
ficar los objetos del estudio H4-14 [73] en 4 categorias; M: miembro, P: probable, U: incierto,
y N: no miembro. En vista de que el objetivo ultimo de esta tesis es investigar si existe una
conexion entre la rotaciéon estelar y la cantidad de litio durante estados evolutivos estelares
tempranos, la seleccion de estrellas a estudiar consiste en establecer una correspondencia
entre los objetos que fueron clasificados como miembros (M) y miembros probables (P) del
cimulo o Ori en [73], [78] y los objetos que tienen anchos equivalentes de litio reportados en
la literatura. Asi la muestra original de 167 espectros se reduce a 98 espectros.

La Tabla lista la muestra final con cada objeto identificado con el nimero del catalogo
[HHM2007] del estudio H+07 [78]. Los identificadores 2MASS de los objetos pueden encon-
trarse en el Apéndice B. Todas las estrellas fueron clasificadas como integrantes del ciimulo
(M), excepto por las estrellas 27, 194, 243, 576 y 999, que fueron clasificadas como integrantes
probables (P).

3.3. Parametros estelares

3.3.1. Masa, radio y edad

Los pardmetros estelares de masa, radio y edad de los 98 objetos se determinan a partir del
estudio fotométrico en H+14 [73] donde se reportan las magnitudes de las bandas BVRI y la
extincion en el visible Ay; las distancias a cada una de las estrellas utilizando los paralajes de
la misién espacial Gaia [57, [61]; y el applet del modelo tedrico de Siess et al. (2000) [131] (de
ahora en adelante S+00), de trayectorias evolutivas para estrellas PMS. El usuario del applet
debe ingresar las coordenadas del objeto de interés en el diagrama HR, ya sea la luminosidad
L (Ly) o las magnitudes absolutas en las bandas Mg, My, Mg, M, My, My, MgoMy, y la
temperatura efectiva Teg (K) o los colores B-V, V-R, R-1 o V-I.
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Para todas las estrellas se establecen las magnitudes absolutas en la banda visual, utilizando
la ecuacién del médulo de la distancia que tiene en cuenta la extincion interestelar:

My = my — blogd + 5 — Ay (3—1)

La estimacién del enrojecimiento de la muestra por H+14 [73] consistié en calcular el va-
lor cuadrético medio (RMS(Ay)) de las diferencias entre los colores observados y los colores
estandar, haciendo uso de los colores intrinsecos compilados por Kenyon & Hartmann (1995)
[95] para estrellas de la secuencia principal y por Pecaut & Mamajek (2013) [121] para es-
trellas jovenes. Este trabajo emplea los valores del tltimo caso, es decir los calculados de los
colores intrinsecos para estrellas PMS.

Respecto al color, para la mayoria de objetos es posible calcular V-I, sin embargo para
algunos de ellos no se dispone de la magnitud aparente en la banda I. En estos casos se
utilizan otras combinaciones. Asimismo se presentan otras dos situaciones en las que se opta
por una alternativa diferente:

» Cuando no se encuentra un valor reportado por H+14 [73] para Ay, se calcula utilizando

el valor tipico de la Via Lactea Ry=3.1 y se tiene en cuenta que el enrojecimiento hacia
el centro del ctimulo es bajo E(B-V)<0.1 mag [73] - Ay = RyE(B — V)=0.31.

= Cuando no se encuentra un valor reportado de paralaje por la misién espacial Gaia
[57, [61], se asume la distancia reportada por [30] de 385 pc al sistema central del
cumulo.

La Tabla lista para cada uno de los objetos de la muestra los valores calculados para la
distancia, la magnitud absoluta en el visible y el color V-I; asi como los pardmetros de masa,
radio y edad generados por el modelo.

3.3.2. Litio en las atmdsferas estelares

Los anchos equivalentes de Li I A6708 considerados en el estudio provienen de diversas
fuentes. Se emplean tres tipos de referencias bibliograficas: valores de los andlisis de alta y
baja resolucién del trabajo H+14 [73] y otras referencias. La Tabla lista en sus tltimas
columnas EW(Li) y su referencia respectiva.

Tabla 3-1.: Pardmetros estelares de la muestra

HHM d My V-1 Masa Radio Edad EW(Li) Lil
007D (pc) (mag) (mag) (M)  (Ro)  (Ma) (A) R

27 162.51 11.80 2.77 0.2340.04 0.31£0.30 6.81£2.35 0.00£0.00 H+14°

Continta en la siguiente pagina
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Tabla 3-1.: Continuacion
HHM d My V-1 Masa Radio Edad EW(Li) Lil
20071D  (pc) (mag) (mag) (M)  (Ro) (Ma) (A)  Ref

60 328.72 10.10  2.77  0.26+0.09 0.72+0.50 8.664+2.22 0.404+0.00 H+14°
73 366.14  8.59 2.60 0.33+0.12 1.30+0.65 2.60+2.12 0.26+£0.12 H+14¢
7 385.00  7.90 240 0.364+0.13 1.48+0.70 1.92+2.08 0.61+£0.08 H+14*
116 334.56 10.99 V-R 0.1740.11 1.26+0.60 2.38+2.15 0.50+£0.00 K+405
117 361.53  9.01 2.57 0.3240.11 0.97+0.60 4.20+£2.15 0.29+0.14 H+14¢
123 404.41  8.22 2.24  0.3840.12 1.36+0.64 3.60+2.13 0.41+£0.07 H+14¢
165 383.86 10.58 3.15  0.2240.09 0.73+£0.50 6.424+2.22 1.00+0.00 H-+14°
194 718.80  2.37 1.15  2.26+£0.25 5.61£1.18 0.42+1.76 0.00+£0.00 H+14°
214 371.01  7.62 2.30  0.3840.14 1.52+0.72 1.75+£2.07 0.44+0.04 H+14
229 368.78  3.14 B-V  1.70+0.22 2.29+1.05 7.66+£1.85 0.304£0.03 H-+14°
240 413.98 8.73 2.59  0.3240.12 1.1840.63 3.03+2.13 0.44+0.12 H+14¢
243 386.09  2.52 B-V  2.71+0.24 4.38+1.14 1.21£1.79 0.30£0.02 H-+14°
247 393.18 10.37 291 0.244+0.08 0.70+0.49 8.48+2.23 0.25+0.12 H+14
251 364.67 10.37  3.11  0.234£0.09 0.83+0.52 5.7842.20 0.52+0.05 H+14¢
254 41546 11.33  3.82  0.17+0.09 0.87+0.51 4.524+2.21 0.004+0.00 H+14°
271 374.17 11.50  3.39 0.1840.07 0.584+0.43 9.21+£2.26 0.54+0.06 K+405
297 373.44  9.75 3.07 0.26+0.11 1.02+0.59 3.66+2.16 0.604+0.00 H+14°
300 236.20 10.25 3.14 0.244+0.09 0.854+0.54 4.964+2.19 0.40+0.00 H+14°
338 528.46  2.04 B-V  1.834+0.25 2.75+1.17 7.50+1.77 0.10+0.00 H+14°
341 424.83  6.68 1.94  0.49+0.15 1.684+0.78 1.464+2.03 0.594+0.07 H+14“
362 396.93 7.83 2.43  0.364+0.14 1.55+0.71 1.72+2.08 0.47+£0.08 H+14*
366 408.52  9.15 2.81  0.294+0.11 1.11+0.62 3.13+2.14 0.56+0.33 H-+14*
374 385.00 8.27 2.47  0.354+0.13 1.41+0.67 2.40+2.11 0.44+0.06 H-+14*
377 391.25 1146  3.58 0.1740.08 0.684+0.46 6.57+2.24 0.25+0.05 K+405
396 397.08 748 R-I  0.39+0.14 1.47+0.72 1.84+2.07 0.43£0.07 H-+14
397 385.00 8.86 2.82  0.304+0.12 1.27+0.65 2.34+2.12 0.53+0.15 H+14*
411 374.31 251 B-V  1.70+0.23 2.60+£1.11 9.43+1.81 0.164+0.01 H-+14°
432 370.77 10.81  3.54 0.204£0.09 0.904+0.53 4.184+2.20 0.00+0.00 H+14°
435 385.00 10.21  3.20 0.244+0.10 0.89+0.55 4.35+2.18 0.40+0.12 H+14¢
451 392.23 8.44 2.56 0.33+0.12 1.35£0.66 2.4242.11 0.47+0.07 H414¢
462 342.69 8.61 3.65 0.2440.16 2.67+£0.80 0.12+2.01 0.264+0.21 H-+14°
467 344.36  10.52  3.39 0.224+0.10 0.92+0.55 4.11+£2.19 0.30+0.12 H-+14“
489 360.69 10.13  3.28 0.2440.10 0.99+0.58 3.63+2.17 0.41+£0.17 H+14¢
490 385.00 943 3.32  0.26+0.12 1.474£0.66 2.15+2.11 0.48+0.04 K+05
500 338.90 11.90 3.13 0.1840.05 0.33+0.35 25.66+2.32 0.904+0.00 H-+14°
502 429.04 10.04 343 0.23+0.11 1.2240.61 2.824+2.15 0.00+0.00 H+14°

Continta en la siguiente pagina
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Tabla 3-1.: Continuacién

HHM d My V-1 Masa Radio Edad EW(Li) Lil

20071D  (pc) (mag) (mag) (Mo)  (Ro)  (Ma) (A)  Ref
514 352.73  9.75 3.64 0.23+£0.13 1.60£0.67 2.024+2.10 0.49+£0.01 S+08
518 39739 6.16 V-R 0.98+0.14 1.03+0.74 25.544+2.06 0.43+0.02 H+14“
525 376.58  8.08 2.62 0.33£0.14 1.60+0.71 1.64+£2.08 0.61+0.11 H+14°
539 408.58 797 2.30  0.374£0.13 1.414+0.68 2.434+2.10 0.774+0.10 H+14°
545 305.90 11.08 3.70 0.1840.09 0.89+0.53 4.31+£2.20 0.32+0.14 K+405
572 415.85 6.03 1.71  0.654+0.16 1.80+£0.82 1.674+2.01 0.57+£0.04 H+14°
576 230.99 10.97 2.85 0.234+0.00 0.4840.00 17.9440.00 0.30+£0.00 H+14°
583 571.89  3.27 1.33  1.2540.23 4.57£1.09 0.39+£1.82 0.34+0.02 H+14“
592 415.78  5.86 1.60  0.7940.16 1.74£0.82 2.22+2.00 0.57+0.03 H+14“
598 401.66 816  V-R 0.2840.15 2.2440.78 0.76+2.03 0.55+0.00 S+08
611 407.67  6.03 1.64 0.75+0.16 1.78+£0.81 2.40+2.01 0.56+0.03 H+14“
615 411.36  4.02 1.56 0.83%£0.21 3.74+£1.03 0.41£1.86 0.52+0.02 H+14°
616 368.56  6.11 1.53  0.90+0.15 1.46£0.78 4.38+2.03 0.82+0.03 H-+14“
628 381.69 9.57 3.19  0.26+0.12 1.2240.63 2.69+2.13 0.20+0.00 H+14°
644 362.33 10.41 3.21  0.23£0.09 0.8440.53 5.01+£2.20 0.60+£0.10 C+06
658 399.43 10.34  3.18 0.23+0.09 0.83+0.54 4.98+2.19 0.55+0.05 K+05
662 380.74 6.06 V-R 0.39+0.18 2.98+0.88 0.55+1.96 0.57+0.04 H+14°
669 411.63 6.47 1.76  0.5940.15 1.55+0.77 2.104+2.04 0.54+£0.03 H+14°
674 388.34  8.81 2.70  0.314+0.12 1.2840.64 2.70+2.13 0.434+0.24 H+14°
687 411.73  6.80 1.57 0.84+0.14 1.43+0.71 10.38+2.08 0.52+0.06 H-+14
691 465.41  6.80 2.07 0.44+0.15 1.8240.78 1.25+£2.03 0.47+0.03 H+14°
692 405.76  9.72 3.21  0.25+£0.11 1.15+0.61 2.9442.14 0.56+0.08 K-+05
697 400.77  6.01 1.61  0.78+0.16 1.60£0.80 2.60+£2.01 0.56+£0.02 H-+14“
710 21235 874 V-R 0.36£0.10 0.88+£0.58 6.15+£2.16 0.49+0.04 H+14°
723 395.34 8.84 2.81 0.30£0.12 1.27+0.65 2.33+£2.12 0.144+0.21 H+14°
728 380.68  9.32 B-V  0.4240.08 0.574+0.48 29.00+£2.23 0.534+0.08 Z+02
738 363.94 13.20 V-R 0.18£0.02 0.24+0.22 10.58£2.40 0.46+0.14 K-+05
750 411.74 11.01 249 0.27£0.05 0.37£0.35 48.524+2.32 0.49+0.05 K+05
757 400.47  8.53 2.60 0.33£0.12 1.344+0.66 2.46+2.11 0.66+0.16 H+14°
773 376.45  9.70 2.85  0.2740.10 0.88+0.56 5.004+2.18 0.2940.22 H+14°
785 410.04  7.42 B-V  0.40+0.14 1.594+0.72 1.84£2.07 0.40+0.05 H+414°
791 421.82 412 1.36 1.0940.20 3.17£0.99 0.71£1.89 0.58+0.03 H+14°
797 354.04 10.46  3.04 0.23+0.09 0.72+£0.50 7.11+£2.22 0.57+0.05 K405
818 398.69  7.38 1.97  0.4840.13 1.31£0.70 2.92+2.08 0.62+0.06 H-+14“
823 456.88  6.12 r-i 0.7740.16 1.564+0.79 2.904+2.02 0.52+0.03 H+14
844 420.43 6.81 2.02 0.46+0.15 1.8240.77 1.39£2.04 0.584+0.06 H+14°

Continta en la siguiente pagina
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Tabla 3-1.: Continuacion
HHM d My V-1 Masa Radio Edad EW(Li) Lil
20071D  (pc) (mag) (mag) (M)  (Ro) (Ma) (A)  Ref

855 383.52 843 248 0.344+0.12 1.32+0.65 2.74+2.12 0.21£0.09 H+14*
859 410.21  7.95 2.58 0.34+0.14 1.66£0.72 1.564+2.07 0.494+0.10 H+14¢
865 370.71  9.09 2.57 0.31+£0.11 0.92£0.59 4.554+2.16 0.284+0.14 H+14¢
870 345.37 12.00 3.11  0.1940.00 0.36+0.00 30.7440.00 0.80+0.00 M+03
877 390.34  9.62 2.92  0.2740.10 1.00+0.58 4.12+2.17 0.58+0.06 K+405
905 429.93  6.98 2.00 0.46+0.15 1.58£0.75 1.7242.05 0.594+0.04 H+14¢
908 335.33  8.98 2.81 0.30+0.12 1.33£0.64 2.654+2.13 0.194+0.14 H+14¢
929 427.72  6.18 1.72  0.64+0.16 1.824+0.80 1.8842.02 0.61+0.04 H+14“
978 385.00 8.41 2.22  0.3840.11 1.084+0.61 4.66+2.14 0.00£0.00 H+14°
999 352.03  9.85 3.26  0.2540.00 1.20£0.00 3.054+0.00 0.004+0.00 H+14°
1005 388.89 10.99 3.68 0.19£0.09 0.904+0.53 4.13+2.20 0.35+0.05 K+05
1017 406.50 8.31 2.37  0.36+0.12 1.34+0.65 3.01£2.12 0.76+£0.12 H+14¢
1030  367.55  6.10 V-i  1.01+0.15 1.10£0.75 19.36+£2.05 0.504+0.03 H-+14°
1043  386.54 9.97 V-R 0.24£0.11 1.264+0.62 2.73+2.14 0.27+0.23 H+14“
1053 440.29 9.11 2.75 0.30+0.11 1.04£0.61 3.31£2.14 0.31+0.14 H+14¢
1094  399.66  5.56 V-R 1.10£0.16 1.1740.80 17.464+2.02 0.624+0.03 H+14“
1097  410.87  6.96 1.99 0.47+0.15 1.5740.75 1.7242.05 0.594+0.03 H+14“
1113 419.37  6.22 V-R 0.91£0.15 1.37+0.77 5.36+2.04 0.60+0.03 H+14“
1123 358.58  1.53 B-V  3.23+0.27 5.69+1.25 1.1841.72 0.3840.15 A+96
1133 410.46 6.41 1.86  0.53+0.16 1.914+0.79 1.3742.02 0.53+0.02 H+14“
1153 394.81 6.32 V-  0.94+0.14 1.0840.73 22.094+2.07 0.16+0.03 H+14“
1154  367.50 8.56 2.79  0.31+0.13 1.484+0.68 1.90+2.10 0.37£0.00 A+04
1156 397.89  5.90 V-I  1.08£0.15 1.1740.77 15.694+2.04 0.384+0.02 H+14“
1352 355.38  3.28 1.06  2.0840.22 3.36+1.06 1.304+1.84 0.00£0.00 H+14°
1361 402.97  6.21 V-R  0.80+£0.14 0.824+0.72 45.714+2.07 0.484+0.02 H+14“

H+14%: medida Li I A6708 andlisis alta resoluciéon
H+14% medida Li I A6708 andlisis baja resolucién

A+96: Alcald et al. (1996)

A+04: Andrews et al. (2004)
C+06: Caballero et al. (2006)
K+05: Kenyon et al. (2005)
M+03: Muzerolle et al. (2003)

S+08: Sacco et al. (2008)

Z+02: Zapatero Osorio et al. (2002)



4. Medidas de rotacion estelar

El contenido de momento angular de una estrella recién nacida es una de las cantidades
fundamentales, al igual que la masa y la metalicidad, que tiene gran impacto en la mayor
parte de su evolucién posterior. La rotacién influye en su estructura interna, el transporte
de energia y los procesos de mezcla en su interior, que al final se reflejan en las abundancias
quimicas en su superficie. También es la principal causante de la actividad magnética; desde
la luminosidad de rayos X hasta el flujo en UV y las manchas superficiales: fuentes primarias
de vientos estelares. Puede ademas condicionar la formacion planetaria y los procesos de
migracién. Por lo tanto, estudiar el momento angular inicial y su evolucién a lo largo de
la vida de las estrellas, aporta pistas tnicas sobre los mecanismos de formacion estelar, los
fenomenos de acreciéon y eyeccion de material en objetos estelares jovenes, los procesos fisicos
que redistribuyen el momento angular en los interiores estelares, y la historia y el futuro de
la actividad estelar y su efecto en los planetas circundantes [24].

La medicion de la rotacion estelar en varias etapas evolutivas y en un amplio rango de masa
proporciona un medio poderoso para investigar estos fenémenos. A continuacién se describen
las técnicas mas relevantes para determinar las velocidades de rotacion estelares.

4.1. Métodos para determinar la rotacion

4.1.1. Espectroscopia

Abney (1877) [2] fue aparentemente el primero en considerar el efecto que tendria la rotacién
en un espectro estelar. Sugirié que un ensachamiento de los perfiles de las lineas fotosféricas
debido al efecto Doppler deberia ocurrir, ya que la luz desde la superficie giratoria de la
estrella atraviesa la ranura de entrada al espectrografo. La Figura presenta una expli-
cacion esquematica de este fenémeno. Para una estrella con una velocidad equatorial V,
el ensanchamiento es igual a A\; = (A/c)V,sini, donde i es el dngulo de inclinacién entre
la linea de vision y el eje de rotacién. La Figura expone graficamente esta situacion.
Una estrella vista desde el polo (i=0) no exhibe ensanchamiento Doppler, mientras que
se obtiene una medida directa de V, para una estrella ecuatorial (i =90°). La localidad de
isorotacion en el disco estelar, es decir, los puntos de la superficie estelar que tienen la misma
velocidad proyectada, siguen franjas verticales paralelas al eje de rotacién, cuyo desplaza-
miento de longitud de onda viene dado por AX = (A/c)V, sini cos(l) sin(L), donde [ y L son
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Figura 4-1.: Esquema ilustrando el ensanchamiento de las lineas espectrales debido a la
rotacién de la estrella por el efecto Doppler. La luz proveniente de uno de
los hemisferios del disco estelar se acerca al observador, mientras que la luz
procedente del otro hemisferio se aleja.

respectivamente la latitud y longitud de un punto en la superficie estelar [24].

Transformada de Fourier

El perfil de linea de una estrella que rota es la suma de los perfiles de linea intrinsecos de
todos los puntos del disco estelar afectados por sus respectivos desplazamientos Doppler. Se
puede describir como el producto de convolucién del perfil de linea, no giratorio, con una
funcién de ensanchamiento dada por [62]:

ool -] -

TAMNL(1 —€/3)

1/2

G = (1)
donde € es el coeficiente de oscurecimiento del limbo que depende de la temperatura y la
longitud de onda. En el dominio de Fourier, el producto de convolucién se convierte en un
producto aritmético, y la transformada de Fourier de G()) tiene la interesante propiedad de
contar con ceros sucesivos a frecuencias inversamente proporcionales a wvsini, con el primer
cero en vy =~ (2/3)(c/ o) (vsini)~!. Entonces, incluso sin el conocimiento del perfil de linea
intrinseco, la velocidad estelar proyectada puede derivarse con precisiéon de la ubicacién de
los ceros primero y subsiguientes en la transformada de Fourier del perfil observado. Esta
técnica se ha aplicado con mayor éxito a los rotadores réapidos (vsini > 30 km/s) ya que su
primer cero se produce en el dominio de Fourier de baja frecuencia y alta S/N. El mayor
vsini que se ha medido con esta técnica, ~600 km/s, fue reportado para una estrella tipo
O en la Gran Nube de Magallanes [41]. Para algunas estrellas brillantes, la técnica de Fou-
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Figura 4-2.: Diagrama de la velocidad ecuatorial proyectada: el observador detecta y puede
cuantificar vsini.

rier puede incluso proporcionar una estimacién de la rotacién diferencial latitudinal en la
superficie [127]. En cambio, este método no es adecuado para estrellas que giran lentamente
(vsini <20 km/s) cuyo primer cero generalmente se pierde en el ruido de alta frecuencia en
el dominio de Fourier [24].

Correlacion cruzada

Un método mas comun empleado para medir la velocidad de rotacién de los rotadores lentos
es el analisis de correlacion cruzada (CCF) desarrollado por Tonry & Davis (1979) [146]. En
lugar de medir el ensanchamiento Doppler de una sola linea, este método consiste en corre-
lacionar el espectro de interés con un espectro de referencia de una estrella de tipo espectral
similar y minima velocidad de rotacion, o con un espectro sintético construido a partir de un
modelo sin rotacién, o con una mascara digital que deja pasar la luz a través de rangos de
longitud de onda predefinidos segiin la ubicacién de las principales lineas fotosféricas [63]. El
resultado de cualquier alternativa elegida es un perfil o funcién de correlacion cruzada cuyo
ancho es proporcional a vsini y cuya relacion senal ruido mejora considerablemente por la
inclusion de muchas lineas espectrales en su cédlculo. La relaciéon entre el ancho de la CCF' y
vsine debe calibrarse adecuadamente utilizando espectros de referencia con tasas de rotacién
conocidas [79]. Otras aplicaciones de la técnica de correlacion cruzada incluyen la derivacion
de velocidades radiales (ubicacién del pico de la CCF) y metalicidad (érea de la CCF) [24].

Otros métodos
También se han utilizado técnicas espectroscépicas mas sofisticadas para medir las tasas de
rotacién. La técnica de imagen Doppler [I51] y la técnica relacionada de imagen Zeeman-
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Doppler [46], [132] aprovechan la relacién existente entre la ubicacién de una mancha en la
superficie y su posicién dentro del perfil de linea. A medida que la estrella gira, la firma de las
manchas estelares (o las componentes magnéticas de la luz poralizada) se mueven a través del
perfil de linea, haciendo que su monitoreo permita la reconstruccion del brillo de la superficie
y/o mapas magnéticos. La forma de los perfiles de linea se modula periddicamente por las
irregularidades de la superficie, y el ciclo de modulaciéon proporciona una medicién directa
del periodo de rotacién de la estrella. Ademaés, la localizaciéon de manchas estelares en varios
puntos de la superficie favorece el rastreo de periodos de rotacion en diversas latitudes, dando
asi una estimacién de la rotacién diferencial. Especificamente, la cantidad A2 se obtiene al
asumir una ley de rotacion diferencial simplificada de tipo solar:

Q) = Q. — AQsin*f (4-2)

donde €2, es la velocidad angular en el ecuador estelar y 6 la latitud en la superficie. Las
relaciones entre la rotacion diferencial, por un lado, y la temperatura efectiva, la profundidad
de la zona convectiva, y la tasa de rotaciéon, por el otro, han sido investigadas para estrellas
de tipo solar y de menor masa (p. ej.: [14] 112]) [24].

4.1.2. Fotometria

El método més antiguo para medir la rotacién estelar consiste en monitorear manchas
magnéticas en las superficies estelares. En occidente, Galileo Galilei fue uno de los primeros
observadores de principios del siglo XVII en proporcionar una estimacién del periodo de ro-
tacion del Sol al observar las manchas solares que se mueven en la superficie por la rotacién
de la estrella. Cuando la superficie estelar no puede resolverse, las manchas estelares, no obs-
tante, modulan la luminosidad de la estrella de forma periddica, como se observa en la Figura
[4-3] Por lo que, el registro de la curva de luz fotométrica seguido por la deteccién de una sefial
periddica, proporcionan una estimacion directa del periodo de rotacién de la estrella, P,.
Esta técnica tiene la ventaja sobre los métodos espectroscopicos de producir una medida de
la velocidad de rotacién que esta libre de efectos geométricos y puede convertirse directamen-
te a velocidad angular, Q = 27/ P,,. Sin embargo, su implementacién es posible a expensas
de un monitoreo fotométrico intenso durante varios periodos de rotacion, y a la aplicacion
de técnicas de procesamiento de senales dedicadas a recuperar unicamente el componente
periédico de la curva de luz que corresponde al periodo de rotacién de la estrella (p. ej.: [87]).

Recientemente esta técnica se ha popularizado con las misiones espaciales en busca de exopla-
netas: CoRoT, Kepler y TESS, que adquieren curvas de luz estelares, continuas y de tremenda
precision en escalas de tiempo de meses a anos (p. ej.: [3, 35, [107]). El gran nimero de ciclos
de rotacion registrados por estas curvas de luz, no solo permite determinar el periodo de ro-
tacion estelar sino también detectar la rotacion diferencial, mediante el rastreo de manchas
situadas en diferentes latitudes que muestran periodos ligeramente distintos (p. ej.: [108§]).
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Figura 4-3.: Representacion esquematica de diferentes curvas de luz producidas por man-
chas magnéticas en la superficie estelar.

La aplicaciéon de esta técnica es con certeza mas adecuada para las estrellas magnéticamente
activas que exhiben manchas estelares en su superficie, generalmente estrellas de tipo solar
y estrellas de baja masa con tipos espectrales F tardio a M, que se extiende incluso a enanas

marrones (p. ej.: [74]) [24].

4.1.3. Interferometria

Para estrellas relativamente cercanas, el disco estelar puede resolverse por interferometria
(p. €j.: [99]). En estos casos, se puede medir el achatamiento estelar: relacion entre el ra-
dio ecuatorial y el radio polar. Para las estrellas que giran rapidamente, la protuberancia
ecuatorial puede ser bastante pronunciada. De acuerdo al modelo de Roche para superficies
estelares equipotenciales, el radio de una estrella de alta rotacion en funcién de la latitud
viene dado por:

R(w,0) = . (4-3)

3R, lﬂ + cos™!(wsind)
- cos
w sinf

donde € es la colatitud y w = /€, es la relacién entre la velocidad angular de la estrella
y la velocidad angular critica a la que la fuerza centrifuga en el ecuador iguala la fuerza de
gravedad:

()75

P
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donde M, es la masa estelar y R, el radio polar [50]. Para una estrella que rota a la velo-
cidad critica, el radio ecuatorial es 1.5 veces mayor que el radio polar, lo que significa un
achatamiento de 0.5. Se han medido valores de hasta 0.35 para algunas estrellas masivas que
giran cerca a la velocidad de desintegracién.

Siempre que la interferometria pueda proporcionar un mapa de brillo de la superficie pa-
ra una estrella que rota rapidamente, el efecto de oscurecimiento de la gravedad puede ser
observado. El teorema de von Zeipel (1924) relaciona el flujo radiativo con la gravedad su-
perficial, prediciendo, que una estrella que gira proxima a su velocidad de ruptura, sera mas
brillante en el polo que en el ecuador. Esto de hecho ha sido observado en Altair (vsini = 240
km/s) por [117], quienes modelaron el mapa de brillo de la superficie para esta estrella con
el proposito de determinar tanto el angulo de inclinacién del eje de rotacién en la linea de
vision como su angulo de posicién en el plano del cielo.

La interferometria y la espectroscopia se pueden combinar, en una técnica llamada espectro-
interferometria, para medir el angulo de posicién del eje de rotacién de las estrellas cuya
superficie no estd completamente resuelta [24].

4.1.4. Sismologia

El espectro de oscilacién de una estrella codifica sus propiedades de rotacién desde la super-
ficie hasta el interior. En primer orden, las frecuencias de oscilaciéon de tipo radial n, grado
[, y acimut m de una estrella giratoria estéan relacionadas con las mismas frecuencias en una
estrella no giratoria por:

Un,lom = Unl — MUy (4_5)

donde m € [—1, 4] y vs >~ v = /27 [66]. La rotacién estelar eleva la degeneracién de los
modos de oscilacion m de una estrella no giratoria al producir un desdoblamiento rotacional
cuya amplitud es directamente proporcional a la velocidad angular. En el caso de rotaciéon
uniforme, el desdoblamiento rotacional de los modos proporciona una medicién directa de
la velocidad angular de la superficie. Para perfiles de rotacién mas complejos, modelar el
desdoblamiento de la frecuencia con modelos estelares que incluyen la rotacién, ofrece una
manera de estimar el perfil de rotacion interno de la estrella. Esta técnica se aplicé primero
al Sol para recuperar las variantes latitudinal y radial de su velocidad de rotacién a través
de la envoltura convectiva hacia el niicleo radiativo [I128]. Un enfoque similar més reciente,
basado en el anélisis de los modos mixtos de presién y gravedad, permitié a [43] investigar el
perfil de rotacion interna de una gigante de baja masa que evoluciona fuera de la secuencia
principal, revelando un nicleo interno que gira rapidamente.

Se puede recuperar informacion adicional de la amplitud de los modos divididos de rotacion.
Por ejemplo, la relacién de las amplitudes de las componentes del modo m = 0, +1 depende
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de la inclinacién del eje de rotacién en la linea de visién [65]. Una primera aplicacién de esta
técnica ha permitido a [38] demostrar que el eje de rotacién, de dos exoplanetas en transito
detectados por Kepler, es perpendicular al plano orbital de los planetas [24].

4.2. Rotacion estelar en o Ori

A pesar de que el cimulo ¢ Ori ha sido ampliamente estudiado, hasta la fecha existen solo
2 estudios de la rotacion estelar de sus integrantes que son exhaustivos e incluyen un buen
nimero de objetos, permitiendo analisis de relevancia estadistica. El primero, Sacco et al.
(2008) [134] (de ahora en adelante S+08): un estudio espectroscépico de estrellas de baja
masa (0.2-1.0 M) en las regiones de los cimulos ¢ Ori y A Ori, que hace uso de observa-
ciones del instrumento FLAMES en el VLT, con una resoluciéon de R ~ 17000. Los autores
determinaron la velocidad ecuatorial proyectada (vsini) para 20 objetos y limites superiores
para otros 36. El segundo, Cody & Hillenbrand (2010) [36] (de ahora en adelante C&H10):
un estudio de variabilidad fotométrica en la banda I para estrellas de baja masa y enanas
marrones (0.02-0.5 M) en la regién de o Ori. Las autoras identificaron 84 objetos variables
peridédicos con variabilidad sinusoidal para 65 de ellos, los 19 restantes mostraron carac-
teristicas de estrellas pulsantes tradicionales o estrellas binarias eclipsantes.

Las observaciones espectroscépicas del presente trabajo fueron utilizadas en el anédlisis de
alta resolucién del estudio H4-14 [73], en el que se determinaron las velocidades radiales de
95 estrellas, pero no velocidades de rotacién. Gracias a la alta resolucion del instrumento
Hectochelle (R ~ 34000), la estimacién de wsini con este conjunto de datos, aportard a la
caracterizacion de la rotacién estelar del cimulo o Ori, y favorecera futuros estudios de la
evolucion del momento angular durante estas etapas tan tempranas en la vida de las estrellas.
Ejemplo de ello es el estudio en preparacién Pinzoén et al. (2020) que usa la rotacién estelar
(incluye los resultados de esta tesis) como un indicador y punto de conexién entre los cambios
en los interiores estelares, los procesos de acrecion y los vientos estelares, en estrellas de baja
masa T Tauri y masa intermedia Herbig Ae/Be, durante los primeros 3 Ma de edad.

4.2.1. Metodologia

Las velocidades ecuatoriales proyectadas se determinan con la técnica de correlacion cruzada
de Fourier (CCF), bajo la tarea FXCOR de IRAF. La metodologia consiste en correlacionar la
estrella de interés 'objeto’ con espectros ensanchados artificialmente de una estrella sintética
de referencia 'template’ de tipo espectral similar y cero rotaciéon. Un desarrollo matematico
riguroso de la técnica puede visitarse en el Apéndice A. Los espectros sintéticos empleados son
los de la publicacién de Coelho et al. (2005) [33], con metalicidad solar, gravedad superficial
log g = 3.5, y temperaturas efectivas de 3500 a 6750 K. Se construye ademés una funciéon de
calibracion que consiste en correlacionar el espectro 'template’ con si mismo a las diferentes
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Figura 4-4.: Ejemplo de la determinacién de vsin: utilizando la curva de calibracion.

velocidades consideradas, es decir, con los mismos espectros destinados a hacer la correlacién
con la estrella de interés ’objeto’. La velocidad de rotacion de la estrella de ciencia sera la
que resulte de la combinacién entre el menor valor del ancho equivalente a la mitad de la
altura (FWHM) de la CCF objeto-template (OT), que supone el mejor ajuste entre las dos
senales, y su proyeccién a la curva de calibracion o FWHM de la CCF template-template
(TT). Para ilustrar mejor el método en la Figura se presenta un ejemplo de los gréficos
obtenidos: en las ordenadas los FWHM de la CCF OT en color azul y de la CCF TT en
color verde, y en las abscisas vsini. En este caso la curva del FWHM de la CCF OT exhibe
tres minimos en los valores de vsini 14, 18 y 20. El valor definitivo de la velocidad ecuatorial
proyectada vsini de 32 km/s para esta estrella en particular, se encuentra entonces trazando
una linea desde estos valores minimos hacia la curva de calibracién y desde alli a las abscisas,
la trayectoria en rojo en la figura.

Pasos y consideraciones

Este procedimiento se divide en cuatro pasos para los que se desarrollan cuatro coédigos en
los lenguajes de programacion Python e IRAF CL. A continuacién una breve descripcion de
ellos, ademés de algunas consideraciones:

= Paso 1: preparacion de los espectros de ciencia y sintéticos antes de realizar las medidas.
Los espectros Hectochelle cubren un rango espectral de 180 A, entre 6535 y 6715



54 4 Medidas de rotacion estelar

A, que es perfecto para un andlisis de pertenencia a un cimulo estelar joven por la
presencia de las lineas H, A6563 en emision y Li I A6708 en absorcion, indicadores de
acrecion y juventud, respectivamente. Sin embargo, al ser estas dos lineas prominentes,
variables de estrella a estrella, y de hecho caracteristicas de estrellas PMS, no son
deseables para una técnica de comparacién como lo es la CCF y menos si lo es con
estrellas en la etapa de secuencia principal donde estas lineas ya han desaparecido o se
manifiestan con mucho menos intensidad. Por este motivo, las regiones espectrales que
las contienen son omitidas del andlisis. Con el fin de obtener resultados mas confiables,
las medidas se efectiian para cada uno de los objetos en tres ocasiones, cada una de
ellas en las siguientes ventanas espectrales — ventana 1, w;: 6580-6620 A; ventana 2,
wo: 6620-6660 A; y ventana 3, ws: 6660-6700 A. Los "objetos’ se procesan con las tareas
SCOPY y CONTINUUM de IRAF, para cortarlos y normalizarlos, respectivamente.
Los "templates’ se procesan con las tareas SCOPY, DISPCOR y WSPECTEXT de
IRAF, para cortarlos, reescalarlos a la misma dispersién de los espectros de ciencia, y
pasarlos a texto plano, respectivamente.

= Paso 2: ensanchamiento de los espectros sintéticos a las diferentes velocidades de interés
para simular el efecto de la rotacion en las lineas espectrales como se representa en la
Figura . El ensanchamiento se hace de 8 a 50 km/s, con incrementos de 1 km/s,
usando la tarea rotBroad de la coleccién de rutinas astronémicas PyAstronomy. Se
escoge este rango de velocidades, primero porque en la literatura se han registrado de
forma repetida velocidades de rotacion modestas para estrellas PMS de baja masa que
raramente exceden los 40 km/s [24], y segundo porque la menor velocidad de rotacion
que puede obtenerse de los espectros Hectochelle es de 9 km/s, derivada de:

A
NY = R — resolucion del instrumento
N s (46)
= ~0.1
34000 0,195
AN v
A ¢
v 0,195 3x10° ~ 9 km/s o
= —_— X ~
6625

rotBroad es una funcién que implementa el ensanchamiento por rotacion descrito por
D.F. Gray (ecuacién {4-1)), que tiene en cuenta el pardmetro €, coeficiente de oscureci-
miento del limbo. Este parametro se fija en 0.6 para todos los casos.

= Paso 3: aplicacién de la técnica de correlacién cruzada utilizando la tarea FXCOR en
las series OT, asi como en las series TT. La pardabola es la funcién seleccionada en
FXCOR para encontrar el centro y el ancho del pico de la correlacion.

» Paso 4: generacién e inspeccion visual de los graficos FWHM CCF vs. wvsini.
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4.2.2. Resultados

Es posible determinar vsini para 95 de los 98 objetos estudiados; los espectros de ciencia 576,
870 y 999 son ruidosos y presentan lineas espectrales de amplitudes muy distintas. Algunas
de las otras estrellas de la muestra también son ruidosas y dificiles de procesar en ciertas
ventanas espectrales, por esta razén se registran solo dos medidas. El objeto 728 es el tinico
con una sola medida y el error de la misma se determina de las caracteristicas de sus curvas

FWHM de las CCF OT y TT.

La Tabla lista los objetos, el tipo espectral, la temperatura efectiva de la estrella de
referencia, los valores de velocidad de rotacion determinados para cada una de las ventanas
espectrales consideradas, la velocidad ecuatorial proyectada vsini definitiva que consiste del
promedio aritmético de las tres medidas y su desviacion estandar, el valor de vsinz o limite
superior reportado por S408 [134], y el periodo en dias reportado por C&H10 [36]. La ma-
yoria de los tipos espectrales fueron tomados del trabajo H+14 [73], excepto por los objetos
251, 674, 692, 773, 797, 1005, 1043 y 1154, que tienen asignados los valores generados por el
modelo de S+00 [I31].

Las Figuras a representan 9 ejemplos de los objetos estudiados. Las filas en la
parte superior corresponden a la ventana wy: 6580-6620 A, las filas del centro a la ventana
wo: 6620-6660 A, v las filas en la parte inferior a la ventana ws: 6660-6700 A. Las columnas
de la izquierda muestran los espectros de la estrella de interés en magenta y de la estrella
de referencia en verde, las columnas centrales son las curvas de la funcién de correlacién
cruzada OT, y las columnas de la derecha son los graficos de FWHM CCF vs. vsinz.

Tabla 4-1.: Velocidades ecuatoriales proyectadas (vsini)

HHM Tipo Template wq Wo W3 vsing S+08 C&H10
2007 ID  espectral (K) (km/s) (km/s) (km/s) (km/s) (km/s) P(dias)
27 M3.0 3500 19 9 18 15.33+£5.51

60 M3.0 3500 20 21 20.50£0.71

73 M2.0 3500 12 19 25 18.67£6.51

77 M2.5 3500 19 24 14 19.00£5.00
116 Ma3.5 3500 11 13 16 13.331+2.52 0.79
117 M3.0 3500 20 23 21 21.33£1.53
123 M2.0 3500 18 21 15 18.00£3.00 11.52
165 M4.5 3500 19 9 12 13.33£5.13

194 G2.5 5750 9 11 13 11.0042.00

214 M2.0 3500 27 27 21 25.00+£3.46

229 G2.5 5750 30 40 41 37.00+6.08

Contintda en la siguiente pagina
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Tabla 4-1.: Continuacién

HHM Tipo Template w1y Wo w3 vsing S+08  C&H10
2007 ID  espectral (K) (km/s) (km/s) (km/s) (km/s) (km/s) P(dias)
240 M3.0 3500 17 20 15 17.334£2.52 1.90
243 G5.0 2750 20 19 21 20.00£1.00
247 M5.0 3500 21 17 21 19.674+2.31 2.98

251 M4.0 3500 18 21 19.50+£2.12

254 M4.5 3500 18 11 16 15.00£3.61
271 M5.0 3500 11 18 17 15.33+3.79 0.61
297 M>5.0 3500 14 21 21 18.67£4.04 1.28
300 M4.5 3500 21 19 20 20.00£1.00

338 F3.5 6750 34 32 46 37.33£7.57

341 MO0.0 3750 19 18 16 17.67+1.53

362 M2.5 3500 26 26 33 28.33+£4.04

366 M3.5 3500 25 20 22 22.33+£2.52

374 M3.0 3500 25 22 13 20.00+£6.24

377 M5.0 3500 14 15 14.50£0.71

396 M1.5 3750 12 16 11 13.00£2.65

397 M4.0 3500 21 20 16 19.00£2.65 <17

411 E7.5 6250 26 22 26 24.67£2.31

432 M5.0 3500 23 24 21 22.67+£1.53
435 M5.0 3500 24 11 17.50+£9.19 241
451 M2.5 3500 16 20 22 19.33£3.06 6.62
462 M4.0 3500 21 21 22 21.33£0.58

467 M5.5 3500 19 24 22 21.6742.52
489 M4.5 3500 10 27 21 19.33+£8.62 1.71
490 M4.0 3500 14 13 14 13.6740.58

500 M4.5 3500 15 15 16 15.33£0.58

502 M3.5 3500 27 9 12 16.00+9.64

014 M3.5 3500 13 22 10 15.00£6.24 <17

018 K6.0 4250 17 17 17 17.00£0.00 <17

925 M3.0 3500 23 27 21 23.67£3.06  21.90

539 M1.5 3750 15 18 11 14.67£3.51 <17

5945 M4.0 3500 24 23 15 20.67£4.93
o972 K6.0 4250 12 12 12 12.00£0.00 <17 6.34
576 M2.0 3500 1.11
o83 K4.5 4500 17 18 14 16.33£2.08

592 K7.0 4000 32 30 33 31.67£1.53

298 M2.0 3500 14 24 16 18.00£5.29 <17

Continta en la siguiente pagina
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Tabla 4-1.: Continuacién

HHM Tipo Template wq Wo ws vsing S+08 C&H10
2007 ID  espectral (K) (km/s) (km/s) (km/s) (km/s) (km/s) P(dias)
611 K7.0 4000 16 15 17 16.00£1.00 <17

615 K3.0 5000 28 28 27 27.67£0.58

616 K7.0 4000 37 35 36.00£1.41

628 M4.5 3500 20 19 26 21.67£3.79 1.72
644 M2.0 3500 12 15 16 14.33+2.08

658 M4.5 3500 22 12 17.00£7.07

662 K7.0 4000 20 20 19 19.67+0.58 <17

669 MO0.0 3750 18 16 19 17.67£1.53 <17

674 M3.0 3500 18 20 14 17.33+£3.06 <17

687 M1.0 3750 15 12 30 19.00£9.64

691 M1.5 3750 18 17 17 17.33+0.58 <17

692 M4.0 3500 15 14 16 15.00£1.00

697 K6.0 4250 13 12 14 13.00%1.00

710 M1.5 3750 16 18 26 20.00£5.29 <17

723 M4.0 3500 23 17 20.00£4.24 <17

728 M5.0 3500 22 22.00£2.00

738 M5.5 3500 18 16 19 17.67+1.53

750 M5.0 3500 19 15 22 18.67+£3.51

757 M3.0 3500 18 18 21 19.00£1.73 <17

773 M3.0 3500 21 24 21 22.00£1.73 <17

785 M1.0 3750 18 16 14 16.00£2.00 <17

791 K1.0 5000 26 26 25 25.67%£0.58

797 M4.0 3500 15 15 16 15.33£0.58

818 MO0.0 3750 15 16 15 15.334+0.58

823 M2.0 3500 19 14 22 18.33+4.04

844 MO.5 3750 15 17 15 15.67+1.15

855 M4.0 3500 12 20 15 15.67£4.04 <17

859 M2.5 3500 18 25 24 22.33£3.79

865 M3.5 3500 22 22 21 21.67£0.58

870 M6.0 3500

877 M3.0 3500 18 15 12 15.00£3.00

905 MO.5 3750 15 17 16 16.00£1.00

908 M3.0 3500 25 21 25 23.67£2.31 <17

929 K7.0 4000 11 15 16 14.00£2.65 <17 11.29
978 M1.5 3750 18 9 24 17.00£7.55 <17

999 M4.0 3500 0.95

Continta en la siguiente pagina
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Tabla 4-1.: Continuacién

HHM Tipo Template w1y Wo w3 vsing S+08  C&H10
2007 ID  espectral (K) (km/s) (km/s) (km/s) (km/s) (km/s) P(dias)

1005 M5.0 3500 15 14 15 14.6740.58

1017 M2.0 3500 16 16 18 16.67+1.15 <17 7.21

1030 K6.0 4250 35 37 29 33.67+4.16

1043 M5.0 3500 10 9 18 12.33+4.93

1053 M4.0 3500 15 25 25 21.67+5.77

1094 K7.0 4000 24 26 27 25.67+1.53

1097 MO.5 3750 27 24 29 26.67+2.52

1113 K5.5 4250 35 40 40 38.3342.89

1123 G1.0 6000 31 16 . 23.50+10.61

1133 K7.5 4000 29 28 30 29.00+1.00

1153 K5.5 4250 11 16 13.50+3.54

1154 M3.0 3500 10 19 9 12.6745.51

1156 K5.0 4500 17 14 9 13.33+4.04

1352 F7.5 6250 16 14 14 14.674+1.15

1361 K7.5 4000 18 15 25 19.334+5.13
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5. Relacion litio-rotacion en estrellas
jovenes

En los ultimos anos varias regiones de formacién estelar se han investigado en la busqueda
de una relacién entre el contenido de litio y la tasa de rotacién. En todos los casos se uti-
lizan medidas del ancho equivalente (EW) de la linea de Li I A6708, que se destaca en los
espectros de estrellas jovenes y; periodos fotométricos derivados de curvas de luz, debido a
la gran cantidad de datos recogida por recientes campanas fotométricas en tierra y por las
misiones espaciales en busca de exoplanetas: CoRoT, Kepler y TESS.

El cimulo mas joven estudiado hasta el momento es NGC 2264 con una edad de ~ 5 Ma.
Bouvier et al. (2016) [19] reportan evidencia de una correlacién entre EW(Li) y la rotacién
en integrantes de baja masa del grupo de tipo espectral K, con temperaturas superficiales
entre 3800 y 4400 K (~ 0.5-1.2 M). Registran un promedio para los anchos equivalentes de
0.55-0.60 A con una dispersién de 0.05 A. Si bien la dispersién es modesta, hay una tendencia
de los rotadores rapidos por conservar el mayor contenido de litio a una T.g dada. Asi llegan
a la conclusion de que los objetos de mayor rotacién no han sufrido agotamiento alguno y
conservan su contenido original A(Li) ~ 3.0-3.2, similar al valor meteoritico, mientras que
los objetos méas lentos han experimentado una reducciéon de ~ 0.2 dex.

Un poco més tarde en la etapa PMS, Messina et al. (2016) [I14] encuentran una correlacion
entre el litio y la rotacién para miembros de baja masa de la asociacion  Pic de ~ 24 Ma
en el rango de masa de 0.3 a 0.8 Mg, con mayores abundancias de litio para los rotadores
més rapidos como en NGC 2264. El promedio de EW(Li) para estrellas de masa cercanas
a 0.7 M ha disminuido mas o menos a 0.30 A. La dispersién ahora a una Ty dada es
aproximadamente el doble que la reportada para NGC 2264.

La relacion mas notable entre el litio y la rotacién es la observada en el cimulo de las
Pléyades a una edad de ~ 125 Ma, advertida originalmente por [136]. En los tltimos anos,
Barrado et al. (2016) [11] y Bouvier et al. (2018) [12] reconsideran y amplian la informacion
en cuanto a esta relacion, encontrando que existe una dispersion importante de las tasas de
rotacién en el rango de estrellas tipo K0-K4 (0.75-0.90 M), que van desde fracciones de
un dia hasta ~ 10 dias, y exhiben igualmente una gran dispersion en su litio fotosférico.
Todos los objetos de alta rotacién con periodos menores a 4 dias tienen un EW(Li) grande,



5.1 jQué pasa a 3 Ma en o Ori? 69

mientras que los rotadores mas lentos, con periodos de 6 a 10 dias, tienen bajo contenido de
litio. Las abundancias correspondientes van desde A(Li) ~ 2.8 hasta A(Li) ~ 1.2.

En el trabajo Arancibia et al. (2020), los autores exploran la relacién litio-rotacién en la
recién descubierta corriente estelar Psc-Eri [106]. Con base en la distribucién de sus periodos
de rotacion [32] le asignan una edad de ~ 120 Ma, la misma que la del cimulo de las Pléyades.
A pesar de que cuentan con menos datos que en el caso de las Pléyades, observan un patrén
similar de dependencia entre EW(Li) y la rotacién en las estrellas K tempranas. También
llegan a la interesante conclusion que el origen de la conexién litio-rotacion se encuentra en
la fisica de la evolucion estelar previa a la secuencia principal y no depende de condiciones
iniciales especificas o del entorno, puesto que se piensa que el cimulo de las Pléyades se
formo a partir de un entorno rico y denso, mientras que Psc-Eri probablemente a partir de
una asociacion de baja densidad [25].

Por tltimo, Jeffries et al. (2020) [91] analizan el contenido de litio en el cimulo M35, algo
mas viejo que la corriente estelar Psc-Eri y el cimulo de las Pléyades, con una edad de
~ 150 Ma. Observan un patrén similar al identificado en estos dos grupos con respecto a
la rotacién estelar. Para estrellas con Teg < 5500 K, hay una correlacién cercana entre la
rotacion rapida y mas abundancia de litio a una T.g dada. Este estudio incluye una muestra
de estrellas 2.5 veces mas grande que la empleada para el estudio de las Pléyades, ademas
contempla la naturaleza binaria de algunos de sus objetos. Estas dos caracteristicas de la
muestra, les permite a los autores concluir primero que la correlaciéon entre EW(Li) y el
periodo de rotacién es fuerte, pero no de un valor tinico o sin dispersion y, segundo que las
estrellas identificadas como binarias no exhiben un comportamiento diferente respecto a las
estrellas individuales en cuanto a la correlacion litio-rotacién o a la dispersién observada.

5.1. ;jQué pasa a 3 Ma en o Ori?

A continuacién se presenta un analisis sencillo de la relacion litio-rotaciéon en el cumulo o
Ori. Gracias a que el cimulo ha sido ampliamente estudiado y se cuenta con gran cantidad
de informacion, este analisis incluye dos parametros adicionales, especificamente: naturaleza
binaria y tipo de disco, que en la literatura han sido considerados como causantes de la dis-
persién observada en la cantidad de lito superficial en las estrellas frias. H+14 [73] identifican
6 estrellas binarias dentro de las estrellas de la muestra de esta tesis, una de ellas porque
exhibe dos picos en la funcién de correlacién: 229 y las cinco restantes porque muestran
variabilidad en su velocidad radial: 616, 662, 791, 929 y 1094. Utilizando observaciones en
el infrarrojo con los instrumentos IRAC (3.6, 4.5, 5.8 y 8.0 um) y MIPS (24 pm) del obser-
vatorio espacial Spitzer, H+07 [78] construyen distribuciones de energia espectral (SEDs) y
clasifican los objetos en varias clases segin su pendiente a:
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» Candidatas a objetos protoestelares (o > 0), 1.
» Estrellas con un disco épticamente grueso (-1.8 < a < 0), ii.

» Estrellas con un disco evolucionado (-2.56 < « < -1.8), ev. Estos objetos exhiben
menores excesos en las bandas IRAC.

= Estrellas con un disco de transicion, td: una region interior despejada, posiblemente por
la presencia de planetas, combinada con un disco exterior épticamente grueso. Estos
objetos no muestran excesos en las bandas IRAC, pero si e intensos a 24 pm.

= Estrellas sin exceso, iii.

La Figura presenta la distribucion de los 95 objetos de la muestra con velocidades de
rotacién en el plano EW(Li) vs. Teg. Los circulos verdes y los diamantes magenta son an-
chos equivalentes de la linea Li I A6708 de alta y baja resolucién reportados por H+14 [73],
respectivamente. Los tridngulos azules son medidas encontradas en otros trabajos. Las estre-
llas identificadas como binarias estan rodeadas por un circulo azul oscuro. Finalmente, los
tipos de disco estan representados por las siluetas vacias en rojo; los circulos con un disco
completo, los tridngulos con un disco de transicién, y los cuadrados con un disco en un esta-
do evolutivo avanzado o sin disco. La Figura muestra de nuevo los anchos equivalentes
de Li I en funcién de la T.g, pero esta vez se anade un mapa de color que representa las
velocidades de rotacion de los objetos. Los puntos conservan las mismas formas del gréfico
anterior: circulos, diamantes y tridangulos, alusivas a su procedencia en la literatura. Como el
cumulo ¢ Ori y la muestra estan poblados por una gran cantidad de objetos de baja masa,
las Figuras y no ofrecen una buena apreciacion de los resultados, especialmente en
la regién donde se ubican las enanas tipo M. Por esta razén se construyen los dos graficos
y siguientes, que constituyen un acercamiento a las regiones del diagrama ocupadas
por las estrellas tipo K y tipo M, respectivamente.

La Tabla[5-1|recoge los valores utilizados para el anélisis gréafico de esta seccién: los objetos, el
tipo espectral determinado en el trabajo H+14 [73], el tipo espectral y la temperatura efectiva
generados por el applet del modelo evolutivo PMS de S+00 [I31], los anchos equivalentes del
litio fotosférico, la fuente bibliografica de la medida de Li I A6708 (H: H+14 alta resolucion,
L: H+14 baja resolucién, R: otra referencia), la velocidad ecuatorial proyectada wvsini, y la
clasificacion del tipo de disco que exhibe el objeto segun los estudios H+-07 [78] y H+14 [73]
de excesos en el infrarrojo. Solo por conveniencia EW(Li) y vsini se listan por segunda vez.
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rojo, como se explica en el texto y en la Figura [5-1

Se observan igualmente las estrellas
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I0)

Tabla 5-1.: Temperaturas superficiales y tipo de disco

HHM  Tipo esp. Tipoesp. Ter EW(Li) Lil vsing Di
2007ID  H+14  S+00  (K) (A)  Ref  (km/s) 15eo
27 M3.0 M3 3394 0.00£0.00 L 15.3345.51 il
60 M3.0 M3 3394 0.40+0.00 L  20.50+0.71 iii
73 M2.0 M3 3440 0.26£0.12 H 18.67£6.51 11
77 M2.5 M2 3503 0.61£0.08 H  19.00£5.00 11
116 M3.5 M5 3080 0.50£0.00 R 13.33£2.52 1l
117 M3.0 M3 3448 0.294+0.14 H  21.33£1.53 il
123 M2.0 M2 3561 0.41+0.07 H  18.0043.00 il
165 M4.5 M4 3300 1.00£0.00 L 13.33£5.13 11
194 G2.5 K3 4646 0.00+£0.00 L 11.00£2.00 1ii
214 M2.0 M2 3539 0.444+0.04 H  25.00£3.46 il
229 G2.5 GT7 5620 0.30£0.03 H  37.00£6.08 il
240 M3.0 M3 3443 0.44%0.12 H  17.33£2.52 il
243 G5.0 K1 4982 0.30+£0.02 H  20.00£1.00 111
247 M5.0 M4 3358 0.25+0.12 H 19.674+2.31 i
251 M4 3309 0.52+0.06 H 19.50+£2.12 il
254 M4.5 M5 3150 0.00+£0.00 L  15.00£3.61 ii
271 M5.0 M4 3242 0.54£0.06 R  15.33£3.79 11
297 M5.0 M4 3319 0.60£0.00 L 18.67+4.04 11
300 M4.5 M4 3302 0.40£0.00 L 20.00£1.00 i
338 F3.5 F3 6674 0.10£0.00 L  37.33£7.57 il
341 MO0.0 MO 3739 0.59+£0.07 H  17.67+1.53 ii
362 M2.5 M2 3492 0.47£0.08 H  28.33£4.04 11
366 M3.5 M3 3383 0.56£0.33 H  22.33£2.52 11
374 M3.0 M2 3477 0.4440.06 H  20.00£6.24 i
377 M5.0 M5 3201 0.254+0.05 R 14.50+£0.71 il
396 M1.5 M1 3583 0.43+0.07 H  13.00£2.65 i
397 M4.0 M3 3381 0.53£0.15 H  19.00£2.65 11
411 F7.5 F6 6311 0.16£0.01 H  24.67£2.31 td
432 M5.0 M5 3210 0.00£0.00 L 22.67£1.53 il
435 M5.0 M4 3288 0.40+0.12 H 17.50£9.19 il
451 M2.5 M3 3451 0.47£0.07 H  19.33£3.06 i
462 M4.0 M5 3186 0.26£0.21 H  21.33£0.58 1
467 M5.5 M4 3242 0.30£0.12 H  21.67£2.52 i
489 M4.5 M4 3268 0.414+0.17 H 19.33+£8.62 il
490 M4.0 M4 3259 0.48+0.04 R  13.67£0.58 il

Contintda en la siguiente pagina
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Tabla 5-1.: Continuacién

HHM  Tipo esp. Tipoesp. Tep EW(Li) Lil vsing Di
2007 1D H+14 S+00  (K) (A)  Ref  (km/s) 15C0
500 MA4.5 M4 3304 0.90+0.00 L 15332058 i
502 M3.5 M5 3233 0.00£0.00 L  16.00£9.64 i
514 M3.5 M5 3188 0.49+0.01 R 15004624  ii
518 K6.0 K3 4663 0.434£0.02 H  17.00£0.00 i
525 M3.0 M3 3435 0.61£0.11 H  23.67£3.06 i
539 ML.5 M2 3539 0.77£0.10 H  14.67£3.51 i
545 M4.0 M5 3175 0.324£0.14 R 20.67£4.93 i
572 K6.0 K7 3950 0.57£0.04 H  12.00£0.00 iii
576 M2.0 M3 3373 0.30+£0.00 L iii
583 K4.5 K4 4350 0.344£0.02 H  16.33+2.08 i
592 K7.0 K6 4086 0.57£0.03 H  31.67+153  iii
598 M2.0 M4 3312 0.55£0.00 R 18.00£529  ii
611 K7.0 K7 4043 0.564£0.03 H  16.00+£1.00 iii
615 K3.0 K6 4125 0.5240.02 H  27.67+0.58  ev
616 K7.0 K6 4155 0.8240.03 H  36.00+1.41 i
628 MA4.5 M4 3290 0.20£0.00 L  21.67£3.79 i
644 M2.0 M4 3285 0.60£0.10 R 14.33£2.08 i
658 MA4.5 M4 3292 0554005 R 17.00£7.07 i
662 K7.0 M2 3577 057+£0.04 H  19.67£058  ii
669 MO0.0 K7 3885 0.5440.03 H  17.67+153 iii
674 M3 3413 043+£024 H  17.33£3.06 i
687 ML.0 K6 4116 0.5240.06 H  19.0049.64 i
691 ML.5 M1 3655 047+0.03 H  17.33£0.58 i
692 M4 3285 0.56£0.08 R 15.00£1.00 i
697 K6.0 K6 4077 0.56£0.02 H  13.00£1.00 i
710 ML.5 M2 3553 0.49+0.04 H  20.00£529  ii
723 M4.0 M3 3383 0.14+021 H  20.00£4.24 i
728 M5.0 MI 3690 0.53+£0.08 R 22.00£2.00 ev
738 M5.5 M4 3273 046+£0.14 R 17.67£153 i
750 M5.0 M2 3470 0.49+0.05 R 18.67£351  ii
757 M3.0 M3 3440 0.66£0.16 H  19.00£1.73 i
773 M3 3373 0204022 H  22.00+£1.73 i
785 ML.0 M1 3601 0.40+£0.05 H  16.00£2.00 iii
791 K1.0 K5 4321 0.5840.03 H  25.67+0.58 i
797 M4 3326 0.57+£0.05 R 15.33£0.58 i
818 MO0.0 Ml 3718 0.62£0.06 H 15.33£0.58  td

Continlia en la siguiente pagina
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Tabla 5-1.: Continuacién
HHM  Tipoesp. Tipoesp. Teg EW(Li) Lil

vsing

2007 1D H+14 S+00  (K) (A)  Ref  (kmfs) DB
823 M2.0 K6 4067 0.52£0.03 H  18.33+4.04 i
844 MO.5 ML 3686 0.58+£0.06 H  15.67£1.15  ii
855 M4.0 M2 3474 0.21£0.09 H  15.67£4.04 i
859 M2.5 M3 3445 0.49+£0.10 H  22.3343.79 i
865 M3.5 M3 3448 0.28+£0.14 H  21.67£0.58 i
870 M6.0 M4 3309 0.80£0.00 R iii
877 M3.0 M4 3355 0.58£0.06 R 15.00£3.00  iii
905 MO.5 ML 3699 0.59+0.04 H  16.00£1.00 ev
908 M3.0 M3 3383 0.19+0.14 H  23.67£231 i
929 K7.0 K7 3937 0.61£0.04 H  14.00+£2.65  iii
978 ML.5 M2 3569 0.00+£0.00 L  17.00£7.55  iii
999 M4.0 M4 3273 0.00£0.00 L iii
1005 M5 3180 0.35+£0.05 R 14.67£0.58  iii
1017 M2.0 M2 3514 0.76+£0.12 H  16.67£1.15  iii
1030 K6.0 K4 4584 0.50£0.03 H  33.67+4.16  iii
1043 M5 3236 0274023 H  12.33£4.93  iii
1053 M4.0 M3 3399 0.31+£0.14 H  21.67£577 il
1094 K7.0 K2 4797 0.62+0.03 H  25.67£153  iii
1097 MO0.5 ML 3705 0.59+£0.03 H  26.67£2.52  iii
1113 K5.5 K6 4163 0.60£0.03 H  38.33+£2.80 i
1123 GL0 G9 5317 0.3840.15 R 23.50+10.61 i
1133 K7.5 MO 3797 0.53£0.02 H  29.00£1.00  iii
1153 K5.5 K4 4529 0.1640.03 H 13504354 i
1154 M3 3380 0.37£0.00 R 12.67£551 i
1156 K5.0 K3 4598 0.3840.02 H  13.33+4.04 i
1352 F7.5 K2 4776 0.00£0.00 L  14.67£L115 iii
1361 K7.5 K1 4900 0.484+0.02 H 19334513 i

5.1.1. Discusion

A pesar que la muestra incluye solo 22 objetos tipo K y dos de ellos: 194 y 1352, no exhiben
litio fotosférico en su espectro, se observan varios hechos interesantes. En el rango de tempe-
raturas desde 4100 hasta 4900 K (~ K6-K1) parece existir una tendencia de los objetos con
mayor tasa de rotacién a ubicarse en la parte superior del diagrama EW(Li)-T.g, mientras
que los objetos mas lentos se sitian en la parte inferior. Lo que sugiere que la dispersién
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del contenido de litio en este rango de temperaturas podria estar vinculada con la rotacion
estelar. Otro aspecto notable es la localizacion de las estrellas identificadas como binarias
en la parte superior del diagrama EW(Li)-Teg, con un ancho equivalente promedio de 0.66
A comparado con el promedio de 0.47 A del resto de objetos (sin incluir los dos que no
exhiben litio en sus atmésferas). Este valor de 0.66 A parecerfa indicar un enriquecimiento
en el contenido de litio a la edad de 3 Ma, cuando en realidad es el valor combinado de
sistemas dobles. El tdltimo elemento a destacar es la tendencia de los objetos con un disco
completo (circulos rojos) a caer por debajo de los objetos con un disco evolucionado o sin
disco (cuadrados rojos), especialmente para los tipos espectrales K tempranos. ; Observamos
acaso una triple conexién? ;La presencia de un disco completo frena la estrella por mas
tiempo y la menor tasa de rotacion resultante favorece un mayor agotamiento de litio?

Si se conectan la regién fria de la Figura[5-3]y la region caliente de la Figura[5-4], en el rango
de temperaturas efectivas 3650 < Teg < 4350 K (~ K5-M1 o ~ 0.6-0.4 M), se observa un
area de muy poca dispersion. Podria explicarse porque no se cuenta con un buen niimero de
datos, sin embargo es un aspecto apreciable porque coincide con la zona de transiciéon entre las
estrellas totalmente convectivas y las estrellas que desarrollan un ntcleo radiativo; y ademas
parece no depender del estado evolutivo de su disco protoplanetario porque se observan discos
completos, en transicion y evolucionados en este grupo. Comprende 17 estrellas individuales
y 2 binarias, 12 en el lado K y 7 en el M, con un ancho equivalente promedio de 0.56 A y
una dispersién de 0.03 A, excluyendo las binarias. Para las estrellas tipo M no se observa
ninguna tendencia respecto a la relacién litio-rotacion ni en cuanto al tipo de disco. Lo que
si se nota es una gran dispersion para temperaturas efectivas Tog < 3650 K (~ M1-M5) a
una T.g dada.
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6.1. Conclusiones

Esta tesis tiene como objetivos estudiar la relacién litio-rotacién durante estados evolutivos
muy tempranos en la vida de las estrellas y tratar de identificar si las propiedades de la
rotacion estelar pueden explicar la dispersién observada del contenido de litio en las estrellas
jovenes con temperaturas superficiales Tog < 5500 K. Para cumplir los objetivos propuestos
se selecciona una muestra de 98 estrellas del cimulo ¢ Ori con una edad de ~ 3 Ma. Las
estrellas cuentan con medidas de los anchos equivalentes de la linea de Li I A6708 en la
literatura, pero no con medidas de sus valores de rotacion.

Se desarrolla una metodologia, que incluye la generacion de tres cddigos en Python y uno en
el lenguaje de programacion CL de IRAF, para establecer las velocidades ecuatoriales pro-
yectadas vsini utilizando la técnica de correlacién cruzada de Fourier bajo la tarea FXCOR
de IRAF. Las medidas de cada una de las estrellas se efectiian en tres ventanas espectrales
con el fin de obtener resultados mas confiables, determinando valores vsini para 95 de los 98
objetos bajo estudio. Este trabajo constituye al dia de hoy la caracterizacion espectroscopica
mas extensa y de mayor resolucion de la rotaciéon estelar del cimulo o Ori.

Se construyen cuatro diagramas de los anchos equivalentes de la linea de litio en funcion
de la temperatura efectiva y se anaden dos parametros al andlis: la naturaleza binaria de
algunas de las estrellas de la muestra y el estado evolutivo de sus discos protoplanetarios.
Dos factores de los muchos que han sido considerados en la literatura como causantes de la
dispersién observada en el contenido de litio en las estrellas PMS frias.

En el analisis de las estrellas tipo K se encuentran tres elementos muy interesantes:

= Parece existir una correlacion entre el contenido de litio y la rotacién en el cimulo o
Ori en el rango de temperaturas entre 4100 y 4900 K (tipos espectrales ~ K1-K6), en el
sentido que los objetos de mayor rotacién se ubican en la parte superior del diagrama
EW(Li) vs. Teg, mientras los de menor rotacion se sitian en la parte inferior del mismo,
senalando a la rotacion como una causa posible de la dispersién de litio observada en
este rango de temperaturas. La conexién litio-rotacién ha sido registrada en recientes
estudios en el cimulo NGC 2264 con una edad de ~ 5 Ma [19], en la asociacién S
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Pic con una edad de ~ 24 Ma [114], en el cimulo de las Pléyades con una edad de ~
125 Ma [I1], 12], en la corriente estelar Psc-Eri con una edad de ~ 120 Ma [I], y en el
ciumulo M35 con una edad de ~ 150 Ma [91].

» Los objetos localizados en la misma ventana espectral (~ K1-K6) con un disco completo
(clase IT) tienden a caer por debajo de los objetos con un disco evolucionado o sin disco
(clase III). Al combinar estos tres factores es muy tentador preguntarse: ;Existe una
triple conexion de estos parametros a 3 Ma en este rango espectral? ;La presencia
de un disco completo frena la estrella por mas tiempo y la menor tasa de rotacién
resultante favorece un mayor agotamiento de litio?

= Las estrellas de la muestra identificadas como binarias se localizan en la parte superior
del diagrama EW(Li) vs. Teg y registran un promedio para su ancho equivalente de
litio de 0.66 A, que es més alto del esperado (~ 0.55-0.60 A), corroborando asi que
algunas estrellas binarias si pueden contribuir a la dispersién observada, porque lo que
se aprecia es su efecto combinado. No obstante, al menos en este caso, contribuye como
un enriquecimiento de la cantidad de litio y no como un agotamiento.

En el analisis de las estrellas tipo M se encuentra:

= Se observa un area de muy poca dispersién en el rango de temperaturas efectivas
entre 3650 y 4350 K, que de hecho cubre regiones de los tipos espectrales K y M,
especificamente ~ K5-M1. La muestra del estudio comprende 17 estrellas individuales
y 2 binarias en este rango. Sin incluir los valores de las binarias por las razones antes
mencionadas, el promedio de sus anchos equivalentes es de 0.56 A con una dispersién
de 0.03 A. Es un aspecto notable, ya que cubre las masas estelares ~ 0.4-0.6 M,
donde ocurre la transicion entre las estrellas totalmente convectivas y las estrellas que
desarrollan un ntcleo radiativo.

= Al igual que en el estudio del cimulo NGC 2264 con una edad de ~ 5 Ma, en ¢ Ori
no se observa una conexién entre el contenido de litio y la rotaciéon. Tampoco aparece
una tendencia en la distribucién del tipo de disco en el diagrama EW (Li)-Teg ni puede
decirse mucho en cuanto a las estrellas binarias porque la muestra cuenta solo con una
en este rango espectral. Lo que si es evidente es una gran dispersion del litio fotosférico
para Tor < 3650 K a una T.s dada, que no puede ser explicada tinicamente por la
incertidumbre de las medidas.

6.2. Recomendaciones

Los hallazgos del analisis de las estrellas tipo K comprenden 22 de los objetos de la muestra y
2 de ellos no exhiben litio en sus espectros, quiza porque las medidas provienen de espectros



6.2 Recomendaciones 81

de baja resoluciéon. En futuros estudios para aportar fortaleza estadistica a estas o nuevas
conclusiones, es esencial incluir un mayor numero de estrellas dentro de este rango espec-
tral. Incorporar mas objetos de los tipos espectrales M0O-M1 es igualmente interesante para
aclarar que ocurre a la edad de 3 Ma en la zona de transicién entre las estrellas totalmente
convectivas y las que desarrollan un nucleo radiativo. En general, compilar mayor cantidad
de datos respecto a tasas de rotacién, anchos equivalentes de Li I A6708, multiplicidad y/o
naturaleza binaria, morfologia de los discos y su relacién con la actividad magnética y la
rotacién, enriquecerian el escenario marco del presente estudio.

Otro aspecto que aportaria a la investigacién realizada es hacer una transformacion del
diagrama EW (Li)-Tet a un plano A(Li)-Teg y comparar los resultados con modelos tedricos
de la literatura.



A. Técnica de correlacion cruzada de
Fourier

La técnica de correlacién cruzada de Fourier es un método de comparacién entre dos senales
para cuantificar su similitud. En el caso de esta tesis, las senales son los espectros de la estrella
de interés 'objeto’ g(n), a la que se le determinard la velocidad de rotacién, y de la estrella
sintética de referencia 'template’ t(n) de cero rotacién. Estos espectros estan discretamente
distribuidos en N bins. El ntimero de bin n esta relacionado con la longitud de onda:

n=AlnA+B. (A-1)

Los espectros se asumen periédicos con periodo N, el cual se emplea en la transformada
discreta de Fourier y en la funcién de correlacion. La transformada discreta de Fourier trans-
forma una funciéon matematica en otra, obteniendo una representacion en el dominio de las
frecuencias; la funcion original generalmente se encuentra en el dominio del tiempo. La fun-
cién de entrada por lo regular es una funcion discreta y de duracion finita.

La frecuencia angular:

2mn
wp = T . (A-2)

y los valores de tiempo ¢, para un intervalo (0, 7'):

kT

b=~ (A-3)

se introducen en el exponencial e*2™"*%/T [0s signos positivo o negativo se eligen por con-
vencién, generalmente el signo negativo expresa la dependencia del tiempo.

Reescribiendo el argumento de la funcién exponencial:

—2min K

e~ N (A-4)

se puede construir la transformada discreta de Fourier para los objetos de interés:

—2mink

F(k) =) f(n)e ¥" (A-5)
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G(k) y T(k) corresponden a las transformadas discretas de Fourier de los espectros de la
estrella de interés y de la estrella de referencia. Todas las sumas comienzan en 0 y van hasta
N —1.

—2mink

G(k) =) gln)e " (A-6)
T(k) = t(n)e 8. (A-7)

La senal ruido del espectro rms esta descrita por la varianza que representa la media aritméti-
ca de las desviaciones respecto a la media. o, y 0} corresponden a la senial ruido de la estrella
y de la estrella de referencia.

= 2oy (A-8)
2 1 2
0i = ; t(n) (A-9)

Adicionalmente se define la relacion cruzada, medida de similitud entre las dos senales. Se
usa para encontrar caracteristicas de una senal desconocida por medio de la comparacion
con otra que si se conoce. La correlacion cruzada para funciones discretas se define como:

Fxg=> frgmin (A-10)

donde * indica el conjugado de la funcion y es el producto de ambas funciones después de
desplazar una de ellas una distancia (n). Asi la correlacién cruzada entre el ‘objeto’ y el
‘template’ es:

1
Clk) = Nogyoy

G(k)T* (k). (A-11)

Comunmente la correlacion cruzada se normaliza dividiendo por la desviacion estandar y la
media, proceso que facilita la comparacién entre ellos.

1

Nogo,

c(n) =

Z g(m)t(m —n) (A-12)

Si la funcién g(n) es exactamente la misma que t(n) pero desplazada d unidades, se tiene un
picoen 1 yn=d.

Para calcular la velocidad se asume que g(n) es un multiplo «a de ¢(n), pero desplazado un
factor § y ensachado por una funcién de convolucién simétrica b(n):

g(n) = at «b(n —9) (A-13)
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x denota la convolucién que hace referencia al producto de las dos funciones después de
desplazar una de ellas. Para estimar los parametros a y 9, se considera la expresion:

a5 b) = 3 [at  bn — 6) — g(n)]2. (A-14)
n

Esta expresion muestra como los pesos o contribuciones de las lineas fuertes toman mayor

valor que las lineas débiles. Esto es importante porque las lineas fuertes van a tener una

relacién senal ruido superior. Si se escibe la ecuacién (A-14]) en el espacio de Fourier, se

obtiene:

lo 65 =3 [aT(k)B(kJ) exp (_2]7?""5) _ G(k:)} © (A-15)

n

En el trabajo original, Tonry & Davis (1979) [146] en el que se desarrolla esta técnica, se
utilizan dos esquemas de ponderacién en la determinacion de «, § y b. El primero consiste en
filtrar el espectro antes del andlisis por una funcién de paso de banda, eliminando algunos
componentes de Fourier por completo y ponderando los demas de acuerdo al valor de la
funcion. El segundo esquema de pesos surge de la determinacion de ellos mediante el ajuste
de minimos cuadrados al pico de correlaciéon.

Reescribiendo x?
X*(a, 8; b) = &’ Noj,, — 2aNoyoic % b(6) + No, (A-16)

2
donde o},

1
Oty = 77 D_(t*D)? (A-17)
y minimizando respecto a «

ox* 2 2

0= Ha = 2aNog,, — 2Nogocx b(d) + No, (A-18)
se obtiene:

0,40
Qmin = thC * b((S) (A_lg)

Otub

Reescribiendo (A-16)) en terminos de iy

2
o
X =no. |1 — —(c*b(6))? (A-20)
O b
El proceso de correlaciéon cruzada necesita de supuestos especificos acerca de ¢, ¢ y b. El
primero de estos supuestos es que b(n) sea una funcién gaussiana de dispersién o:
1 -2
b(n) = €207 (A-21)

oV 2
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Usando la expresién (A-5)) la transformada discreta de Fourier de b(n) es:

B(k) = exp (—(2;‘\’/;)2) . (A-22)

Asumiendo la existencia de un pico més grande en ¢(n) que es aproximadamente una cam-
pana de Gauss centrada en § con una dispersién u:

—(n—8)2

c(n) Zc(d)e 22 (A-23)

Usando la expresién (A-5)) la transformada de Fourier de ¢(n) es:

_@muk?  _orisk

C(k) = V2rpc(8)e” 27 e~ N (A-24)

Finalmente, se supone que t(n) tiene una transformada de Fourier que es aproximadamente
gaussiana en amplitud, con ancho 7:

1 n2
t — - 27‘2 A‘25
(n) = 5= (A-25)

La transformada discreta de Fourier de ¢(n) usando (A-5)) es:

T(k)| = o (27:/];7) e C%) | (A-26)

Entonces las expresiones para o, y ¢ * b(d) se pueden obtener usando la aproximacién de

la funcion gaussiana:
—n?

Zexp (—2) ~ /7o, (A-27)
o

que permite asi escribir:

2 T

N (A-28)

T = S e ) = 3 S T(RBHIP =0

1 2midk /,l/

cxb(d) = > Ck)B(k)e v = (;(5)\/ﬁ .

Aunque ¢(n) y t(n) no son realmente gaussianas, es una aproximacién adecuada. El pardme-

(A-29)

tro ¢ siempre se escoge centrado en el mayor pico de ¢(n) y es simétrico. También se en-
cuentra centrado en ¢xb(d)/oe. El valor apropiado para o se puede encontrar maximizando

c*xb(0) /0w
b2

0o o

cx*b(9). (A-30)
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Asi el valor que minimiza a x? es:
o = u® —27°. (A-31)

Aqui se puede observar como el ancho de la funcién de correlacién cruzada es un promedio
de los anchos de las lineas cuadraticamente anadidas a los anchos de la estrella de referencia.
Por lo tanto, es la suma cuadratica de dos anchos estelares y el ancho de la velocidad de
ensanchamiento. Si el ensanchamiento artificial de la estrella de referencia y el espectro del
objeto bajo estudio es el mismo, la resta de la ecuacién se cancela. Es decir el espectro
del ’objeto’ esta correlacionado con el 'template’; y el pico resultante se ajusta a una funcién
simétrica suave. La altura central de este ajuste lo determina «, el centro ¢ y el ancho con
relacién al ancho del "template’ lo proporciona o [146].



B. ldentificadores 2MASS

Tabla B-1.: Identificadores 2MASS de las estrellas de la muestra

HHM?2007 2MASS
ID ID

27 2MASS J05372306-0232465
60 2MASS J05372831-0224182
73 2MASS J05373094-0223427
7 2MASS J05373153-0224269
116 2MASS J05373648-0241567
117 2MASS J05373666-0234003
123 2MASS J05373784-0245442
165 2MASS J05374527-0228521
194 2MASS J05374963-0236182
214 2MASS J05375161-0235257
229 2MASS J05375303-0233344
240 2MASS J05375404-0244407
243 2MASS J05375440-0239298
247 2MASS J05375486-0241092
251 2MASS J05375512-0227362
254 2MASS J05375559-0233053
271 2MASS J05375745-0238444
297 2MASS J05380055-0245097
300 2MASS J05380107-0245379
338 2MASS J05380649-0228494
341 2MASS J05380674-0230227
362 2MASS J05380826-0235562
366 2MASS J05380897-0220109
374 2MASS J05380994-0251377
377 2MASS J05381012-0254506
396 2MASS J05381315-0245509
397 2MASS J05381319-0226088
411 2MASS J05381412-0215597

Continuia en la siguiente pagina
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Tabla |B-1|: Continuacién

HHM?2007
ID

432
435
451
462
467
489
490
500
502
514
518
525
539
545
572
576
283
592
598
611
615
616
628
644
658
662
669
674
687
691
692
697
710
723
728
738

2MASS J05381718-0222256
2MASS J05381778-0240500
2MASS J05381886-0251388
2MASS J05382050-0234089
2MASS J05382119-0254110
2MASS J05382354-0241317
2MASS J05382358-0220475
2MASS J05382543-0242412
2MASS J05382568-0231216
2MASS J05382684-0238460
2MASS J05382725-0245096
2MASS J05382774-0243009
2MASS J05382911-0236026
2MASS J05382961-0225141
2MASS J05383284-0235392
2MASS J05383302-0239279
2MASS J05383368-0244141
2MASS J05383431-0235000
2MASS J05383460-0241087
2MASS J05383546-0231516
2MASS J05383587-0243512
2MASS J05383587-0230433
2MASS J05383745-0250236
2MASS J05383888-0228016
2MASS J05384008-0250370
2MASS J05384027-0230185
2MASS J05384129-0237225
2MASS J05384159-0230289
2MASS J05384301-0236145
2MASS J05384355-0233253
2MASS J05384375-0252427
2MASS J05384423-0240197
2MASS J05384537-0241594
2MASS J05384718-0234368
2MASS J05384755-0227120
2MASS J05384809-0228536

Continta en la siguiente pagina

B Identificadores 2MASS



Tabla [B-1|: Continuacion

HHM?2007
ID

750
757
773
785
791
797
818
823
844
855
859
865
870
877
905
908
929
978
999
1005
1017
1030
1043
1053
1094
1097
1113
1123
1133
1153
1154
1156
1352
1361

2MASS J05384928-0223575
2MASS J05384993-0241228
2MASS J05385173-0236033
2MASS J05385317-0243528
2MASS J05385410-0249297
2MASS J05385492-0228583
2MASS J05385831-0216101
2MASS J05385911-0247133
2MASS J05390136-0218274
2MASS J05390276-0229558
2MASS J05390297-0241272
2MASS J05390357-0246269
2MASS J05390449-0238353
2MASS J05390524-0233005
2MASS J05390853-0251465
2MASS J05390878-0231115
2MASS J05391163-0236028
2MASS J05391717-0225433
2MASS J05392023-0238258
2MASS J05392097-0230334
2MASS J05392286-0233330
2MASS J05392456-0220441
2MASS J05392561-0234042
2MASS J05392650-0252152
2MASS J05393256-0239440
2MASS J05393291-0247492
2MASS J05393511-0247299
2MASS J05393654-0242171
2MASS J05393729-0226567
2MASS J05393982-0231217
2MASS J05393982-0233159
2MASS J05394017-0220480
2MASS J05400696-0228300
2MASS J05400889-0233336
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