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Resumen

Se presenta un método que utiliza modelos de discos est@ara determinar las masas de
estrellas T Tauri a partir de los excesos de flujo en el cergdrarrojo (JHK). Encontramos que
el exceso infrarrojo producido por el disco se comporta dedosimilar a un vector de extincion
cuando ambos son representados en diagramas color-caltmryncagnitud, pero son linealmente
independientes. Mediante la manipulacion de estos vexctorao si fueran una base de un espacio
vectorial, llevamos a cabo una transformacién de coordenqde nos permitié encontrar la masa
de la estrella central para una edad dada. Para probar estdonfasado en vectores principales
de enrojecimiento (VP), comparamos los valores de masaidbte (/) en catorce objetos T
Tauri de la region de Taurus-Auriga con los valores obtenjgmr métodos dinamicos. También
analizamos cuatro sistemas multiples (GG Tau, FO Tau, F§ Wair3 Tau) y determinamos la

masa para cada componente del sistema con una incertidaceptable.

We present a method that uses disk models to determine steltses for Pre-Main sequence T
Tauri from JHK photometry. We find that the infrared excessdpced by accretion and reproces-
sing disks behaves in a similar way to an extinction vectaenney are represented on color-color
and color-magnitude diagrams, but that it is linearly irelegient. Employing these vectors as a ba-
sis of a vector space we carry out a coordinate transformatiat allows us to find the mass of
a central star for a given age in a star+disk system. To téstPthincipal Vectors (PV) method
we compare the mass value¥®/(p) obtained for fourteen T Tauri objects in the Taurus-Auriga

region with mass values known by dynamical methods. Fudhewe analyzed four systems with
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Resumen

multiple components (GG Tau, FO Tau, FS Tau, and V773 Taupatetmined the mass for each
element of the system. We analyzed the effect of using eiffieevolutionary models and other

parameter values.



1 Introduccion

Desde el punto de vista de la apreciacion visual de una peerimestrellas en el firmamento
parecen inmutables en el transcurso del tiempo. Es integaonocer de qué estan hechas, como
se formaron y si todas ellas atraviesan por los mismos pre@®Ilutivos. En este capitulo se hace
una revision del proceso de formacion estelar en el contdtpresente trabajo.

Se mencionara la importancia de la determinacion de masaares. Se mostrara que ésto
no es un procedimiento trivial, complicandose aun mas eomeg donde se esta llevando a cabo
el proceso de formacion estelar. Estudiaremos principatinestrellas de masa intermedia a baja
masa que aun se encuentran en proceso de formacion conocaidad-Tauri.

Al final del capitulo se plantean los objetivos de este tmbajtesis.

1.1. La formacion estelar a través del diagrama Hertzprung-

Russell (H-R).

De las observaciones y modelos estelares se conoce hoyguedis estrellas pasan la mayor
parte de su vida en un equilibrio entre energia liberadagamraiones termonucleares en su nucleo
y el colapso gravitacional. Su evolucion puede durar erifeafios para una estrella masiva (tipo
espectral O5V- BOV) hasta 10afios para una estrella de baja masa.

La herramienta mas utilizada en astrofisica para deterda@s@rincipales caracteristicas de las
estrellas son el ubicarlas en el diagrama Hertzprung-Riyss&) cuyo nombre es en honor a sus
descubridores, el danés Ejnar Hertzprung y el estadouseddanry Norris Russell. Este diagrama
muestra luminosidad contra temperatura efectiva de takmaague una estrella masiva con alta

luminosidad y alta temperatura efectiva se distingue clarde de una estrella poco masiva que
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1 Introduccion

tiene baja luminosidad y baja temperatura efectiva. Laslést de distintas masas en el diagrama
H-R se localizan en una region bien definida en forma de bdadwtla la secuencia principal,
donde a cada una corresponde una temperatura efectivaosiogd y un conjunto de lineas en
absorcion caracteristicas que forman su tipo espectrastanregion del diagrama H-R es donde
las estrellas pasan la mayor parte de su vida (ver FiguraBAnlgste diagrama también es posible
apreciar todo el proceso evolutivo de una estrella, desda@oginiento hasta su extincion o muerte,

debido a los cambios de luminosidad y temperatura que expatan en el trayecto.

La formacién estelar se propicia en donde hay concentrat@dgas y polvo llamadas nubes
moleculares (GMC por sus siglas en inglés). Debido al balamtre fuerzas contractivas a las
gue estan sujetas gravitacionalmente, expansivas pdabpyesporte magnético y conservacion
de momento angular, las GMC con masas ded@d M, se fragmentan por una perturbacion
en nubes mas pequeiias llamadas grumos o clumps con masasad@®@ 0/, que a su vez se
fragmentan en masas individuales de orden estelar llanméidéeos frios o cores (M, a 10M,,).

Se cree que de estos nucleos moleculares se forman lasgtrelias individuales.

Un elemento crucial de la teoria de formacion estelar fu@yesto por el japonés Chusiro
Hayashi (1961) explicando a las estrellas gigantes amsirduien mostro que para una estrella con
una masa y composicion quimica determinadas, existe uo mad@kimo para cada luminosidad y
por consiguiente una temperatura minima efectiva, a pierie cual el transporte de energia es por
conveccion, es decir, la estrella es totalmente convegtefaa seccion de la trayectoria evolutiva
sefialada con la letra C en la Figura 1.1). En el diagrama HdRserva esta etapa como una linea
casi vertical (el limite de Hayashi) para una estrella denessa. A la derecha de esta linea esta
la regién en la cual una protoestrella evoluciona dinamé@men una escala de tiempo corta, es

decir, se colapsa en caida libre.

Conforme la protoestrella colapsa, libera energia graeitat y ésta es radiada en radiacion
electromagnética (visible y/o infrarrojo). Sin embargebiio a que inicialmente el material de la
nube circunestelar es casi transparente, la pérdida dgiersr forma radiativa es muy eficiente,
la luminosidad se incrementa rapidamente y la temperatmagnece muy baja (10 K a 20 K).

Eventualmente el material en el nacleo de la fuente inffase vuelve denso y opaco. Esta opa

cidad atrapa la radiacion y el nucleo conforme se colapsal@nta. Al calentarse el nucleo crea

presion en el interior y eventualmente se frena el colaps@oAtinuar calentdndose, el nucleo
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1.1 Laformacion estelar a través del diagrama Hertzprurgs&uH-R).
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Figura 1.1: Trayectoria evolutiva de Hayashi para una kstiea estrella es convectiva durante

toda la parte con el indicador C. En la parte indicada con ta Rtel nucleo es radiativo y si es

muy masiva la envolvente puede ser radiativa.

alcanza una temperatura con valor cercano a los 2000 K, iamstx el hidrégeno molecular en
hidrogeno atémico. Esta disociacion produce un sumiderengegia que propicia el colapso en
caida libre en el nlcleo que continta calentandose hastel duigrogeno no solo se disocia sino
gue se ioniza. Cuando se establece la ionizacion se puedepbteequilibrio con la presion y el
nacleo deja de colapsarse. Durante estas fases, la ludhaogila temperatura de la protoestrella
continuan incrementandose hasta que finalmente atravaesalh izquierda del limite de Hayashi
y emerge en la parte derecha del diagrama H-R. Una vez querédlaese ha movido hacia la
izquierda de este limite puede alcanzar un estadio de lmitiidrostatico y continua evolucio-
nando por el balance Kelvin-Helmholtz entre contracciGavigacional y presién interna, que se

prolonga por el quemado en el nucleo de is6topos ligeros @ euterio y el litio.

Finalmente la temperatura en el nicleo se incrementa hgstat® donde la fusion termonu-
clear del hidrogeno a helio es posible y la estrella nacejilindose en una region del diagrama

H-R conocida como linea de nacimiento (Stahler 1983). Raaicestrella de masa M5 M, esto
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1 Introduccion

ocurre cuando transcurre un tiempo aproximadotderios. A partir de ahi, la protoestrella conti-
nua evolucionando hacia la secuencia principal de edad Z&idS), llegando aproximadamente

en un tiempo de0® afos.

1.2. Objetos estelares jovenes.

Desde un punto de vista observacional, durante el periaaga la ZAMS, cuando la estrella
o protoestrella es detectada en el infrarrojo 6 apenas Ba tasible se le conoce como objeto
estelar joven (YSO). El YSO se encuentra rodeado de unasaxenvolvente de polvo y gas. La
conservacion de momento angular puede dar lugar a la fobmae un disco circunestelar. De
acuerdo con Shu, Adams & Lizano (1987) este disco es alirdergar la envolvente de material

remanente (ver Figura 1.2).

En la fase de protoestrella los objetos no puedan ser olggenemn longitudes de onda visi-
bles debido a la gran densidad columnar absorbente de lavent@ Sin embargo, se les puede
observar a longitudes de onda mayores (infrarrojo, mililm@t radio), debido a que la opacidad
ocasionada por el polvo circunestelar disminuye con laitodgle onda y de esta forma estudiar

sus propiedades.

El estudio de la forma que presenta la distribucion esped¢r&nergia (SED) para objetos
jovenes ha resultado ser de gran utilidad a la hora de determsi naturaleza y estadio evolutivo
de estos objetos. Se ha desarrollado una clasificacion iempara los objetos estelares jovenes
basandose en la pendiente de la SER = dlog(vF,)/dlogv en el infrarrojo, entre 2.2 y 10m.
Este indice espectral permite clasificar a los objetosaste|Ovenes en etapas evolutivas. Adams,
Lada & Shu (1987) originalmente propusieron la existeneidrés clases (I a lll) que posterior-
mente fue extendida por André, Ward-Thompson & Barsony (L 9&8a incluir una etapa aun

mas temprana (clase 0). Esta clasificacion segun Williamse2&Ci(2012) es la siguiente:

12



1.2 Objetos estelares jovenes.

Figura 1.2: Esquema evolutivo de una estrella en pre-se@enncipal de baja masa/, <
1My) de articulo de Shu, Adams & Lizano (1987) en el que se muesasdiferentes fases

evolutivas de un objeto en el modelo de colapso gravitationa

Clase 0: Fuentes con una protoestrella central extremadardéhil en el 6ptico e infrarrojo
cercano (no detectable)a< 10 um) que poseen una significante luminosidad en el submilimé-
trico (A < 800 um), Lgnm/Lvo > 0.5%. Las fuentes con estas propiedades tienen la masa de la

envolvente mayor o igual que la masa de la estrella.

Clase I: Fuentes con indice espectiak> 0.3 Son objetos inmersos en la nube molecular
primigeniay normalmente no son detectables en el visibtshd3 fuentes se cree son protoestrellas
mas evolucionadas con discos circunestelares y/o entelieba masa de la estrella es mayor
gue la masa del material circunestelar. Mientras que lagsnds la envolvente y el disco son

proporcionales entre si.

Clase II: Fuentes con -1.5« < 0.3 estrellas en pre-secuencia principal; con un discoicir

13



1 Introduccion

nestelar significativo (TTS clésicas ); La razon de masaidebdon respecto a la de la estrella es
Misco/Mesirena ~ 1% y la masa de la envolvente es casi cero. Greene et al. (199g)s una

subdivisidon de esta clase para resaltar las fuentes contespplanos.

Clase lll: Fuentes con; ; < -1.5 son estrellas en pre-secuencia principal que no astétando

grandes cantidades de material (T-Tauri de lineas débitespcienteM y;s.o/ Mestreira << 1%

Los discos circunestelares son una consecuencia de larcacige del momento angular del
sistema estrella-envolvente durante el colapso graeitatiy se han observado directamente en
un porcentaje significativo de estrellas de masa baja eneia. En particular, alrededor de las
estrellas T-Tauri clasicas (CTTS), donde la presencia desescIR importantes se debe a estos

discos.

1.3. Estrellas jovenes.

Los primeros momentos en que se puede observar en el visialestrella joven de masa
intermedia o baja (M, 1M,) es durante su fase como estrella T-Tauri. Usualmente sozilas
de tipos espectrales tardios (G a M) que en un diagrama H-Bcabzlan arriba y a la derecha
de la secuencia principal. Hay varias caracteristicas s ebjeto que muestran que son objetos
jovenes. Se encuentran cercanos a nubes interestelaresndeugano (Figura 1.3) y a pesar de
tener velocidades relativas de 1 a 2 ki 0 se han alejado de ellas; lo cual implica edades
dinamicas menores de %8nos. Otra fuente de informacion sobre la juventud de esijesos es
la persistencia del litio observado mediante una fuerteralim en la linea LiN6707, es decir, las
estrellas no han tenido tiempo para quemar el litio | en Hatitas capas profundas de la zona de

conveccion’ ~ 3 x 10°K).
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1.3 Estrellas jovenes.

Declination &

Declination &

Figura 1.3: En la Figura se presenta la estructura de un@rdgiformacion estelar que se localiza
a 140 pc en la constelacion del Toro. Ambos mapas muestrasoloetornos en el flujo de la linea
de 2.6 mm del*C'°O. La imagen superior muestra un mapa de la nube donde seapgeaimos

y nucleos (tomado de Ungerechts & Thaddeus 1987). La imagernidr muestra las estrellas

45°
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30”
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o infrared stars
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4h

infrarrojas y T-Tauri asociadas a la misma nube (Kenyon. €t980).
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1 Introduccion

Las CTTS presentan excesos de emision infrarroja y ultretdan el continuo. Estos excesos
se miden con respecto al flujo fotosférico normal de unaléser secuencia principal del mismo
tipo espectral. Sobre el espectro fotosférico presentarfuerte emision en lineas de baja excita-
cion como las lineas de Balmer del hidrogeno y otras como Ca#l §.FEas lineas fotosféricas,
principalmente las resonantes, denotan una gran pérdideada por sus perfiles tipo P Cygni.
También se observa emision en lineas prohibidas corridemiblenotando que experimenta cho-
gues supersonicos en las capas mas externas de la envolvdairas, el espectro muestra las
lineas de absorcion parcialmente llenas o con velamiendoighilidad irregular en las lineas y en

el continuo (Appenzeller & Mundt 1989).

Cuando los objetos estelares jovenes evolucionan a clasadltaracteristicas se suavizan,
dando lugar a las T-Tauris de lineas débiles (WTTS). En laaTaldl se muestra una comparacion
de las CTTS con las WTTS. Se puede afirmar que la diferencialest@TTS y las WTTS es la
gradual desaparicion del disco circunestelar. Se ha ddideiyue entre un 10y 20 % de los discos
conocidos muestran signos de transicion. Esta transiei@bserva en la distribucion espectral de

energia (SED) como pozos en la region del infrarrojo medidli@ws & Cieza 2012).

Las estrellas Herbig Ae/Be son estrellas analogas a las CTioSr@s masivas (37, < M <
8 M). Son objetos con tipos espectrales Ay B con lineas sirsitalas de las T-Tauris en emision.
Se localizan en nubes moleculares y generalmente tienenamdosidad de reflexion asociada.

Por esto se consideran también como objetos estelareggven

1.4. Estimaciones de masa.

El estudio de regiones de formacion estelar en proceso daolaumidad de encontrar la fun-
cion inicial de masa (IMF por sus siglas en inglés), es decdistribucion de masas que tienen
las estrellas en un cumulo durante su etapa inicial de nawtmi Algunas de las ventajas obser-

vacionales son: 1) Dada su juventud, hay un minimo de coomees evolutivas necesarias a la

16



1.4 Estimaciones de masa.

Tabla 1.1: Comparacion entre estrellas TTauri Clasicas y fidde lineas débiles.

Cléasicas lineas débiles
emision Hyy
otras lineas de muy fuerte moderadamente
emision
linea prohibida Si no
Li absorcion Si si
velamiento en Si no
Optico
exceso IR Si no
Emisén Rayos-X Si Si
Emision Radio Libre-Libre compacta no térmica
Variabilidad periodica/aperiodica periodica

fotométrica

Extraida del libro Palla & Stahler (1993)

distribucion de masa observada en el presente, por lo qieab@Ente se observa la IMF; 2) Por
su juventud, la totalidad de estrellas recien formadas cquestan formando se encuentran en la
region inmediata de nacimiento por lo que no han tenido teepgra dispersarse por movimientos
propios y velocidades radiales (objetos en el primer plaBofomo estas estrellas forman parte
de un cumulo de objetos es sencillo diferenciar a los miestbebciimulo del resto de las estrellas
de campo; 4) Debido a la presencia de gas molecular y polvo enterno que provee una pantalla

natural, se evita la contaminacién por estrellas de fondo.

El inico método directo para determinar masas estelaresdiamte el andlisis de pardmetros
dindmicos. Estos parametros dinamicos pueden ser perédomdponentes orbitales, las veloci-
dades radiales de compafieras no resueltas o la cinematicedisco circulestelar. Sin embargo,
son muy pocos los objetos que se les pueden determinar eséoagiros dinamicos. Consecuen-

temente la mayoria de las masas se obtienen por métodceciodir

17



1 Introduccion

El método secundario mas usado consiste en ubicar a lo®osljetestudio en un diagrama
Temperatura-Luminosidad (H-R) y comparar su locacion cemptadicciones de modelos evolu-
tivos protoestelares (Cohen & Kuhi 1979). Los modelos ewadatson resultado de calculos de
estructura estelar en funcién del tiempo adoptando distintodelos de opacidad o trazas evo-
lutivas en funcion de la masa. Estos calculos producen asiiimes de temperatura superficial y
luminosidad como funcion de la masa y la edad. Para cada extte] ge puede graficar lumi-
nosidad vs. temperatura para distintas masas en un diadgtaRyalando como resultado lineas
conocidas como isocronas. Tipicamente en un diagrama ssnauéocronas de edades 100,

10°, 107, 1@° afios que se aproximan sucesivamente a la secuencia prifEigara 1.4)

Para ubicar los objetos de estudio en el diagrama H-R se @sktierar la luminosidad y tempe-
ratura del objeto; Como generalmente no es posible obsertatalidad del espectro, se recurre a
mediciones fotométricas en bandas U, B, V, R, | en el visiblelyk, K, L, M en el infrarrojo me-
dio o submilimétrico (obtenidas a partir de observaciomgslisales o terrestres). La luminosidad
se estima a partir de una de estas magnitudes corregidaseespondiente correccién bolomé-
trica segun el tipo espectral. La temperatura efectiva sdgestimar a partir del tipo espectral o
mediante el color definido como la diferencia de magnitudenlzandas diferentes (por ejemplo
B-V 0 J-H).

Sin embargo hay complicaciones. Los colores resultanadestpor los discos circunestelares.
Los discos obscurecen las observaciones Opticas y proéwceros en el IR. A su vez, la acrecion
de material sobre la superficie de la estrella incrementafsigtivamente la parte UV de la SED
y vela el éptico borrando las lineas fotosféricas del espedt finalmente la extinciéon del medio

polvoso produce enrojecimiento de los colores (mas an&@halo

Por lo tanto, es mejor determinar la temperatura de losabgepartir del tipo espectral del que
se obtiene mediante espectroscopia (Luhman 2000, Bricefi®2@02, Dahm 2005, Luhman et al.
2005, Levine et al. 2006). Por otro lado, para determinaur@nosidad de la fuente es necesario
aplicar correcciones de extincion. Estas correccionesiségn determinar a partir del tipo espec-

tral, comparando los colores observados con los colordasetos. Sin embargo, Los excesos de
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1.4 Estimaciones de masa.
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Figura 1.4: En la figura se muestran las trazas evolutivasg$ gruesas) en funcion del tiempo
(marcas sobre las lineas del 1 al 7) construidas de los nodeldalla & Stahler (1993) para

objetos de masa baja e intermedia. En cada traza se indicada estelar (en masas solares)
correspondiente. Cada trayectoria evolutiva comenza énda e nacimiento que se muestra en

la figura como linea punteada y termina en el inicio de la segagrincipal de edad cero.

color pueden ser and6malos. Para obtener los excesos desaomun utilizar colores donde tanto
los excesos UV debidos a la acrecion como los excesos IRakehbldlisco 6 envolvente caliente
los afecten lo menos posible. Entonces, los colores quéuicran las bandas V, R, | y J son los
mas utilizados (Luhman 2000). Entre varias mejoras Hartegal. (1991) han redefinido el méto-

do mediante el modelado del velamiento para corregir elodspg asi obtener un mejor estimado
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1 Introduccion

del tipo espectral y las correciones por extincion.

Sin embargo, la recoleccion de datos espectroscopicodiet plra objetos débiles que se
encuentran en ambientes con polvo, los que constituyersta waayoria de los objetos estelares
en pre-secuencia principal. Esto lleva a muchos autoreglarex la funcion inicial de masa (IMF)
utilizando observaciones de camulos en el infrarrojo, @dadextincion es menor. Asi, la medida
mas utilizada de la funcion inicial de masa es la funcion denosidad en K (KLF por sus siglas
en inglés, Muench et al. 2002). Sin embargo, es comun no plad@reciar la extincion en K. En
ese caso es posible corregir por extincion utilizando diagis color-color (C-C) (Leistra et al.
2006, Herbig & Dahm 2006, McCabe et al. 2006, Figuerédo etG22Bontemps et al. 2001,
Luhman 2000, Porras et al. 2000). Estos diagramas muestiaiferencia de magnitudes en
ambos ejes, es decir cocientes de flujos. De esta maneraycaack geometria que afecta a los
flujos, tales como los radios y las distancias. Su utilizasiéra descrita con mayor detalle en el

Capitulo 2.

Finalmente, la luminosidad K rara vez es corregida por émisie exceso infrarrojo, esto
es, la emisién del propio disco (ver Figuerédo et al. 2008% &utores que se preocupan por la
contaminacion en la KLF debida al disco, utilizan la fundidinial de masa en J (JLF) o la funcion
inicial de masa en H (HLF) (Liu et al. 2003, Nielbock et al. 308randl et al. 1999, Oasa et al.
1999), donde el efecto del disco es menor. Pero entoncearesusu vez mas afectados por la
extincién. Aunque parece un problema ciclico, los fenéreefeextincion y de emision se pueden
estudiar en forma simultanea con grandes ventajas. Este ha kecho con anterioridad y es el

tema central de esta tesis.

1.5. Objetivos

Se iniciara este trabajo de tesis con un andlisis del efert@opduce la presencia de un disco

circunestelar en los colores y magnitudes infrarrojas phjetos de masa intermedia a baja. A fin
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1.5 Objetivos

de lograr este objetivo se utilizaran modelos de discosm®cesamiento y de acrecion.

Se mostrara que para un cierto intervalo de masa estelaccede@infrarrojo que produce la
presencia del disco circunestelar puede ser represermada pector de exceso en diagramas C-C

y C-M.

Se mostrard que este vector es diferente en direccion a wncetesente a la extincion in-
terestelar. Y de esta forma se identificara a un par de vegorecipales (VP) de enrojecimiento,

producidos por el disco circunestelﬁ)(y la extinciéon interestelarf() del medio.

Se demostrara que estos vectores se pueden utilizar comioearganienta para determinar
masas estelares a partir de fotometria JHK sin la necesigladmbcer tipos espectrales de las

fuentes.

En el capitulo 2, se calcula el exceso de emisién en el injacercano para discos utilizando
modelos de reprocesamiento y de acrecion, a fin de obten¥Plgsra cada diagrama. También
se describe el procedimiento para la asignacion de val@esasa a estrellas T Tauri clasicas a
través del método VPV, p), utilizandose para esto trayectorias evolutivas sicaétpara estrellas

de masa intermedia y baja masa como sistema de referendiglan@D-X de extinciones.

En el capitulo 3 se prueba el método en una coleccién de 1ltbslgee-secuencia principal de
la regidn del Toro (66140 pc) que tienen masas determinadas previamente porosétimamicos.
Aunado a esto se aplica el método a sistemas mdltiples deral#isnen (asignan) valores de masa

de cada una de las componentes. Las conclusiones de lagae#st se muestran en el capitulo 4.

Resultados de este trabajo fueron presentados en modatidad pn la reunion internacional
Protostars and Planets V (PPV), efectuada en la isla de BigdsHawaii en octubre del 2005;
también se presentaron resultados del trabajo en la XI IAUdRafLatin American Meeting of
Astronomy efectuada en Chile en diciembre del 2005 y en maly20@6 la autora participo en el

Taller de Formacién estelar (TFEQ6) realizado en la ciudaMdrelia (presentacion oral) y en el
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1 Introduccion

mes de septiembre en Workshop on Physical Processes imsiellar Disks around Young Stars
(Disks 2006) (modalidad poster) en Vidago, Portugal. Radok de este trabajo se publicaron en
la Revista Mexicana de Astronomia y Astrofisica en 2007 (Mketermination for T Tauri stars
from JHK Photometry Lopez-Chico & Salas 2007). Este articwdosido citado por otros tres
trabajos: Tapia et al. 2009, 2011, Salas & Cruz-Gonzalez .A0i9dos primeros trabajos arriba
citados utilizan la nocion de vector de exceso de disco yre¢tarticulo aplica una variante del

método aqui propuesto para la determinacion de la IMF enlioaitos de Orion y el Toro.
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2 Descripcion del método de vectores

principales (VP).

Este capitulo inicia con una descripcion del fendmeno dea@&h y enrojecimiento de la luz
estelar, analizando sus posiciones relativas a sus cantegpen la secuencia principal no enro-
jecidas en diagramas color-color (C-C) y color-magnitud (Cev)el cercano infrarrojo e iden-
tificAndose como cantidades vectoriales en cada uno dedgsadias. Como segundo punto se
hace un andlisis similar pero ahora sobre el exceso infogoroducido por discos circunestelares.
Se inicia con la construccion de modelos de discos de regaatiento y se analiza el comporta-
miento de los mismos en los diagramas C-C y C-M (seccion 2 Regpués, en la seccion 2.2.2
se procede a utilizar modelos de discos mas complejos commmnianodelos de acrecion publi-
cados por D'Alessio et al. (2005). Se muestra que en ambas ehexceso infrarrojo resultante
se puede interpretar como un vector similar al vector deeitn interestelar, pero con diferentes

pendientes.

Los vectores de extincidn interestelar y de exceso infladebido al disco de cada uno de los
diagramas se agrupan en pares y con ellos propone un métrsysdraer el exceso infrarrojo
y el enrojecimiento interestelar en forma simultanea deasti@lla en su fase de T Tauri clasica.

Este método se presenta en la seccion 2.3y lleva por nomboelonde vectores principales (VP).

Se finaliza con la seccién 2.4 en la que se propone un nueemsisie referencia basado en

los vectores principales (VP). Se colocan las trayectal&amodelos evolutivos en este sistema
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2 Descripciéon del método de vectores principales (VP).

de referencia en el cual serén colocados los objetos y déogsta se podra determinar su masa
en el siguiente capitulo. Una alternativa a este cambio dedenaadas fué propuesta por Salas &
Cruz-Gonzalez (2010).

2.1. Extincidn y enrojecimiento.

La radiacién emitida por un objeto distante es atenuadagprdsencia de polvo y gas in-
terestelar o circundante. Si este efecto no se toma en ¢wrdbjeto se le puede asignar una
luminosidad pequefia o ponerlo a una distancia errénea.l& pa el medio interestelar, tiende
a absorber la luz estelar reemitiéndola en el infrarrojoiem,ba dispersar la luz. A estas pérdi-
das efectivas radiacion se le conoce como extincion. Esitacedn no es uniforme a lo largo del

espectro electromagnético.

La contribucién de la extincion producida por un medio difds,, modifica la magnitud foto-

métrica observada o magnitud aparemtg)de un objeto de acuerdo con la siguiente expresion,

m,\zM,\+510gL+A,\, (21)
10pc

dondeM, es la magnitud absoluta o bolométrica a una longitud de oetdardinada. La/, esta
definida como la magnitud de la estrella a una distancia deafskps (1 parsec=3.0BX® cm )
y r es la distancia en parsecs a la que se encuentra el oHjetss una cantidad positiva porque
aumenta la magnitud aparente de la fuente, es decir dismilauppminosidad observada de la

estrella.

La extincion interestelar ademas de disminuir conformengitud de onda aumenta, también
varia con la posicién. Es comun comparar la extincion qusemta una fuente en dos longitudes

de onda diferentes. Haciendo uso de (2.1) se obtiene laesiguexpresion,
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2.1 Extincion y enrojecimiento.

C'=my —my2 = (My; — My2) + (Ax1 — Axa), (2.2)

Altérminom,y; —m» Se le llama indice color observado del objet) {La cantidad\/,; — My,
se le llama indice deolor intrinsecode la estrella denotado pary); Ayn; — A2 €s elexceso de
color y comunmente se representa coip\; — \;| siendo ésta una medida del enrojecimiento
gue sufre la estrella. Convencionalmente parae elige el filtro V. Al términoA, se le conoce
como extincion en el visible el cual se utiliza para nornalia expresion (2.2) con dependencia

en la longitud de onda, quedando expresada de la siguiente fo

1 EA=V) } 23)

Ay = Ay |14 LEAZV)
A V[+RE(B—V)

dondeE () — V) es el exceso de color y R es el cociente de extincion totakatsel que se define

como

Ay

R =
EBfV

(2.4)

Observacionalmente se ha determinado que el val@rghera un medio interestelar difuso es de
3.1, pero este valor puede variar entre 2 y 5, siendo sigtMaraente mayor en nubes moleculares

densas donde se encuentran los objetos estelares jovenes.

2.1.1. \ectores Principales de Enrojecimiento Interestelar

La ley de extincion interestelar normal en el infrarrojoczero puede ser representada en dia-
gramas C-C como una cantidad vectorial que tiene por compemefr(H — K), E(J — H)].

Este vector muestra la direccion en la que se desplaza uerliaedebido a la presencia de polvo y
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2 Descripciéon del método de vectores principales (VP).

gas entre el observador y la fuente emisora. En la Figurae2riugstra este vectar.. para el caso
en que se tenga una extincion de 10 magnitudes en el visideEmaAs se muestran las estrellas de
la secuencia principal para tipos espectrales desde AQ kstos colores en el cercano infrarro-
jo de estas estrellas se obtuvieron de Kenyon & Hartmanrbjl@@enes hacen las correcciones

bolométricas necesarias.

La componente del vector de enrojecimielﬁg sobre el eje de las abscisd$ ¢ K) corres-
ponde al exceso de coléi(H — K) = (Ay — Ak) y en la ordenada/ — H) al exceso de color
E(J — H) = (A; — Ap), donde los valores dd ;, Ay y Ak se determinan de las siguientes

expresiones,

1L E(J-V)
= 14+ =—————= 2.5
1E(H-V)
A=Ay |l + —=—————= 2.6
H v[ +RE(B—V)}’ (2.6)
1 E(K-V)
A=Ay |l + =————=~ 2.7
K V[ + R E(B — V)} (2.7)
Los cocientesg((g—j‘é)) se obtienen de los valores mostrados en la Tabla 2.1 tomaRieke &

Lebofsky (1985) para una ley de extincion normal.

Como se mencion6 antes, en este diagrama C-C al vector de cimiej@o se le denotara
comoX’CC, y corresponde a un valor de extincion en el visillede 10 mangitudes y un cociente
de extincién total a selectivA=3.1. Las componentes del vector en este diagrama’se(0.61,
1.07).

Una fuente de un tipo espectral dado se veria desplazadargigua direccion indicada por

el vectorX,.., dependiendo de la cantidad de extincién que presentee Ewatyor sea éste, mayor

26



2.1 Extincion y enrojecimiento.

15 n
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0 w2 con 10 mag de A, _
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-0.2 0 0.2 0.4 0.6 0.8 1

Figura 2.1: Diagrama color-color J-H vs. H-K utilizado p&aaepresentacion del vector de extin-
cion interestelar)(cc). Se muestra en linea continua la secuencia principal dogllas de tipos
espectrales desde A0 hasta M6 (ver Tabla 2.1 para propiedatidares). Los vectores localizados
en los extremos de la secuencia principal definen la regi@ndgecimiento. La magnitud de los

vectores es correspondiente a un valot @enagnitudes de extincion en el visibld( = 10™).

sera su desplazamiento hacia arriba y la derecha del diagram

Un diagrama C-M nos da informacion de la distancia a la fuergstgdio evolutivo si cono-

cemos su color intrinseco y magnitud absoluta. En esteati@gdel cercano IR se puede colocar

27



2 Descripciéon del método de vectores principales (VP).

Tabla 2.1: Tabla de ley de extincion interestelar extraglRigke & Lebofsky (1985).

van de Hulst

A E\A-V)/E(B-—V) Ay/A,  No.15
Ui, 1.64 1.531 1.555
B, 1.00 1.324 1.329
Vi 0.0 1.00 1.00
R -0.78 0.748 0.748
Lo -1.60 0.482 0.469
N IO -2.220.02 0.282 0.246
Hos -2.550.03 0.175 0.155
Ko, -2.7440.024 0.112 0.0885
R -2.9310.03 0.058 0.045
Y/ I -3.020.03 0.023 0.033
IS -2.93 0.052 0.013

a: de Nandy et al. (1976)

b: de Schultz & Wiemer (1975)

sobre el eje de las abcisas el coldr{ K) y en la ordenada la magnitud aparehAte X’ aumenta
numéricamente hacia abajo de la gréafica indicando objetesigidles. El vector de enrojecimien-
to queda representado por la cantidad vectoFall — K'), Ax]. A este vector de enrojecimiento
en términos de magnitudes infrarrojas en el diagrama C-M senetara porfcm que para el
caso de una, de 10 magnitudes corresponde a (1.68, 1.16) y se muestraFeguia 2.2. En
esta misma figura se muestran con linea continua los coluréssecos de la secuencia principal.
La distancia utilizada para construir este diagrama es Get4que concuerda con la distancia
fiducial de la region de formacion estelar del Toro. De egj@rese seleccionaran varias fuentes
gue se utilizaran en el siguiente capitulo. Un cambio endtadcia resulta en un cambio en la

direccion vertical de la secuencia principal.

Los vectoresX ., y X.. se pueden utilizar para cuantificar el enrojecimiento pcatupor el

medio interestelar (Ml), la envolvente y el disco circueésten si sobre la fotosfera de la estrella
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2.1 Extincion y enrojecimiento.

Tabla 2.2: Propiedades fisicas de estrellas clase V en Sa@auerincipal, obtenidas de Schmidt-
Kaler (1982). La correccién bolométrica listada en la calanB.C. corresponde a Kenyon &
Hartmann (1995).

Tipo Temperatura B.C. M, Luminosidad
espectral (K) Lo
A0 9520 -0.30 0.6 54.0
A2 8970 -0.20 1.3 26.0
A3 8720 -0.17 15 21.0
A7 7850 -0.12 2.2 10.5
A8 7580 -0.10 24 8.6
FO 7200 -0.09 2.7 6.5
F2 6890 -0.11 3.6 2.9
F5 6440 -0.14 3.65 3.2
G2 5860 -0.20 4.7 1.1
KO 5250 -0.31 5.9 0.42
K2 4900 -042 6.4 0.29
K4 4590 -055 7.0 0.19
K5 4350 -0.72 7.4 0.15
K7 4060 -1.01 8.1 0.10
MO 3850 -1.38 8.8 0.077
M3 3470 -2.15 104 0.036
M4 3370 -2.38 11.3 0.019
M5 3240 -2.73 12.3 0.011
M6 3050 -3.21 135 0.0053

y la emison del disco en el infrarrojo cercano. Sin embargajebe de proceder con cautela en

esta tarea.

Es conocido qué? adquiere valores mayores que el normal en algunos niclessslg nubes

oscuras asociadas a regiones de formacion estelar. Esteesgue surge debido a las condiciones
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2 Descripciéon del método de vectores principales (VP).

10 —

12 —
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Figura 2.2: Diagrama color-magnitud K vs. J-K utilizado gda representacion del vector de
extincion interestelar)fcm). La linea continua representa a la secuencia principaéstellas de
tipos espectrales desde A0 hasta M6 a una distancia de 14xsfgyvector corresponde a una

extincion del0 magnitudes en el visible.

de apantallamiento en regiones con altas opacidades quedawn la coalescencia de granos pe-
quefios hacia particulas mas grandes. Estas a su vez, pnathacatenuacion geométrica para la
luz visible y el cercano IR, dando como resultado una extmgpis”. Depende del tamafio tipico
(a) de las particulas, para>> 1 se considera gris, cop ~ 1 la ley de extincion es proporcional

a% y parag < 1 es proporcional efq Moore et al. (2005) observaron que las lineas de recom-
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2.1 Extincion y enrojecimiento.

binacién del hidrégeno en el infrarrojo cercano hacia neggoHIl ultra-compactas muestran que
a 2um la opacidad se vuelve mas plana que la normal sélo cudpde 25 mag. Si se lograra
determinar un valor apropiado depara estas regiones densas entonces se podrian deteasinar |
componentes del vector de extincion. Mathis (1990) y Chavatral. (1989) a finales de los 80's,
principios de los 90’s encuentran que la ley de extincionl@ereano IR es la misma en muchas

regiones, aun cuando el optico sea anormal.

Otras regiones que presentan alta opacidad son los plantrales de discos circunestelares
(estos se discutiran en la siguiente seccién) y puederaatastobservaciones de la estrella central
produciendo una extincion anormal. Sin embargo, D'Alessial. (2001) argumentan que esto
solamente es problema para una pequefia fractidv) de las estrellas T-Tauri en la region del
Toro (region de formacion tipica de la que se hablara en alesige capitulo con mas detalle).
El incremento de tamafio de las particulas de polvo da conmdtade un angulo de inclinacion

critico al cual se alcanza la condicién de > 30.

Entonces se puede suponer que el vector de enrojecimienstreimo usando la ley normal
de extincién es apropiado para w5 % de las estrellas en pre-secuencia principal en una region
de formacioén estelar similar al Toro. Fuentes para las sugdte no sea el caso (que seran pocas),
se pueden reconocer debido a un valordigemayor que el normal{30 magnitudes). Para éstas
fuentes, el vector de enrojecimiento cambia de direccidl dragrama C-M, aumentando su pen-

diente, lo cual es sefial que solamente hay atenuacién denluhgy presencia de enrojecimiento.

En el diagrama C-C el vector de enrojecimierXq. debera decrecer significativamente en
magnitud, y en algunos casos desaparecer y se vera mastadplaresto invalida la aplicacion
del método que se propone al final del capitulo. Esto ocurtesecasos mas extremos cuando un
disco es visto de canto, cuando la luz de la estrella se exingmpletamente y la distribucion

espectral de energia es dominada por la luz dispersa deylases polares del disco.
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2 Descripciéon del método de vectores principales (VP).

2.2. [Exceso Infrarrojo

Hay casos en los que el tipo espectral de la fuente desell@@esentan un exceso en el color
infrarrojo de tal forma que no cumple con la relacién de exfin interestelar. Se ha determinado
gue este exceso infrarrojo lo producen estrellas jovenessyrge del enrojecimiento debido a los
granos de polvo, sino de una emisidn que se encuentra egfaive cercana a la superficie estelar.
el exceso de emision en el IR se ha identificado claramemediéste de origen circunestelar.

Mientras mas joven es un objeto, mayor es la pendiente deDaySit indice espectral.

En el NIR el exceso infrarrojo se puede definir como,

A(H = K) = (H = K)o — (H - K)., (2.8)

donde(H — K), es el color desenrojecido de la estrella observadd y- K). es el color que
deberia de tener de acuerdo a su tipo espectral, es dealpelrdrinseco. Esto significa que aun

después de haber corregido por enrojecimiento una obs@meaan se tiene dicho exceso.

32



2.2 Exceso Infrarrojo
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Figura 2.3: Diagrama C-C en JHK para objetos estelares jgvdadaja masa en la region del
Toro. Esta Figura fue tomada de Lada & Adams (1992). La sedaigmincipal y la rama de las
gigantes estan representadas por la linea continua. Séranlzelsanda de enrojecimiento normal
para fotosferas estelares. Identificada por las lineasmtiswas. Los singos sobre las lineas
punteadas representan multiplos de 5 unidades de extinod&nobjetos que se muestran a la

derecha y abajo de ésta banda son fuentes con excesoioniarn la banda K.

Lada & Adams (1992) muestran un diagrama C-C (ver Figura 2 8) gue presentan fuentes
de diferentes estadios evolutivos y se observa que variaagepresentan este exceso infrarrojo
(ver también Palla & Stahler 1993). Esta Figura identifica adcuencia principal con una linea
continua. Ademas, muestra los vectores de enrojecimiear yma ley de extincion normal que

definen una region llamada banda de enrojecimiento. Lagdsenla derecha de esta banda no
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2 Descripciéon del método de vectores principales (VP).

se pueden explicar por extincién y Lada & Adams (1992) masidie que este exceso de color es
debido a la presencia de discos circunestelares. Muesdtamediante una serie de modelos de

estrellas con disco.

Posteriormente, Meyer et al. (1997) definieron la regiomuysdca para las estrellas T-Tauri
Clasicas en el diagrama C-C (ver Figura 2.4). Después de habenmbjecido las observaciones
de las estrellas del Toro por una cantidad determinada pagXoesos E(RI.) encontraron que
los colores caian a lo largo de una linea delgada con peprdient0.58. Esto es como si estrellas

de secuencia principal de tipos espectrales Ky M se desglazala derecha a lo largo de esta

pendiente.
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Figura 2.4: Diagrama C-C obtenido por Meyer et al. (1997) pateellas T Tauri clasicas desen-
rojecidas por extincion interestelar en la region del Tolos indica el lugar geométrico donde se
localizan los objetos en el diagrama. Este lugar geomé&gqmede ver como un vector similar al

vector de enrojecimiento pero con diferente direccion.

De esta forma, los excesos infrarrojos E(J-H) y E(H-K) deldtdisco estelar, estan relacio-
nados entre si y definen un vector de exceso infrarrojo eragtalina C-C. En el mismo trabajo,
Meyer et al. (1997) modelaron el exceso de emision espetddando discos de acreccion alre-

dedor de estrellas K5 a M5 y obtuvieron este mismo lugar ga@uoé

Por esto, es aceptado que al agregar un vector de exceso @tbidco y un vector de enro-
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2.2 Exceso Infrarrojo

jecimiento (extincion) a una fotosfera estelar, uno puedeperar la posicién que deberia tener
una estrella T-Tauri en el diagrama C-C, es decir determinaalgnitud intrinseca del objeto. Sin
embargo, si el tipo espectral de la estrella no se conocegdmitud del vector de exceso infrarrojo

no se puede determinar por este método.

Hillenbrand & Carpenter (2000) encuentran la existencia m&actor similar al exceso in-
frarrojo en C-C pero ahora en el diagrama C-M (K vs. H-K; ver FagR.5). Consideran que la
ubicacién de una estrella en el diagrama C-M depende de quaatimetros: Masa estelar, edad, la
presencia y propiedades de la extincion y disco circurastellos analizan una coleccion de es-
trellas T-Tauri en la region del Toro y han encontrado ureciéh lineal entre el exceso de emision
en la banda Ky el exceso H-K. De nuevo, los excesos son deiadas por el desenrojecimiento

de los colores y magnitudes conociendo los colores inttossdel tipo espectal de las fuentes.

En su trabajo, Hillenbrand & Carpenter (2000) obtienen laidminicial de masa del cimulo
del trapecio utilizando un vector que agrega este excesariiajo y el vector de enrojecimento
(ver Figura 2.5). Sin embargo, debido a que ellos utilizadi@jrama C-M, tienen informacién
incompleta para obtener directamente las magnitudes ds @ss vectores, asi que se basan en
una aproximacion estadistica que trata a estas cantidedesrtbcidas como distribuciones de
probabilidad.

A partir de los trabajos referidos hasta ahora resulta atedgue es necesario considerar tanto
el vector de enrojecimiento por extincion como el vector xieeso IR debido a la emisién del
disco. Con el fin de tener una mejor comprension de la emisibidaeal disco analizaremos dos

modelos de disco en las secciones siguientes.

2.2.1. \Vectores de exceso IR generados por discos de reprocesamiento.

Los modelos tedricos que explican discos circunestelaredgn volverse muy complicados e

incluir una gran cantidad de parametros (Johns-Kull etGfl12. Los primeros modelos considera-
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2 Descripciéon del método de vectores principales (VP).

Figura 2.5: Diagrama C-M generado por Hillenbrand & Carpef2@00), donde se muestra la dis-
tribucion del exceso IR como manchas alargadas casi hoaiesn Se puede apreciar la direccion

distinta a los vectores de enrojecimiento interestelafif@as punteadas).

ban discos circunestelares geométricamente delgadoscaidiginte gruesos (Shakura & Sunyaev
1973). Kenyon et al. (1987) se dieron cuenta de que el gradodisco deberia incrementarse
radialmente dando un efecto de disco ensanchado donde peraiura solo depende del radio
del disco. La temperatura vertical en el disco fué tomadauemta primeramente por Calvet et
al. (1991, 1992), con un analisis posterior de Chiang et 887{11999) y D‘Alessio et al. (1998,

1999). En estos modelos la absorcion de la radiacion estelare solo en las capas superiores
del disco, mientras que el calentamiento interno del discpreducido por un efecto conocido

como disipacién viscosa. D‘Alessio et al. (1998, 1999) wlalon la emision espectral suponiendo

la misma estructura para el gas y el polvo en el disco, migqia Chiang et al. (1999) ignoraron
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2.2 Exceso Infrarrojo

el gas con resultados similares. Si hay un bajo acoplameanite el gas y el polvo en la superfi-
cie del disco, se reduce la temperatura. Esto significa gpele domina la emision NIR en las

observaciones de las T-Tauri clasicas D'Alessio et al. §).99

Los modelos de disco pasivos proveen un ajuste razonabtisiriducion espectral de energia
en objetos de masa intermedia a baja. En estos modeloscelrdtigiene una luminosidad intrin-
secay solo reemite la energia absorbida de la estrellaatdattonces, la temperatura efectiva del
disco en funcion de la distancia radial con la estrella enesitiro puede ser aproximada por una

expresion en leyes de potencia como lo hacen Natta et al0(#@Caqui en adelante NOO).

T(TD) ~ To (TD/R*)iq s (29)

donde 7,=0.78I", que representa la temperatura de sublimacion del pojves el radio del disco,
T,y R, son la temperatura efectiva y el radio estelar respectingang el parametrq tiene un
valor de 0.47.

Para visualizar en los diagramas C-C y C-M el efecto que proiupeesencia de material
circunestelar, se contruyo un disco de reprocesamientamddelé como una coleccion de anillos
conceéntricos vistos de polo, cada uno emitiendo como urpougegro con una dependencia de
temperatura de acuerdo con la ecuaciéon (2.9). El intervaltethperaturas va desde un radio
interior con7;,=1500 K (temperatura aproximada para la sublimacién delg)phasta un radio

maximo con’,,;=100 K.

El flujo total de un disco a una frecuencia dada en funcionmglid solida) esta representado

por la expresion,

fID], = / B(T(rp))de, (2.10)
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2 Descripciéon del método de vectores principales (VP).

donde,B,(T'(rp)) es la funcion de Planck¥(rp) es la temperatura local de un anillo del disco a
la distanciarp. Sustituyendo la dependencia de temperatura de la ecu@c8)nel angulo sélido
para el discd? = mr? y realizando un cambio de variable donde= hv/kT se obtiene la

siguiente expresion:

YT out x_(g'i'l)

el/e — 1

/D], = a2l /

’YT'Ln

dr, (2.11)

Donde,a = 4whi3/qc?, B = R./dus, dops €S la distancia al objetayy = kTy/hvy v = k/hv.
Los limites de la integral estan dados en funcion de la teatyer del discd’;, y T,,.,; previamente
mencionados. El limite exteridf,,; puede tender a cero por el comportamiento que presenta la

funcion a integrar.

Para obtener los resultados a partir de la ecuacion (2.4dlb)se necesita conocer la tempera-
tura efectiva de la estrella centfB] = T,;;, la distancia al objetd,,, el radio estelarz,, y la

frecuenciav.

El flujo del discof[D],, se agrega aritméticamente al flujo observado de la estesitaal y de
esta manera se obtiene un sistema constituido de unaa&stigll disco [e+d]. La expresion para

el flujo observado del sistema [e+d] a una frecuencia dadasguiente,

fle +d], = f[SP+], +¢f[D],, (2.12)

dondef[SPx| es el flujo de una estrella en secuencia principal a una fnre@dada y representa
el coseno del angulo de inclinacion con repecto a la visw . [dropiedades del disco circunestelar

como lo es la composicion del polvo pueden incluirse.€mer Figura 2.6)

Aplicamos este método para todas las estrellas de secywimaigpal con masas de medianas

a bajas con tipos espectrales A0 a M6. Los flujos de las estiélf Px| se obtuvieron de la con-

38



2.2 Exceso Infrarrojo

N7

>

Al observador

Figura 2.6: Disco circunestelar visto a un angutmn respecto a la visual.

version de los colores intrinsecos listados en Bessell & Bt888) a magnitudes (ver Tabla 2.3).
Una vez determinadas las magnitudes se obtuvo el flujo mediicalibracion utilizando como
estandar fotométrica a Vega ( ver Tabla 2.4); Esto se hiza lparbandas J(1.2n ), H(1.6um) y
K(2.2um).

El flujo del discoef[D], , se obtuvo de la ecuacion (2.11) tomando los parametrosueste
necesarios (luminosidald, y temperatura efectivé, ;) de la Tabla 2.3 tomada de Schmidt-Kaler

(1982) a la cual se anexaron los radios estel&ragtilizando la siguiente relacién,

1 L.
R = —— )= (2.13)
Tfff Ao

siendoo la constante de Stefan-Boltzmann.

Se adopto un valor de= 0.4 que representa una inclinacidodel disco circunestelar de 66
grados con respecto a la visual, que es el valor mas probahlealdistribucion de orientaciones

al azar (ver Figura 2.6).

Sumando estos términos se obtuvo el flujo result@fite- d],, el cual se transforma a magni-
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1.5

0.5 —

Figura 2.7: Diagrama (J-H) vs. (H-K) utilizado para deteraniel vector de exceso infrarroj@][
producido por la presencia de un disco de reprocesamierdelado (ver texto). Se muestra tam-
bién el vector de extincion interesteld¥ (). La secuencia principal se sefiala con tipos espectrales
desde AO hasta M6. La figura presenta como ejemplo sistemd$ para un disco con ua=
cos(i) = 0.4 que corresponde a un angulsdeyrados con respecto a la visual identificados con
circulos abiertos. Las lineas unen el tipo espectral detlallascentral con el sistema [e+d]. Las

componentes de los vectores resultaronfser(o.589, 0.226) wfccz(O.Gl,l.O?).

tudes fotométricas con el fin de construir los colores indjas y representarlos en los diagramas
C-CyC-M.
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2.2 Exceso Infrarrojo

Tabla 2.3: Colores intrinsecos y temperaturas efectivaslpaecuencia principal (Bessell & Brett
1988). Incluye una columna con el valor de la magnitud aba@n el visible tomada de Schmidt-
Kaler (1982).

ST T, My V-K JH HK
AOV 9480 0.6 0.00 0.00 0.00
A2V 8810 1.3 0.02 0.01 0.01
A5V 8160 1.9 0.38 0.06 0.02
A7V 7930 2.2 050 0.09 0.03
FOV 7020 2.7 0.70 0.13 0.03
F2v 6750 3.6 0.82 0.17 0.04
F5V 6530 35 1.10 0.23 0.04
GOV 5930 4.4 1.41 0.31 0.05
G2v 5830 4.7 1.46 0.32 0.05
KOV 5240 59 1.96 0.45 0.08
K2v 5010 6.4 222 0.50 0.09
K4V 4560 7.0 2.63 0.58 0.11
K5V 4340 7.4 2.85 0.61 0.11
K7V 4040 8.1 3.16 0.66 0.15
MOV 3800 8.8 3.65 0.67 0.17
M1V 3680 9.3 3.87 0.66 0.18
M2V 3530 9.9 4.11 0.66 0.20
M3V 3380 10.4 4.65 0.64 0.23
M4V 3180 11.3 528 0.62 0.27
M5V 3030 12.3 6.17 0.62 0.33
M6V 2850 13.5 7.37 0.66 0.38

Los resultados para el diagrama C-C (J-H) vs. (H-K) se exhélpda Figura 2.7. Cada estrella
de secuencia principal esta unida mediante una linea correuacque representa el modelo
[e+d] que le corresponde, lo cual se puede interpretar cannvleutorﬁe+d entre la estrella y

su modelo [e+d]. Estos resultados son similares a los alerpor otros autores como Lada &
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2 Descripciéon del método de vectores principales (VP).

Tabla 2.4: Longitudes de onda de filtros fotométricos, asdwofiltros y densidades de Flujo para
Vega. Estos datos fueron extraidos de Tabla listada en &geu(2000).
Filtro A AN F,
(pm)  (um)  (Jy)
1.215 0.26 1630
1.654 0.29 1050
2179 0.41 655

Adams (1992), donde se evidencia como los colores IR resafectados por la presencia de
discos circunestelares en estrellas de masa intermedja gnaga. En nuestro caso, podemos notar
gue los vectores obtenidos apuntan casi en la misma direpar@ las estrellas de masa intermedia
y baja. Solamente se comienza a apreciar cierta discregppara las estrellas tipo espectral F2 o

mas tempranas.

El efecto producido por la presencia del disco es difereata pada caso, pero como se puede
observar Unicamente se modifica la magnitudi;lqad, es decir, implica tener una cierta cantidad
escalar156+d| de emision de disco que puede se interpretada como un fagtoadependa de la
masa estelar para un vector unitafio Haciendo uso del paralelismo entre los vectdﬁgqsd se
obtiene el vectoD,.. gue representa al efecto promedio hecho por los discos eagehctha C-C.

A partir de la mediana de todos los vectoé;d se obtuvieron las componentesﬂg:(0.589,
0.2264) y su correspondiente pendientg..=0.38+0.107. Este vector también se muestra en la
Figura 2.7 junto con el vector de enrojecimiento interest].. para una ley de extincion normal

y se observa que la direccion entre ellos es diferente.

El otro diagrama indispensable para discernir entre éxting emision de disco es el de C-M.
Aqui se utiliza el diagrama K vs. J-K porque en ésta combdrmede magnitud y color obtenemos
el maximo contraste entre el exceso IR del disco que afeceuanayoria a la banda K y la

extincion interestelar que tiene un efecto mayor en la bdnda

Para construir el diagrama C-M se toma una distancia a laduknt40 pc. Se conserva el valor
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2.2 Exceso Infrarrojo

Figura 2.8: Diagrama (K) vs. (J-K) utilizado para determifes vectores de exceso infrarrojo
producido por la presencia de discof%)(y extincion interestelar)f). Se utilizaron estrellas con
tipos espectrales desde AO hasta M6 localizadas a unadsst@a 140 pc. La Figura exhibe un
disco con ure = cos(i) = 0.4 que corresponde a un angulwderados con respecto a la visual.
Las direcciones medias de los vectores se exponen en lasppaeeor izquierda de la figura. Las
componentes de los vectores resultaronfaa{:(OBO?, -0.873) y>?cm:(1.68, 1.16).

dee = 0.4 con la finalidad de ver al mismo sistema [e+d] en ambagaiiaas. En la Figura 2.8 las
lineas representan el desplazamiento sufrido por la keséelsecuencia principal al agregarle el

disco de reprocesamiento. Se observa que la direccion giadasiiento se preserva para todos los

43



2 Descripciéon del método de vectores principales (VP).

tipos espectrales. Si representamos el efecto de la prasktclisco como una cantidad vectorial,

se vuelven a obtener vectores del tipg. ,.

Nuevamente a partir de la mediana obtenemos el végtgrcon componentes (0.807, -0.873)
y pendiente -1.020.02. Este vector representa los desplazamientos en ehdiagc-M debido al
exceso infrarrojo producido por la presencia de matertalicestelar que emite en IR pero ahora
visto en el diagrama C-M. En la misma figura se muestra el veletenrojecimiento por extincion

X.n Y al realizar una comparacion entre ambos vemos gue sugidines son diferentes.

Para ver que tan sensibles son los vecttﬁg‘csy ﬁcm a la inclinacion del disco, se decidio
variar () y cuantificar el efecto que se produce en los diagramas.nigbrde valores del angulo
de inclinacion es aleatorio para obtem@t valores de cos(i). Estos valores representan angulos de

inclinacién entre) < 6 < 90 grados.

En las Figuras 2.9 y 2.10 se exhiben los diagramas C-C y C-M ctgp@ente donde se
muestran log0* sistemas [e+d] para cada tipo espectral. Cada sistema s&ainds/idualmente
como un punto y se aprecia toda una secuencia continua qadrdpresion de ser una linea para
cada tipo espectral. Resulta evidente que se sigue conderua direccion preferente en cada
diagrama. Utilizando esta)* modelos [e+d] se volvieron a calcular los valores de losorest
D,. y D,,.. Estos se obtuvieron de las medianas de cada diagramaarmlmﬁcf(o.nl, 0.317)

y ﬁcm:(l.OS, -1.15). Los valores de las pendientes fueron004B07 en el C-C y -1.09#0.02
en el C-M.

Hemos visto que el efecto de la emision de los discos de repantiento en los diagramas
en el NIR, se puede representar como un vector de direcci@xiaggdamente constante, como
es el caso conocido del vector de extincion. Sin embargaliBaos circunestelares de estrellas
en pre-secuencia principal son de reprocesamiento. Butastfases de acrecion de la estrella
los discos pueden derivar su luminosidad de los procesosigacion viscosa ocasionada por el
transporte de material. En la siguiente seccidn examinadm® son los colores y magnitudes en

el infrarrojo cercano para estos discos.
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Figura 2.9: Diagrama (J-H) vs. (H-K) utilizado para deteramiel vector de exceso infrarroj@l
producido por una colecciéon dé)?* modelos con= cos(i) de 0 a 90 grados con respecto a la
visual. También se indica el vector de extincion interest@f) para realizar una comparacion con
el vectorD. Se utilizaron estrellas con tipos espectrales desde Ad G. Las direcciones de
los vectores se muestran en la parte superior izquierdawaaaon las siguientes componentes
D..=(0.731, 0.317) yX,.=(0.61, 1.07).

2.2.2. Vectores de exceso IR generados por modelos de acrecion.

En esta seccion se utilizan los resultados de D'Alessio ghavhdores (1998, 1999, 2001)

para determinar si es posible asignar vectdﬁ@,sy ﬁm cuando se utilizan modelos de discos
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J-K

Figura 2.10: Diagrama (K) vs. (J-K) utilizado para deteranilos VP generados por los vectores
de exceso infrarrojo producido por la presencia de disfp,g)(y extincion interestelarXcm). Se
utilizaron estrellas con tipos espectrales desde A0 haétaPkesenta un disco con drx cos(i)

= 0.4 que corresponde a un angulotdegrados con respecto a la visual. Las direcciones de los
vectores se muestran en la parte superior izquierda. Lapaimentes vectoriales resultaron ser
D.,»,=(1.05, -1.15) yX..,=(1.68, 1.16).

de acreccién. D'Alessio et al. (2005) publicaron las distciones espectrales de energia para una

malla de 3000 modelos de acrecién que cubren un amplio altede parametros.
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2.2 Exceso Infrarrojo

Estos incluyen tasas de acecién de1basta 10° M./afio, hacia estrellas centrales de 0.8 a
4 M., con temperaturas de 4000 a 10000K y edades tla 10" afios. Los tamarios de los discos
van de 100 a 800 AU, y tienen un radio interior que depende tem@eratura de sublimacién
del polvo, tomada como 1400 K, donde el disco desarrolla @madpinterior que también es
considerada en los modelos. El gas y polvo se encuentrarladezgcen el disco. La distribucion
de tamafios de los granos de polvo esta dada por leyes de ipatencindices de 2.5y 3.5,y
tamanos de particula deym hasta 10 cm. Los sistemas son vistos a 2 angulos de indimaci
cos(i)= 0.5 ycos(i) = 0.86.

Se utilizé una parte de la coleccion de modelos, eligiéndgsellos que proveen una vista
sin obstruccion de la estrellaos(i)=0.86) de tal foma que los efectos de extincion puedan ser
separados de los de exceso IR por disco. También se limittaéibis a la edad de I1@&fios para
mayor claridad. Entonces se tienen730 modelos de disco. De la distribuciones espectrales de
energia de los 730 sistemas [e+d] se calcularon las magsiardlas bandas J, Hy K (calibrandolas
de acuerdo a Bessell & Brett 1988), asi como también las camdgmtes magnitudes para cada

estrella central también proporcionadas en D'Alessio.€Ran5).

En las Figuras 2.11 y 2.12 se presentan los resultados emba fde diagramas C-C y C-M
con los mismos limites utilizados las Figuras 2.7, 2.8, 22230 para una comparacion directa.
En cada diagrama los colores y las magnitudes de la estegiteat son representados por circulos
marcados con las masas estelares a un costado (0.8, 1.1,61.4,7, 1.9, 20y 2.3 M) y las

cruces representan los sistemas [e+d] correspondientes.

En el diagrama C-C (ver Figura 2.11), se puede apreciar queyania de los modelos se
ubican a la derecha de su estrella correspondiente siguagmdximadamente la direcciéon dada
por el vectorD,., gue se muestra en la figura. Este vedﬁggz(O.?G?, 0.221) con pendiente de
0.288 se obtiene de la mediana de todos los modelos mostgzatosse ha multiplicado por un
factor de 13 para facilitar su comparacion con el caso d@cegamiento. Hay que notar que las
desviaciones de la recta son mas importantes en este deagnaredida que la masa se incrementa,

dando lugar a los puntos en la parte central. Esto limitarndtedvalo de aplicabilidad del método
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2 Descripciéon del método de vectores principales (VP).

1.5

Figura 2.11: Diagrama (J-H) vs.(H-K), muestra los coloresidtemas estrella + disco de acrecion
(cruces) y su estrella correspondiente (0). El vector deocK@) es generado a partir de 730
modelos de acrecién de disco y el vector de extincion irglnsesta representado ps.. Las

componentes del vect(ﬁcc:(o.767, 0.221).

gue se propondra.

En el diagrama C-M (ver Figura 2.12) es evidente que los medidalisco para cada estrella
ocupan una region bien definida, ubicAndose a lo largo de weecibn indicada por la flecha

en la parte superior izquierda, que es muy parecida a lacitreencontrada en los modelos de
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Figura 2.12: (a) Diagramas (K) vs.(J-K) que muestra losreslale sistemas estrella + disco de
acrecion (cruces) y su estrella correspondiente (0). Hbvele disco (3) es generado a partir de
~ 730 modelos de acrecién de disco y el vector de extinciémsitetiar esta representado por

as componentes del vectﬁgm:(l.014, -1.105).

reprocesamiento de la seccién anterior. En la figura sedredi@,,,,= (1.014, -1.105) con pendiente
-1.089 que se obtiene de la mediana de todos los modelos yl8plicaipor el mismo factor de

13 que el caso anterior.

Es importante mencionar que si se escala la magnitud deindeexceso IR para cada modelo
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en el diagrama C-M con su correspondiente magnitud en el C-Gtsme una constante de 1.73

+ 0.14, indicando que los vectores se comportan de formaagienl ambos diagramas.

2.3. \Vectores Principales

En la seccion anterior se ha mostrado que el exceso IR pamlpor la presencia de un disco
afecta de manera similar a los diagramas C-C y C-M, en formagaal como lo hace la extincién
interestelar. Sin embargo, los dos diagramas no se haradilisimultdneamente para obtener los

excesos IR y extinciones.

De las Figuras 2.9, 2.10, 2.11y 2.12 se percibe la capacelagjdesentar al exceso infrarrojo
producido por la presencia de un disco (ya sea por reprod@semo por acrecion) como una
cantidad vectorial en cada uno de los diagramas. Ademasnbosadiagramas los vectorés

apuntan casi en la misma direccion para las estrellas desrimdsemedias y bajas (A0-M6).

Para masas mayoresde.5 M., la direccion del vectoD difiere apreciablemente de la media,
por lo que el método que aqui proponemos tendra como linpersw de masa este valor. Para los
valores de masa menores, la mediana de todos los desplarasnieproduce el efecto promedio

causado por el disco en estas estrellas.

Mas aun, veamos que la direccion@es diferente a la del vector de enrojecimiento producido
por extinciéon interestelak en ambos diagramas. Este vector parece apropiado paraesgie
formacion estelar que no son afectadas por nucleos dehisas 25 mag o por discos que sean
vistos de canto4, < 30).Ambos casos producirian una extincion fuera de lo normalacse

menciona en la secciéon 2.1.1.

Asi, se tiene un par de vectorésy X con pendientes fijas para cada uno de los diagramas.

Se les da el nombre de vectores principales (V@)&ay Xee para el diagrama C-C ﬁcm y Xeom
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2.3 \ectores Principales

para el diagrama C-M. Para lograr un célculo mas realistagomsss los vectores promedl_blCC y
D.., obtenidos de los modelos de acrecién de D'Alessio et al 5R®ws valores sob,.=(0.767,
0.221) y X..=(0.612, 1.064) respectivamente. Para el diagrama C-MIxgF(1.01, -1.105) y
X..=(1.676, 1.161). Las unidades para ambos pares de vecsémsdadas en magnitudes. Estos
pares de vectores representan una base alternativa pariiddss desplazamientos en los dos
diagramas C-C y C-M. De ésta forma se pueden generar nuevosogrpfira C-C y C-M pero
ahora expresados en términos de nuevas coordenadas gespooden a los excesos IR)y

extincion interestelarX).

Como se puede ver el las Figuras 2.13 y 2.14, si se tiene urdla@sstandar sin disco y
sin extincion (a una distancia dada), ésta ocupa una podigterminada por la secuencia de las
estrellas con luminosidad V correspondiente en cada diegC y C-M, dependiendo de su tipo
espectral. Si ahora le agregamos cierta cantidad de extintierestelar y exceso IR por disco, se

movera en la direccion descrita por un par de vectores en C-GMy(&r Figuras 2.13y 2.14).

Analizando el diagrama C-C que se muestra en la Figura ﬁ;lges el vector que va desde el
punto de coordenadalq — K)o, (J — H )y, que son los colores intrinsecos de la estrella, hasta el
punto dado por los colores observad@S [ K), (J — H)] del sistema [e+d]. A/, se le puede

construir a partir de la suma vectorial dey D, de tal forma que,

—

i =X+ D. (2.14)

Podemos expresa? =Xy D =D, dondey y ¢ son los valores de magnitud de extincién

y disco para este caso, entonces,

Viea =X +6D. (2.15)

Si se cambia a un espacio donde los ejes estan definidos painiei@n interestelar (X) en el
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2 Descripciéon del método de vectores principales (VP).

J-H

\/

Figura 2.13: Esquema que sefiala la combinacién de los eséfcy D para la obtencion del vector
17;+d gue representa la posicion del sistema [e+d] en el diagramafgd en éste diagrama esta
definido por las componenteg]{ — K) — (H — K)o, (J — H) — (J — H)o], donde (H — K)o,
(J—H)y)y (H — K,J— H) son los colores intrinsecos segun el tipo espectral derellasy

observados respectivamente.

eje horizontal y el exceso IR (D) por disco en el eje vertisaltiene la siguiente transformacion
de coordenadas (sistema oblicuo) para un punto (H-K, J-l¢) diagrama C-C. Para la direccion

X:

ch _ ﬁccy(H - K) - ﬁcca:(t] - H)7 (216)

ﬁccyaccx - accy ﬁccx
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2.3 \ectores Principales

A

\/

Figura 2.14: Esquema que sefiala la combinacion de los escfoy D para la obtencién del vector
\7e+d gue representa la posicién del sistema [e+d) en el diagraMa@;d en éste diagrama esta
definido por las componentes[¢ K)—(J— K)o, K —K,), donde (J— K)o, Ko) Y (J— K, K) son

color y magnitud intrinsecos segun el tipo espectral dettalesy observados respectivamente.

dondeX.. = (Ctece, Veey) Y Dee = (Beeas Becy)- Sustituyendo sus valores tenemos que,

X, = —0.325(H — K) + 1.113(J — H). (2.17)

Y para la direccion D:
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2 Descripciéon del método de vectores principales (VP).

D — Qeex(J — H) — aeey(H — K)

Bccyaccx - accy /gcca:

, (2.18)

gue sustituyendo valores da:

Do = —0.899(H — K) + 1.563(.J — H). (2.19)

Similarmente, para los diagramas C-M se obtiene la transfoidn de coordenadas:

Xom = 0.365(J — K) + 0.334K (2.20)

Doy = —0.554K + 0.384(J — K) (2.21)

Las ecuaciones (2.17), (2.19), (2.20) y (2.21) se puedepliicar un poco mas para dar

X, = 1.113J — 1.438H — 0.325K, (2.22)
D, = —0.899.] + 2.462H + 1.563K, (2.23)
Xom = 0.365J — 0.031K, (2.24)
Doy = 0.384J — 0.938K. (2.25)

Para ejemplificar el uso de estas ecuaciones, mostramos Eiglaas 2.15 y 2.16 la transfor-
macion de coordenadas para los diagramas mostrados eglaas-2.13 y 2.14. En estas figuras
la linea sdlida representa el lugar geométrico de estratiagcuencia principal cuyas masas estan
indicadas por valores a lo largo de esta linea. Las magmitapl@rentes desenrojecidas 6 intrinse-

casJy, Hyy K, de estas estrellas fueron transformadas con las ecua¢ih@@s a (2.25). Si se
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2.3 \ectores Principales

elige una de estas estrellas en particul?@p ¢ se le agrega una cierta cantidad de disco y extin-
cion, ésta se movera a la posicitnde tal forma qué/, = V, + V.., como se muestra en ambos

diagramas.

0.5 4 —

0.0 5 Vs -

25 0.2

DCC
o
7

0.5 - 0 -

-1.0 H -

0.0 05 1.0 15 2.0
XCC

Figura 2.15: El diagraméD — X)... Este diagrama se obtiene de la transformacion del sistema
de coordenada¥, y D,, (en el diagrama C-C) al sistema de coordenadas,X..). La linea
continua es el lugar geométrico de las estrellas de la seeugrincipal y los nUmeros representan

la masa estelar en masas solares. Una estrella dd O £e localiza en el puntl; y se movera al

puntoV, si se le agrega cierta cantidad de disco D y extincién.¥ .. respectivamente.

Para el diagramaD, X).., la posicionV..y = XoXee + DecoDee, Mientras quev.,
Xeex Xee + Dyer D, por lo tanto
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2 Descripciéon del método de vectores principales (VP).

c K J ; . - T - T ; l

E 45 -

5.0 5

55 —

2.0 2.5 3.0 35 4.0
XCm

Figura 2.16: El diagram@D, X)..,, . Este diagrama se obtiene de la transformacion de coordenad
de X.., y D,,, en el diagrama C-M. La linea continua es el lugar geométriclaslestrellas en

secuencia principal y los nUmeros representan la masaresteinasas solares. Una estrella de 0.6
M., se localiza en el puntt, y se movera al punt®’, si se le agrega cierta cantidad de disco D y

extincion X O, Y 7em) respectivamente.

‘Zc[e—i—d] = ‘700* - ‘7;60 (226)
- (ch* - XCCO)XCC + (Dcc* - DCCO)DCC (227)
- ")/CCXCC + 5chcc' (228)
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2.4 Trayectorias Evolutivas.

Esta Ultima ecuacion es el mismo resultado presentado end&ién (2.15) que permite iden-
tificar las contribuciones de extinciép,. y discod.. en este diagraméD — X)... Lo mismo se

puede hacer en el diagrari@ — X).,, y se obtienen las correspondientes y discod,,, .

Si tuvieramos un solo diagramaﬁy, entonces habria un gran niamero de soluciones posibles
paraVo, cada una con su proptay §. Por otro lado, éstas representan el mismo efecto en ambos
diagramas por lo tanto, deben ser iguales. Entoncels, umico le correspondera |, cuando
Yee = Yem Y Oee = Oem. Proponiéndo de esta manera el método de vectores priesiAP), para

identificar a la estrella problemg a partir de observaciones J, Hy K en el diagratda,{, D...., ).

2.4. Trayectorias Evolutivas.

Para realizar el procedimiento mencionado en la secci@rianse necesita el conjunto de
soluciones posible% gue permita aplicar el método VP para estrellas que aun ndessecuencia
principal por lo que es necesario utilizar isocronas de losletos evolutivos de pre-secuencia
principal. En éste trabajo se utilizan las trazas evolatida PS99 (véase Figura 2.15), porque
representan adecuadamente a las masas obtenidas dinémiegiamazian et al. 2002, de aqui
en adelante TD02). En el Capitulo 3 seccion 6 se analiza dioedfiecutilizar diferentes modelos

de trayectorias evolutivas, los cuales se describirariladdtanente.

Los modelos de PS99 cubren un rango de masas de 0.1d§.para este trabajo solo se
emplea un rango de masas desde 0.1 d2,5Los calculos de estos modelos incluyen en forma
explicita la linea de nacimiento, es decir la relacién alicie masa-radio. La edad para estos
modelos no se extiende a masldé afios. Los modelos representan el comportamiento evolutivo

en diagramas temperatura-luminosidad para cada masa.

Para graficar estas isocronas en los diagramas D-X primerecgsitan realizar correcciones

bolométricas y obtener las magnitudes absolutas JHK. Laketos de trayectorias evolutivas de
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2 Descripciéon del método de vectores principales (VP).

t4 | r I ]
+3 - -
ez | -
_JEH‘E
~
*
=
=
E
B . .
o PN 1x108 gr
= :
E—-1 | =108 yr _|
=
yud
_o |- 1x107 yr |
: 1%10° yr
-3 | | [ | | =

4.4 4.2 4 3.8 3.6 3.4 3.2
Temperatura log (T,,) (K)

Figura 2.17: Trayectorias evolutivas de Palla & StahleB@%jue son utilizadas un como sistema
de referencia por los Vectores Principales (VP). Se expemenn diagrama H-Ri¢gL., T.;s)
donde L es la luminosidad ., la temperatura efectiva. La linea continua cerca del valda®
trazas evolutivas de estrellas pre-secuencia principalad®s representa la edad cero en secuencia
principal (3.15%07 afios), y la linea superior continua representa la del nanimide las estrellas.
Las isocronas estan representadas con lineas punteagmssergan a un rango de edaded @fe

a10® afios.

PS99 ya cuentan con estas correcciones y fueron hechas gtoreffal. (1998). La Tabla 2.5
presenta un fragmento de estas isocronas. Se listan lastotiggrabsolutas a diferentes longitudes

de onda instrumentales en uso, la masay edad.
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2.4 Trayectorias Evolutivas.

Tabla 2.5: Fragmento de Tabla con valores de magnitudesuseso/,, M;, M, y M, para las

trayectorias evolutivas de estrellas de 0/1 y 0.2 M., de PS99 generadas por Testi et al. (1998).

M (Ms) logedad(afios) My M; M, M,
0.10 5.000 08.380 03.462 02.842 02.536
0.10 5.176 08.530 03.612 02.992 02.686
0.10 5.301 09.435 04.479 03.859 03.550
0.10 5.477 09.569 04.612 03.992 03.683
0.10 5.602 09.905 04.910 04.290 03.977
0.10 5.699 10.027 05.032 04.412 04.099
0.10 5.778 10.093 05.098 04.478 04.165
0.10 5.903 10.145 05.150 04.530 04.218
0.10 6.000 10.279 05.284 04.664 04.351
0.20 5.000 06.769 02.917 02.280 02.046
0.20 5.176 06.860 03.008 02.371 02.137
0.20 5.301 06.972 03.097 02.460 02.224
0.20 5.398 07.063 03.188 02.551 02.315

Con los valores de magnitudes que se muestan en la Tabla 2Buiéeoon los colores (J-H),

(H-K) y (J-K) y se convirtié en magnitud aparente a K con ursaticia de 140 pc. Finalmente se

aplicaron las ecuaciones de trasformacion a los diagrabwa§ para cada isocrona del modelo

evolutivo, donde se representan la posiciones de laslastesl términos de masa para cada isocro-

na conlog(edad) =dex+ 0.05 dex donde dex son unidades de exponente decimal. &stagrias

se muestran en los diagramds— X ).. y (D — X).,, en las Figuras 2.16 y 2.17, respectivamente.

En cada una se muestra una serie de paneles a una edad daglang@stsa en la esquina superior

derecha y va desde log(t)=4 dex hasta log(t)=6.8 dex. Lageslde masa dados en el modelo de

PS99son0.1,0.2,0.4,0.6,0.8,1,1.2,1.52yM5H

Estas figuras se utilizan para definir el conjunto de solwsdh que permitird la asignacion
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2 Descripciéon del método de vectores principales (VP).

de masas a objetos T Tauri utilizando fotometria JHK. Estlega a cabo en el siguiente capitulo

y se comparan con valores de masas obtenidos por medio ddaaélimamicos.

ccC

Figura 2.18: Trayectorias evolutivas
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de PS99 transformadaistema de Vectores Principales

(VP). Se exhiben en un diagrama D vs. X, en funcion de los vestprincipales de extincion

interestelar y del disco circunestelar generados a pastididgrama C-C. Las lineas continuas

repesentan la isocrona a una edad en unidades de log(t) €alexii rango de edades deldx

afos a 6.3x0° afos. Las masas estan representadas por niimeros un castadsodrona.
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ubicacion.

0.6%

I log(tl.)=4.cl) dex I

11 T T _ T T T 1 T T T _ T T
'Efg},\, log(t)=4.35 dex zﬁg& log(t)=4.70 dex

3 3.6 4 45

26 3 3.6 4 456 2 25 3 36 4 45

log(t)=5.5 dex

log(t)=5.75 dex

log(t)=5.40 dex

3 35 4 45

log(t)=6.10 dex

Figura 2.19: Trayectorias evolutivas de PS99 transforsadaistema de vectores Principales
(VP). Se presentan en una serie de diagramas X vs. D, en fudeidos vectores principales
obtenidos del diagrama C-M a una distancia de 140 pc. Lasslzw#@inuas repesentan la isocrona
a una edad especifica en unidades de log(t) = dex para un ramgiades de 1x* a 6.3x.0° afios.

Las masas estan representadas por numeros al costado aderdamasy el asterisco representa su
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3 Aplicacion del método de vectores

principales

En este capitulo se aplica el método de vectores principales muestra de estrellas T-Tauri
del complejo de nubes moleculares del Toro y seleccionaglateper su estimacién de su masa
dinamica y fotometria JHK. Con el fin de comparar las masasrdatadas por el método de los
Vectores Principales de los objetos del Toro con estimasiale masa dinamica confiables. En la
seccion 3.1 se hace una breve resefia del complejo de nubesutaoks del Toro. En la seccion
3.2 de este capitulo se realiza la seleccion de las estfielfasiri con masas determinadas por
métodos dinamicos. Después se procede a determinar la masala una de ellas aplicando el
método VP, sin hacer distincion entre multiplicidad de larfie¢ y/o edad, esto es, se realizara
el calculo para una edad fija representativa de la region alel {@nalisis coeval, ver seccion
3.3). En la seccion 3.4 se comparan los valores de masa diesican nuestro método con los ya
conocidos por métodos dinamicos. En la seccion 3.5 se arglgrocedimeinto de determinar la
edad de cada objeto utilizando como referencia la masaladica través de métodos dindmicos.
También se estiman las incertidumbres que resultan abagienétodo VP si se varian diferentes
parametros del modelo. Estas variaciones incluyen la cranjgen de los pardmetros obtenidos
utilizando diferentes modelos evolutivos (seccion 3&)ydriacion de los parametros en funcion
de la distancia al objeto y con la pendiente del vector deodBo{seccién 3.7). Finalmente se
estudia la capacidad del método para obtener masas indigglen sistemas mdltiples (seccién
3.8).
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3 Aplicacion del método de vectores principales

3.1. Region de formacion estelar del Toro (Taurus-Auriga)

La nube molecular del Toro ha jugado un rol fundamental em&lisis y comprensiéon de la
formacion estelar de objetos con masa intermedia a bajan&slel las regiones de formacion
estelar mas cercanas, localizandose a una distancia dec1E@ pu articulo, Gudel et al. (2007)
menciona que una de las propiedades mas notables de esta esgel proceso de formacion
estelar que se esta realizando en forma aislada, lo quetpererila evolucion de objetos libre
de interacciones con chorros colimados, flujos molecularefectos gravitacionales entre ellos.
Ademas la region tiene una extincion de media a baja que fEelaobservacion de una diversidad
de objetos en todas la etapas evolutivas, desde clase Odatdae Ill. Otra caracteristica de la
region es que en ella se encuentran objetos multiples (Sehah 1993). De acuerdo con el
estudio hecho por Kenyon & Hartmann (1995), las caracteasprincipales de la region son las

siguientes:

i) Mas del 50% de los objetos tienen excesos infrarrojos, indicando lagmeia de material

circunestelar de envolventes de protoestrellas clasedgpdicircunestelares de objetos clase Il.

i) Los objetos clase Il (la mayoria WTTs) son diferentes ae dtras clases de estrellas en

pre-secuencia principal porque no muestran signos deglisasivos o signos de acrecion.

iii) Las estrellas T-Tauri se encuentran en un estadio @volpromedio de 2x0° afios. Hart-
mann 2001 sostiene que la region de formacion estelar deléscasi coeval, lo cual resulta ser
una ventaja porque se puede suponer que todos los miendmes tina edad similar a la edad del
complejo (Scalo 1986). Ademas existe una fuerte evidereiqua la secuencia evolutiva va de

Clase O-I-II-1ll (ver introduccion para definicion de clags®lutivas).

Kenyon & Hartmann (1995) también mencionan que la regioresanalizado en una amplia

gama de longitudes de onda, contando la region con una gniidadde informacién fotométrica.

En este trabajo se planteé mantener la distancia fija a lesosbjjue se van a analizar, por lo
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3.2 Seleccion de la muestra de objetos

gue se buscaron objetos solo en el complejo del Toro parafdenmuestra que se utilizara. En la

siguiente seccion se mencionan las 3 caracteristicastesigue deben de cumplir los objetos.

3.2. Seleccién de la muestra de objetos

Los objetos de la muestra ademas de estar ubicados a la mistawacé (~140 pc) deben

cumplir los siguientes tres requisitos indispensablescqusisten en:
a) Ser objetos pre-secuencia principal clase Il (T-TaursiCés).

b) Tener determinacién de masas por métodos dinamicos.

c) Tener fotometria JHK.

Solo catorce de los objetos de la region del Toro cumplen stas&aracteristicas, particular-
mente el segundo punto. Los valores de masa conocidos a ttav@étodos dinamicos consisten
en la determinacidon de pardmetros orbitales de sistemasdsrn(Tamazian et al. 2002; Schaefer
et al. 2003) o cinematica de rotacion de discos (Simon eD80R Estos valores de mas#/{;,,)
se tomaron de los siguientes autores: Guilloteau et al 9)199hite et al. (1999). Schaefer et al.
(2003), Tamazian et al. (2002) y Simon et al. (2000). La fatyia de los objetos se seleccioné de
Strom et al. (1989), Kenyon & Hartmann (1995) y Walter et 8888). Los identificadores de los
catorce objetos junto con los valores de masa dinamigg y la fotometria JHK se encuentran

listados en la Tabla 3.1.

En la Tabla 3.1 se observa que hay ocho objetos que presentaplioidad (columna 7), es
decir son sistemas en los cuales dos 0 mas objetos se emcukgd@idos dinamicamente. En un
primer calculo de masas no se hara distincion entre las coempes de los sistemas y se tomara
la fotometria combinada de los sistemas multiples. Pasteente se analizaran en detalle varios

de los casos que presentan multiplicidad ya que se tienédmétria JHK de sus componentes
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3 Aplicacion del método de vectores principales

y ademas se conocen los valores de masa para las componeintetaima a partir de métodos

dinamicos o trayectorias evolutivas.

Tabla 3.1: Valores fotométricos JHK para objetos del cojopdiel Toro que presentan valores
de masa calculados por métodos dinamicos. Las incerticagwal valor) 4, reportadas por los
autores se muestran en la columna 3. Las columnas 4 a la6 lesfatometria en el infrarrojo

cercano y en la columna 7 se especifica si son sistemas qeafamesnultiplicidad.

Masa Dinamica Fotometria
Objeto M gin t+err J (1.2zm) H (1.6um) K (2.1um) Mdultiple?
BP Tau 1.24 s 9.30 8.42 8.05 No
CY Tau 0.55 0.33 9.76 8.90 8.42 No
DL Tau 0.72 0.11  9.69 8.77 8.12 Si
DF Tau 0.82 024 8.32 7.40 6.81 Si
DM Tau 0.55 0.03 10.41 9.70 9.45 No
FO Tau 0.77 0.25 10.33 .34 8.812 Si
FS Tau 0.78 0.25 10.66 9.14 774 Si
GG Tau 1.54 0.78  8.79 7.85 7.25 Si
GM Aur 0.84 0.05  9.37 8.7% 8.48 No
LkCal5 0.97 0.03 9.5% 8.68 8.22 No
UZ TauE 1.31 0.08  8.45% 7.60 7.02 Si
V397 Aur 2.28 021  9.2% 8.46 8.27 Si
V773 TauA 3.20 071 7.63 6.83 6.48 Si
ZZ Tau 0.81 004 9.52 8.78 8.54 No

Fotometrial: Strom et al. (1989); 2: Kenyon & Hartmann (1995); 3: Waéteal. (1988)
Masas por métodos dinAmicaesGuilloteau et al. (1999);White et al. (1999)

b:Schaefer et al. (2003); c:Simon et al. (2000); d:Stefteal.€2001); e:Tamazian et al. (2002)
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3.3 Aplicacién del método de vectores principales para taraion de masas/y, p.

3.3. Aplicacion del método de vectores principales para la ob-

tencion de masas\fy p.

Se aplic6 el método VP a los catorce objetos de la muestaaldisten la Tabla 3.1. Primero se
transformaron los valores fotométricos al espacio D-Xcapldo el mismo procedimiento descrito
en el Capitulo 2. Después se ubicaron en la isocrona corréigmba de los modelos de PS99 con
una edad de 2 Myt 0.12 que equivale a log(t)=6.3 dex0.05 dex. Esta isocrona fué transformada
al espacio D-X y es utilizada por el método VP como el conjute@osibles soluciones. En la
seccibén 3.6 se consideraran modelos evolutivos de otrosesuy mostraremos que los resultados
obtenidos no difieren significativamente de los obtenidoda®isocronas de PS99. Se hace notar
gue PS99 no list6 los valores de temperatura efectiva y losidad de manera homogénea para
todas las masas consideradas con respecto a una edad daeatd?due necesario tomar un
intervalo en edad de 0.05 dex alrededor del valor de la isacutilizada de log(t)=6.3 dex. Este
valor de 0.05 dex corresponde a una incertidumbre en la egla®d 2x10° afios. De esta forma

se obtuvieron las graficas que se muestran en las Figurass21 y

Los ejes en las Figuras 3.1y 3.2 se encuentran a la mismagssthin expresados en unidades
de extincion (eU) que correspondeda = 10 o una unidad de disco. Esta unidad de disco es el

valor de D).

Si ahora se toma un objeto como punto de referencia en amél&sagry éstas se sobreponen,
se observa que existe un punto donde se cruzan las isocrerlas Higuras 3.1 y 3.2, es decir
donde ambos conjuntos de soluciones se intersectan parayvale masa que resultan iguales o

muy cercanos entre si. Este valor de masa, o el promedio deltoes cercanos, es la maka p.

Para ilustrar esto, la Figura 3.3 es el resultado de superpas Figuras 3.1 y 3.2 utilizando
como referencia un objeto en especifico. Esta Figura muestna ejemplo a cuatro de los objetos
en forma individual (Ver Anexo 1 para el resto de los objetpse observa el lugar donde se

intersectan las isocronadf{ — X )c¢ en linea roja sélida yD — X )¢, en linea azul discontinua)
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3 Aplicacion del método de vectores principales

FSTau

1.5 — —

Dcc

0.9 -

Figura 3.1: Diagrama D-X para C-C mostrando la ubicacién gdbobjetos de la regidén del Toro
en el nuevo espacio generado por los VP. Los nimeros repaedarubicacion de los valores de
masa que conforman a la isocrona de log(t)=6.3 dex mostratinea roja continua. Los objetos
se encuentran identificados con su nombre. Las unidades égbestan expresados en unidades

de extincién (eU).
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3.3 Aplicacién del método de vectores principales para taraion de masas/y, p.
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Figura 3.2: Diagrama D-X para C-M mostrando la ubicacién dd.lbobjetos de la region del Toro
en el nuevo espacio generado por los VP. Los nimeros repaedarubicacion de los valores de
masa que conforman a la isocrona de log(t)=6.3 dex mostsé&neio linea azul discontinua. Los
objetos se encuentran identificados con el nombre. Las desdde los ejes estan expresados en

unidades de extincion (eU).
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3 Aplicacion del método de vectores principales

25
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02 N

FSTau e DLTau

Figura 3.3: Superposicion de los diagramas D-X para cudifetas. Esta Figura se muestra en
forma grafica la obtencién de masa por medio del método VPisbasonas de PS99 a una edad
de log(t)=6.3 dex se muestran indexadas en términos de reaksaes, correspondiendo la linea
azul discontinua a los valores obtenidos del diagrama C-Mlné&a roja sélida que forma una

curva es la obtenida del diagrama C-C. El circulo lleno coomede a la ubicacién del objeto en

ambos diagramas.
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Figura 3.4: Superposicion de los diagramas D-X para CY Taslidacronas de PS99 a una edad
de log(t)=6.3 dex se muestran indexadas en términos de reakass. La linea roja continua
representa a la isocrona transformada del diagrama C-M yeaziriea discontinua la obtenida del

diagrama C-C. Las isocronas se intersectan cerca del valbf.0.6

la cual resulta ser diferente para cada objeto. A contidma@nalizan con mas detalle dos de los

objetos que muestran la Figura 3.3, estos son CY Tau y BP Tau.

Al tomar como ejemplo a CY Tau, se aprecia (Figura 3.4) queslasornas se cruzan en el
valor de masa-0.6)/. Si se realiza un acercamiento de la region de interseceidbserva que
de entre todas las parejas de igual masa en ambas isocegas,tiene la minima distancia entre
si es efectivamente la de Q)6 (Figura 3.5). Por lo que el método VP asigna este valor de masa

al objeto CY Tau.
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3 Aplicacion del método de vectores principales

\
A
iRy

CY Tau

Figura 3.5: Acercamiento de la regién de superposicion sielimgramas D-X para CY Tau. Las
isocronas de PS99 a una edad de log(t)=6.3 dex se muestexadas en términos de masas
solares. La linea roja discontinua representa a la isodranaformada del diagrama C-M y azul
en linea discontinua la obtenida del diagrama C-C. Los vatte@sasa de igual valor mas cercanos
entre si resulta ser el de 0&6,. Esta es la masa que le asigna el método VP al objeto. El aircul

lleno corresponde a la ubicacién de CY Tau en ambos diagramas.
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3.3 Aplicacién del método de vectores principales para taraion de masas/y, p.

2.5

04

0.2

BP Tau 01

Figura 3.6: Superposicién de los diagramas D-X para BP Taalidagronas de PS99 a una edad
de log(t)=6.3 dex se muestran indexadas en términos de rsakass. La linea roja continua
representa a la isocrona transformada del C-C y la linea &sadrtinua la obtenida del C-M. Las

Isocronas se intersectan en un punto entre los valored/deyl11.2)/,.

Véase ahora la Figura 3.6 donde se muestra la intersecclos degramas D-X para BP Tau.
Se observa que el valor de masa mas cercano entre las isepareae ser el dell/,,. Si se vuelve
a realizar el acercamiento del punto de interseccion (\gurki3.7), se comprueba que el valor
de 1M es el mas cercano entre si para ambas isocronas. Otrossvgl@@odrian considerarse,
como por ejemplo el de 1.2, estan separados una distanc@.rfay lo que se le asigna a BP Tau

una masalyp del + 0.1M.

73



3 Aplicacion del método de vectores principales

BP Tau

Figura 3.7: Acercamiento de la region de superposicion sielilagramas D-X para BP Tau. Las
isocronas de PS99 a una edad de log(t)=6.3 dex se muesteadas en términos de masas sola-
res. La linea roja continua representa a la isocrona tramafita del C-C y en linea azul discontinua
la obtenida del diagrama C-C. Los valores de masa mas cercatneskey de igual valor resultan

ser los de 1/, Esta es la masa que le asigna el método al objeto.

Hay que notar que la pareja de masas de igual valor en las@oeigs estan separadas cierta
distancia. Esto se puede interpretar como una incertideiertos valores de masa asignados por
el método VP. A esta distancia entre masas iguales de andzasnsas se le define como medida
del error (ErrM). Las unidades de ErrM estan expresadas ielades de extincion (eU). Asi que
para calcular la masa de los objetos, se seleccionan el paasas con la minima diferencia o

menor valor de ErrM entre ellas.
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3.3 Aplicacién del método de vectores principales para taraion de masas/y, p.
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pequefio de ErrM es el asignado por el método VP a cada uno dbjaiss.

Figura 3.8: Masally p calculada para los 14 objetos de la region de Taurus-Aurigaaaedad
dada de log(t)=6:B80.05 dex. Cada grafica se encuentra identificada con el norebobjkto en
la parte superior derecha y se especifica la masa calculatif,e&rrM representa la diferencia
entre los dos valores de masas iguales en las isocronasdiadgoamas D — X).. Y (D — X)en-

Las unidades estan expresadas en unidades de extinciarElebdr de masas con el valor mas
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3 Aplicacion del método de vectores principales

Esto se puede observar mas claramente en la Figura 3.8 siestranuna grafica de ErrM
calculado midiendo la distancia entre ambas isocronasqgaa@a valor de masa igual. Para todos
los objetos se aprecia que la masa asignada por el método rvésponde al minimo valor de
ErrM.

Note que los valores de masa son elegidos de una colecci¢alates pre-establecidos (0.1,
0.2,0.4,0.6,0.8,1,1.2,1.5, 2y 204.) las isocronas reportadas por PS99 y no se realiza una
interpolacion para mejorar la precision en la determinadé masa. Esto define la incertidumbre
para el valor de masa que se determind. Como se puede obserneaifa@bla 2.5 de la seccidn
anterior, hay casos en los que aparece un mismo valor de @aas veces en un intervalo de edad
dado; para tomar en cuenta este problema se calculé el Emdvtpea una de ellas y se realizé un
promedio con los valores obtenidos, identificandose corcumaen la grafica de la Figura 3.8 'y
las variaciones con respecto al valor promedio se muestram@dio de barras de error alrededor
de ella. Para la mayoria de los casos se tiene un solo valarkleger o que se muestran como

un asterisco en las graficas.
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3.4 Comparacion de las masas VP con las masas dinamicas.

3.4. Comparacion de las masas VP con las masas dinamicas.

En la seccidn anterior se obtuvieron los valores de masacptyece objetos aplicando el méto-
do VP. Ahora se comparan estos valores con las determiresctnmasa por métodos dinamicos.
La Tabla 3.2 y la Figura 3.9 muestran esta comparacion. Eiglad3.9 se comparan directamente
ambos valores de mas&/(;p vs. My, ). Los valores de masa estan expresadod/enmostran-
dose con su respectiva barra de error. Los numeros quefidantl objeto son con el nombre que
se les conoce listados abajo y a la derecha de la gréafica. 8e pbservar que para la mayoria
de los casos el valor de masa asignado por el método VP sa ajustior calculado por métodos
dinamicos dentro de los margenes de error respectivo. Deatosce objetos, la incertidumbre es
menor que & en seis casos; menos ded én cuatro casos y en dos de éstos la incertidumbre es

menor que 3.

Los dos casos en donde la diferencia entre masas & | My, — My p|) €s mayor son V397
Aur (AM=1.26) y DF TauQ M=1.18). Para estos casos, a continuacion se exploran |lasg0s
causas de la discrepancia. El tercer objeto con mayor difexele masa es V773 Tau con Ai/
de 0.7 pero su incertidumbre esdeo. El problema con V773 Tau es que tiene un valor de masa

dindmico mayor que el valor maximo que puede calcular el de¥P (M pye = 2.5M).

Existe controversia en la distancia para DF Tau. Por un ladarediciones de Hipparcos
(Favata et al. 1998) la ubican a una distancia entre 31-52au0zin et al. (2001) basandose
en mediciones con el HST debaten este valor y la ubican a 78ipembargo, Schaefer et al.
(2003) determina una masa dinamica para el sistema d&/@.8sumiendo una distancia de 140
pc que resulta ser la misma distancia utilizada por TDO2.rAlnien, si la distancia fuera de 70
pc entonces DF Tau no seria un miembro de la region del Toregme se indico en la seccion
3.1, tiene una extension de20 pc por lo que la masa dinamica cambiaria cefhdEn vista de
éstas incertidumbres, se tomara la distancia fiducial dept4tara DF Tau. Por otro lado V397
Aur (NTT 045251+3016, HBC 427) es una binaria espectroseofiidalter et al. 1988) y esta

clasificada como un objeto WTTS. Steffen et al. (2001) callagdnasas dinamicas colocando el
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3 Aplicacion del método de vectores principales

log(t)=6.3+0.05 dex

error
— promedio -
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U 48 1-->BPTau
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Figura 3.9: Grafica dé/y p vs. My, para los objetos a una edad de log(t)=6.3 dex. Ambos ejes
estan en unidades dd. Los objetos se encuentran identificados con niumeros. Lragshie-
presentan las incertidumbres del método VP vy las incertidamen los valores de masa en los

métodos dinamicos.
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3.4 Comparacion de las masas VP con las masas dinamicas.

Tabla 3.2: Resultados obtenidos por el método VP a una edaddgddg(6.3-0.05)afos para los
objetos de la regién de Taurus-Auriga. Se listan los valdegd, », magnitud del vector de disco,

magnitud del vector de extincion y valor minimo ErrM.

Objeto My, err| Myp+err D X  EnM
BPTau 1.24 021 1.04£0.1 0.192 0.178 0.045
CYTau 055 0.33| 0.60£0.1 0.112 0.320 0.004
DFTau  0.82 0.24| 2.0:£0.25 0.303 0.431 0.078
DLTau 072 0.11|| 0.60+0.1 0.110 0.553 0.053
DMTau 055 0.03| 0.40+0.1 0.067 0.004 0.127
GMAur 0.84 0.05| 0.60£0.1 0.045 0.136 0.048
FOTau  0.77 0.25|| 0.60+0.1 0.275 0.227 0.126
FS Tau 0.78 0.25| 0.80£0.1 0.569 1.172 0.034
GGTau 154 0.78| 1.5£0.15 0.247 0.452 0.019
LkCal5 097 0.03|| 0.80+0.1 0.118 0.301 0.080
UZTauE 1.3 0.08| 1.5+0.15 0.141 0.519 0.062
V397 Aur 2.26 0.21| 1.0£0.1 0.129 0.023 0.044
V773Tau 3.26 0.71| 2.5£0.25 0.596 0.011 0.200
ZZTau 081 3411 0.60£0.1 0.038 0.084 0.074

0:Guilloteau et al. (1999);White et al. (1999)
1:Schaefer et al. (2003)

2:Simon et al. (2000)

3:Steffen et al. (2001)

4:Tamazian et al. (2002)

sistema a una distancia de 4% pc. Este objeto puede ser eliminado de la muestra debide a qu
el método VP esta disefiado para objetos CTTS que tienen entely un disco con emisioén en

el IR cercano.

Esto se puede ver mas claramente con la distribucion eapéetenergia de V397 Aur (Figura
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3 Aplicacion del método de vectores principales
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Figura 3.10: Distribucion espectral de energia extraidadiulo de Furlan et al. (2006) para
V397 Aur (HBC 427) en la que se muestra que el objeto es una WT®S.clrculos sélidos

muestran las bandas J, Hy K.

3.10). Ahi se observa que el espectro comienza a tener usepega longitudes mayores de
10um, esto es caracteristico de un objeto evolucionado. Sijaa @ Tau y V397 Aur fuera de
la comparacién de las masas obtenidas por el método VP cpectesa las masas por métodos

dindmicos se obtiene una diferencia del 7.3

Se hace énfasis en el punto de que los calculos se realizar@amtlo una edad fija (coeval).
Sin embargo, hay indicaciones de que las agrupacioneamstélenen una dispersiéon en la edad.
Para la region del Toro, varios autores han mencionado gagasacion en edad debe serH@.3
dex (Hartigan & Kenyon 2003; Palla & Stahler 2002). Este gusel otro punto a tomar en cuenta
al tratar de explicar las diferencias en los resultadogdosrdos métodos. Si se conoce fotometria

y masa de un objeto, el método de vectores principales ddbes@r capaz de asignarle una edad.
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3.4 Comparacion de las masas VP con las masas dinamicas.
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Figura 3.11: Ajuste de masd, p con M, para los objetos de la muestra. Se asigna a cada uno de
ellos la edad calculada por el método VP. Las barras de esrogsponden a los valores de masa
obtenidos por métodos dinamicos. Las cruces representaioal)My, » mas cercano a/;, de

todas las isocronas de PS99.

Para probar esta ultima hipétesis, se aplico el método VReetids inverso, es decir, si se
conoce la masa por métodos dinamicos, se encontrara umariaague dé el valor minimo ErrM
para esa masa{y p). Los resultados en la Figura 3.11 muestran de nuevo una@afdfi vs.
My,. Como es de esperarse, en este caso las masas concuerdaastades son diferentes

(Fdady p) y se listan en la esquina superior izquierda.
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3 Aplicacion del método de vectores principales

En la Tabla 3.3 se hace una comparacion entre valores de adadgala uno de los objetos cal-
culados por diferentes autores. Se aprecia que en gengrahbaierta dispersion en las edades,
en particular para le edad de DF Tau; todos parecen estarugedacen que el objeto es signi-
ficativamente mas joven que log(t)=6.3 dex. El valor obteradqui Edady p es log(t)=5.55 dex,
el cual es similar al valor previamente determinado poraR&alStahler (2002) quienes dedujeron
una edad de 5 dex. Asi que probablemente DF Tau es mas jovea qdad de la asociacion.
Para V397 Aur laE'dady p fué de log(t)=6.5 dex que corresponde al limite superioa ghicual
se tienen valores en la trayectoria evolutiva de PS99 pasasrae 2.5/ (ver también seccion
3.2), asi que este objeto esta fuera de las restriccionesestgs por el método siendo mas masiva

y mas evolucionada.
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3.4 Comparacion de las masas VP con las masas dinamicas.

Tabla 3.3: Edades determinadas por diferentes autoreqacadas con valores obtenidos por el
método VP. Las unidades se muestran en log(afiog), » es el valor de masa con el menor valor

ErrM con el valor de masa dinamico.
Objeto My, AMyp PS02 WGO01 S00 St01 H95 TO1 GO04Fdady p+0.12

BPTau 124 1.0 6.25 6.16 6.3-7.0 .. 578 .. 6.5
CYTau 055 060 6.25 6.48 6.3-6.7 .. 6.27 .. 6.25
DFTau 0.82 1.0 5.0 . 374 5.5
DLTau 0.72 0.80 64 <6 630 .. 578 .. 6.5
DMTau 055 060 644 680 6.70 .. .. 64 64 6.75
FOTau 0.77 0.80 5.6 6.5
FSTau 0.78 0.80 6.44 6.25
GGTau 154 15 6.1-636 .. 6.0-63 .. 482 .. 53862 6.25
GMAur 084 080 698 6.88 647 .. 5.066.256.1-6.25 6.5
LkCal5 097 080 6.71 6.80 6.4-6.7 .. .. 7.076.9-7.07 6.75
UZTauE 131 1.5 5.3 .. 3.60 .. 6.0
V397 Aur 2.26 2.5 6.52 .. 678 ... .. 6.5
V773 Tau 3.20 3.0 6.44-6.6 .. 4.0
ZZTau 0.81 0.80 5.6 6.5

PS02:Palla & Stahler (2002); GO4:Greaves et al. (2004);H&&igan et al. (1995)
WGO01:White & Ghez (2001); S00:Simon et al. (2000); St01:&te#t al. (2001)
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3 Aplicacion del método de vectores principales

3.5. Edady Masa

Se ha visto que con el método VP se pueden obtener valoressiediferentes si se utiliza
una isocrona diferente. Ahora se quiere explorar si es lgosiiiener la edad y la masa en forma
simultanea para cada objeto. Es decir desarrollar un méfodaletermine las dos cantidades al
mismo tiempo. Sin embargo, esta solucién involucra cuadrdidades (masa, edad, exceso IR
por disco y enrojecimiento por extincion) y solo se tienass tcantidades fotométricas (J, H'y
K). Entonces es de esperarse que la solucion no sea Unicdegpeadiente de una de las cuatro

cantidades involucradas.

Se aplico el método VP en una malla hecha con isocronas y salizaron los resultados
como un mapa de contornos, tomando a la medida del error Eznvb duncion de dos variables
(masay edad). Estos diagramas de contornos son mostratioBigara 3.12. El valor ErrM en la
grafica se encuentra estratificado, los valores mas peqdefieeM se encuentran identificados
por las lineas rojas continuas representando valores egder0.3 eU para ErrM y va cambiando
como funcion de la masa y edad a intervalos de 0.05 eU. Losagtoayores de 0.3 se encuentran
identificados con diferente color y tipo de linea (ver pie dpifa 3.12). Se puede detectar que los
valores pequefios de ErrM conforman una regién en la partrisujizquierda (linea continua y
roja) donde se forma una especie de cafon. Esta region eadamer todos los valores del ErrM
gue corresponden a las posibles soluciones y que son @nsiston las mediciones fotométricas

J,HYK.

Para DF Tau y V773 Tau se aprecia que los contornos son diésrem comparacion a los
contornos de objetos restantes. Para otros dos casosaldedinea soélida se localiza un poco mas
abajo que en el resto de los objetos, lo que indica que esjesltson mas jévenes y presentan
una edad menor qui)® afios. Por otra parte, DM Tau muestra una zona de linea sdlidada
mas alto que el resto de los objetos, indicando un objeto @yonedad. Para V397 Aur, la zona
se extiende hacia la region de mayor edad conforme se inotat@anasa, saliéndose del intervalo
de masas disponibles (32, ), lo que evita que se se pueda conocer el valor de real de raesa p

este objeto, como se menciond anteriormente.
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mayor que 0.6 eU (paso de 0.25).
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3 Aplicacion del método de vectores principales

3.6. Comparacion de trayectorias evolutivas

El método VP esta ligado a modelos de trayectorias evokitlzatos son utilizados como una
referencia de masa y edad en el espacio D-X. En esta seccidrakza si existe alguna variacion
en el valor de masa que es asignada a los objetos por el méRydosé utiliza un modelo diferente

de trayectorias evolutivas.

Como se menciono en el Capitulo 1, la luminosidad y temperateriva de los objetos que
se encuentran en estadios evolutivos tempranos varia d¢@mglo, los cuales se interpretan de
acuerdo con los modelos de evolucion estelar. Las condisioriciales del modelo son muy im-
portantes ya que proveen una cronologia de la etapa temenalaaevolucion estelar, que sirve
como base para realizar inferencias sobre la evolucionsdbeslly formacion planetaria. Los mo-
delos estelares sintéticos requieren de tres parametadares fundamentales; éstos son la masa,
el momento angular y la composicidn quimica, que en conjdeterminan la evolucion de una es-
trella en el diagrama H-R como funcion del tiempo. En térraigenerales, los modelos requieren
de la generacion y desarrollo de programas computaciogakesean consistentes con las leyes

fisicas conocidas y concuerden con las observaciones gipéafcie estelar).

La estructura interna esta descrita por la ecuacion deedildyas (EDS) que determina la
presion y todas las propiedades termodinamicas como fumEda densidad y temperatura. La
presion y entropia determinan el equilibrio mecénico y téonde la estrella respectivamente. La
EDS involucra la composicién quimica por lo que es conveaigoe el peso molecular promedio
del gas que esta presente sea expresado como fraccionesndsddotal del gas definidas por

X=hidrégeno, Y=Helio y Z=metales.

Otro ingrediente fisico para los modelos estelares te®esda atmoasfera estelar. Este deter-
mina el comportamiento de las capas exteriores y el tratesgerenergia en el interior estelar. En
ella se debe encontrar el comportamiento de la opacidad é@me@n de la longitud de onda y
distancia para describir el campo de radiacion. Para diagiliel problema se asume que el medio

no depende de la longitud de onda por lo que la temperatuoaesoluncién de la profundidad
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3.6 Comparacion de trayectorias evolutivas

Optica, a esto se le denomina atmosfera gris. Esta supos&sdlta valida para objetos estelares

con masas mayores que O8;.

Ademas se supone que existe un medio convectivo en el intsielar. Este consiste en ele-
mentos de masa llamados celdas convectivas. Estos elessenmaoueven una distandidebido a
una diferencia de densidad en el interior. Cuando el elengmtoasa se termaliza con el medio
la densidad del elemento es mayor que los alrededores yreépte de masa recorre ahora la
distancial en sentido inverso. A esta distanc¢ise le conoce como longitud de la mezcla y resul-
ta ser un pardmetro libre en las expresiones que descriteeo@aportamiento. El parametro de
mezcla esta definido per=//H,, dondeH, = —dr/dinP es la escala de altura de la presion. El
comportamento anterior lo describe la teoria de la longi®ianezcla (TLM). Existe también el
formalismo de Canuto & Mazzitelli (1991, de aqui en adelante) GjMe consiste en tomar a un
espectro de elementos de masa y describir su comportanmeiitmual; a esta teoria se le llama
espectro completo de turbulencia (ECT). Este ultimo pareseribir mejor el comportamiento de

la temperatura efectiva que se observa en los objetos denlaaja

Existe una serie de trabajos que realizan comparacione®delos evolutivos con masas co-
nocidas por métodos dinamicos, ésto con el fin de determu@rde los modelos existentes son
los que mejor se ajustan a las observaciones. Hillenbraat €2004) describe las caracteristi-
cas basicas de los modelos de trayectorias evolutivas iitiaadads actualmente y realiza pruebas
con cada uno de ellos utilizando masas conocidas por métiiasicos. Concluye que todos los
modelos evolutivos utilizados para la prueba, predicen biasas por arriba de los 1)Z.,. Pero
existen discrepancias entre distintos modelos considsrpdra M < 1.2V/,, lo cual indica que

todavia no se ha logrado comprender el comportamientot@xmble objetos de baja masa.

En esta seccion se comparan los modelos evolutivos parseptencia principal mas conoci-
dos y citados en la actualidad, estos modelos son los de @aret al. (1997, DM97) , Baraffe
et al. (1998, BCAH98), PS99, Siess et al. (2000, SFDO0O0) vy Yi.e2@01,Y?2. Los modelos de
PS99 se utilizaron en la seccion anterior para la deteridinate masas por el método VP con

los cuales se obtuvo una diferencia porcentual del %7c8n respecto a los valores de masa por
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3 Aplicacion del método de vectores principales

métodos dinamicos.

En seguida se repetiran los calculos de masa VP utilizands otodelos. Sin embargo, algu-
nos de los otros modelos no cuentan con colores o magnitandes éandas J,H y K por lo que
fue necesario aplicarles las correcciones bolométridasledas por autores diversos (Kenyon &
Hartmann 1995, Lejeune et al. 1998, Siess et al. 1997) pdem@bla magnitud\//,, a partir del
valor de luminosidad. Una vez conocida la magnitud en ebflMrse determinaron los valores
fotométricos en el infrarrojo cercano J, H y K, a partir dedotores intrinsecos de estrellas, para

los que se requiere conocer el tipo espectral o temperdeotva de la estrella.

Se selecciond la edad coeval de log(t)=6.3 dex ({2afios) para todos los modelos evolutivos y
se procedio al calculo de la ma&§, » para los objetos con masa dindmica conocida de la seccion
anterior, exceptuando a DF Tau y V397 Aur por las razones imeadas anteriormente. En la

Tabla 3.4 se muestran los resultados y se describen a cacitinu

Iniciando con el modelo de DM97; éste presenta un rango daswkes0.017 a 2.5/,. Supone
una aproximacion gris y equilibrio radiativo de la mismanfiarque PS99. La diferencia ente ellos
es la forma de tratar la conveccion. Mientras que PS99 alffllavl, DM97 utiliza el modelo CM.

El intervalo de edades para este modelo es(dea 10® afios. DM97 analizaron dos grupos de
isocronas con diferentes abundancias. Para la metalidieldet0.02 y la fraccion de helio Y=0.28
consideraron tres abundancias del deutéfip=1, 2 y 410~°; y para Z=0.01 con Y=0.26, dos
abundancias del deuterio céi, =2y 410~°. El grupo de isocronas que utilizamos en este trabajo
fueron las que tienen una metalicidad de Z=0.02, Y=0.28,y= 2 10~° por ser las mas utilizadas
en otros trabajos. Al comparar con valoresdg,,, los resultados de este modelo presentaron
una diferencia porcentual del 2079 Hay que hacer notar que Mathieu et al. (2007) obtuvo una

diferencia del 43; al probar este modelo con respecto a masas dinamicas.

Los modelos de BCAH98 utilizan una aproximacién no gris pasatandiciones de frontera
exteriores. Estos modelos utilizan conveccién y aplicaMTBCAH98 construyen tres series de

modelos con diferente parametro de mezckde 1.0, 1.5y 1.9. Hay que notar que las series con
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3.6 Comparacion de trayectorias evolutivas

parametros de mezcla de 1.5y 1.9 presentan un rango de nefa8 a 1.4M .. La serie con
«=1.0 presenta un intervalo de masas de 0.02 a\L.4El intervalo de edades que modelan no
se extiende a mas d@° afos. Los modelos consideran dos valores en metalicidaét]fa.0 y

-0.5, metalicidad solar y metalicidad observada en la wix@rsolar respectivamente.

Para este trabajo utilizamos las 3 series de BCAH98. Al compsaesultados obtenidos con
los valores dinamicos, la diferencia porcentual pard.0 fué de 3%; (no se toman en cosidera-
cion V773 Tau y GG Tau por tenédy;,, mayores a 1.4/1.); paraa=1.5 ya=1.9 las diferencias
fueron de 204 y 19% respectivamente. En estas dos ultimas se reduce el nimelgetes de
la muestra a 8 debido al rango de masa que presentan los mollethieu et al. (2007) utilizan
dos de las series de isocronas para estos modelos, nomiesaBdd0 y B1.9 que difieren sélo en
el valor del parametro de mezcla el cual es de 1.0 y 1.9 ragpewnte. Obtienen una diferencia
porcentual del 18 con el modelo B1.0 y con B1.9 el valor se dispara hasta Ui &llcomparar

los resultados con masas dinamicas.

Los modelos evolutivos de SDF00 consideran acreciaige=1x10"" M, /afio en un perio-
do de 5X0° afios, lo que produce una luminosidad extra y un incremenia @asa en el objeto.
Para masas menores que 074 existe un problema debido a que el proceso de acrecion caasa g
un objeto con una masa inicial de Q\2,, aparezca en la trayectoria evolutiva en el lugar de 0.5
M., después de cierto periodo. En este modelo se consideraados con y sin overshooting. Se

utiliza también la aproximacion no gris.

Se aplicé el método VP a los dos modelos evolutivos de SDFQ gbtuvo una variacion
del 32% y 43% para los modelos con y sin overshooting respectivamentdao&mmodelos uti-
lizaron una abundancia Z=0.02. Mathieu et al. 2007 obtienealor del 20% para SDF00 en su

comparacion, pero no especifica cual de los modelos de SEH@dizaron.

El grupo de Yale genera dos series de modelos evolutivositlasY ? y YREC (Yale Rotating
Evolution Code). Este ultimo incluye rotacion y cubre un @mg masas de 0.1 a 2.29..

Los modelos evolutivos d&? tiene un parametro de mezcla de 1.7431 y series con diferente
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3 Aplicacion del método de vectores principales

abundancias. El intervalo de masas que utilizan es de 0.4/a § el rango de edades va desde
1 Myr hasta 200 Myr. Las isocronas resultantes incluyen lgmtad V y una serie de colores

basados en correcciones bolométricas de Lejeune et aB)(199

Nosotros utilizamos el modelo evolutivo 8é para una metalicidad de Z=0.02 con un intervalo
de masa de 0.4 a 28/, y el intervalo de edades de 1 a 80 Myr. De la comparacion, se tie
una diferencia porcentual del 23 (Hillenbrand et al. 2004) menciona que los modelos’de

proporcionan el mejor ajuste con valores dindmicos aungobserva una divergencia para valores
< 0.3Mp.
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Dcm

5 PS99 I
. SDFOO
. DM97 I
. Yale Y* _ B :
. BCAH98 ______ i

Figura 3.13: Comparacion grafica entre los diferentes msedelolutivos para la obtencion de
masas estelares con el método VP. Se muestra la trasfomal@§pacio D-X del diagrama C-
M. El intervalo de masas para cada uno de los modelos es 08L. /2y las isocronas son de
log(t)=6.3 dex. Los catorce objetos de la muestra se en@resefalados con cruces solo para

indicar la ubicacién en comparacion con los diferentes rosde

En la Figura 3.13 se muestra un diagrapha— X).,,, en donde se compara la ubicacion de

cada uno de los modelos evolutivos utilizados para estésandbdos ellos a la edad coeval de

91



3 Aplicacion del método de vectores principales

log(t)=6.3 dex. Aqui se puede observar que los valores da mpas se obtendran diferen entre
si, siendo mas marcada la discrepancia para los objetosj@enbaa. Por esto es importante la

eleccion del modelo evolutivo que se utilice como referaeci el método VP.

En la Figura 3.14 y Tabla 3.4, se ilustra la diferencia pacanentre la masa obtenida con
cada uno de los modelos con respecto a la masa dindmica. kanaftelos evolutivos que dan
resultados mas parecidos a los de masas dindmicas son P898yD 2, presentando todos ellos
una diferencia porcentual de20%. Por lo tanto, se puede considerar que estos tres modelos son
equivalentes, por lo que se seguiran utilizando los modd3S99 que varios autores consideran
como los mas sélidos. Se hace incapié en que el método VP esansiple al modelo evolutivo
utilizado y debido a las mejoras que se realizan continusareelos modelos, se debe de comparar

siempre los resultados que dan los modelos con respectoratss dinamicas.

92



3.6

Comparacion de trayectorias evolutivas

140

Ln
]

[

|
4an
=

-1G0

100

/M, (7]

—
=]
]

(Mn_l_odelo o Mdin)
o 8 &

|
L
[}

—-100

o PS589 3
S — E
gt — ——]
E L1y | L1 |:
0 7 3

T T T T T ]
EL | L
Q 2 3

T T ]
[l SDFQG=sin
E ® 7
S —— E
- _l._._._.._ _______________
S e E
E .2 =
E | I
Q 2 3

- I_
160 Dnee 3
Y S E
o : l‘ - . -
et ]
—50 Froeroernernes e Fomsmmonnoeneens =
-100 | -
N T T N N N M A AN TN TR TR T MER b

] 1 2 3
CT T T 7T T T T LI B
100 T* 3
5O oo R RRREEREEDEEEED =
'''''''''''' B e |

£ .

¢ r e e .3
r - d
_50 | W TTTTTTT T Tt T T ]
-100 3
. . vy ey Py T

0] 1 2 3
100 F -
T E
o F .
O — =
-100 =
Lo v b by by

(=Y

Masa dinamica (M)
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3 Aplicacion del método de vectores principales

Tabla 3.4: Masa calculada utilizando diferentes modelosaleectorias evolutivas. La edad es
coeval log(t}=6.3+0.05 dex. Las unidades estan en masas solaggses la diferencia relativa

promedio con respecto a la masa por métodos dinamicos.

Objeto Mgin  Mpsgg Mippog Miproo Mparer Mpcanos My
a1 s 19

BP Tau 1.24 1.0 1.0 1.0 1.30 0.80 1 1.15 1.10
CY Tau 0.55 0.6 0.60 0.6 0.80 0.45 0.6 0.6 0.60
DF Tau 0.82 2.0 1.89 3514 2.5 1.1 1.4 14 5.0

DL Tau 0.72 0.6 0.60 0.6 0.80 0.5 0.6 0.6 0.60
DM Tau 0.55 0.4 0.13 0.1 0.40 0.30 0.6 0.6 0.5
FO Tau 0.77 0.6 0.16 0.5 0.60 0.40 0.6 0.6 0.5
FS Tau 0.78 0.8 0.25 0.2 1.0 0.57 0.6 0.80
GG Tau 1.54 15 1.29 1.3 2.0 1.15 0.6 0.6 1.80
GM Aur 0.84 0.6 0.5 0.5 0.80 0.45 14 1.4 040
LkCa 15 0.97 0.8 0.25 0.6 0.80 0.5 0.6 0.6 0.80
UZTauE 1.31 15 1.39 14 2.0 1.40 14 14 1.90
V397 Aur 2.26 1.0 0.80 0.8 1.2 0.60 0.6 0.8 1.0
V773 Tau 3.2 2.5 6.0° 2.5 3.0° 1.10 1.4 14 2.90
ZZ Tau 0.81 0.6 0.60 0.6 0.80 0.5 0.6 0.6 0.60
Tain () 17.3 43.2 32.1 20.94 35.2 20.15 18.64 20.9

1:sin overshooting
2:overshooting
*:No se toman en cuenta en el valor @g,,, ver texto.

**:Fuera del rango de masa del modelo BCAH98 (0.02 a//4).
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3.7. Otras fuentes de incertidumbre.

En esta seccidon se consideran varios factores de incetigsnn los resultados, con el fin de
limitar el rango de validez al método VP. Estos factoresuyeh incertidumbres en la distancia al

objeto, la edad y al extincién interestelar.

Primero se exploran cambios en la distancia al objeto. Sas@ Va distancia al Toro et
10 pc (7 %), se obtiene una diferencia porcentual defd6on respecto al valor de masa VP a la
distancia de 140 pc. Se hace notar que cuando se calculars pasaétodos dinamicos, un error
en distancia del0 % genera un error en masas del’B@ebido a que la masa derivada depende

con la distancia coma®.

Para examinar la incertidumbre que se genera cuando s@feasia edad diferente al com-
plejo de objetos, se toman las trayectorias evolutivas @ BSse varia la edad eh 0.1 dex
(23%). Esto produce una variacion del 20en la determinacion d&/y » con respecto a la edad

coetanea de logéy6.3 dex que se habia tomado anteriormente.

Otra fuente de incertidumbre puede deberse a los vectaresgales en si. Iniciaremos este
analisis haciendo énfasis en que si se toma un valor dieegkgltcociente de extincion total a
selectivaR (ver Capitulo 2), la pendiente del vectst sélo cambia de direccién en el diagrama
C-My permanece igual en el diagrama C-C. Por lo tanto solo esagoegecalcular el diagrama
(D — X).,. Se analizaron dos valores diferentesiti€3.2 y 4). La diferencia porcentual para el
valor de R =3.2 resultd ser 1.% con respecto al valor d& =3.1 y para el valor d&? =4 la
variacion porcentual fué del 3%4. De aqui se observa que un cambio pequefio en el valor de R no
tiene un efecto significativo en la obtencién deMla . Sin embargo un cambio grande como el

gue se requiere para nucleos densos4Rse debera de tomar en consideracion.

A continuacion se evalua la variacion que se produce cuamdeatiza un cambio en la pen-
diente de los vectores... y D.,,, que representan la presencia del disco circunestelar ebje®s

jovenes. Para esto, se utilizé el valor de la pendiente @dbtenida por Meyer et al. (1997) para
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3 Aplicacion del método de vectores principales

el lugar geométrico de las T-Tauris clasicas en el diagrar@a &l-vector se le asigné la magnitud
| D|| obtenida a partir de los modelos de D‘Alessio et al. (200#atlos inicialmente, este valor
es de|| Dcc||=0.798. Con este nuevo valor se aplic la transformacién dedenadas al espacio
(D — X)... Debido a que se necesitan dos diagramas para encontraaléwes/de masa con el
método VP y Meyer et al. (1997) sélo obtiene el lugar georm@h el diagrama C-C, se decidio
utilizar la pendiente del vector de disco en el diagrama C-kmido con los modelos de acre-
cion de D'Alessio et al. (2005) que tienen una pendiente d¥9-Es decir, se mantiene el vector

original D.,,, para ser utilizado el en célculo de masas.

El resultado de este cambio en pendiente del velé’ggnproduce una variacion porcentual de
12% con respecto a la pendiente original. Hay que notar que ebicetie pendiente del vectd?
en esta prueba fue de 0.29 a 0.58 lo cual es un cambio corsilgra pesar de esto la variacion
de masas esta dentro de los limites de precisién del métodim, gue se considera poco relevante.

En la Tabla 3.5 se resumen todos los resultados de estasprueb

Tabla 3.5: Diferencia relativa porcentual de diferentesupeetros con respecto a los valores ini-

ciales utilizados por el método VP.

distancia (pc) edad (dex) pendientelage R
+10(7%) +0.1(22%) 0.58 3.2 4
o (%) 10 20 12 15 37

*:Lugar geométrico de T Tauris Clasicas (Meyer et al. 1997)

3.8. Sistemas Mudltiples

La mayoria de los objetos de la muestra seleccionada semsisimultiples y se han analizado
como un solo objeto. Asi que de esto emerge la siguiente pi@gy se puede aplicar el método de
vectores principales a las componentes del sistema danahfgue se logre determinar las masas

individuales en una forma consistente?
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En principio, el método de vectores principales puede asigna masa a cada una de las com-
ponentes si éstas cumplen con las limitaciones del métado .s8 necesita conocer la fotometria
individual de cada una de ellas y la edad aproximada dehséstBe la muestra de objetos que se
tiene, sélo el sistema mdultiple V773 Tau tiene valores deanpasa sus componentes calculados
con métodos dinamicos. El resto de los objetos que son nedtiignen valores de masa asignados
utilizando trayectorias evolutivas. White & Ghez (2001, deian adelante WGO01), presentan una
lista de propiedades estelares y circunestelares de sistmpre-secuencia principal 6pticamente
resueltos. Las masas y edades fueron calculadas utilizaadonodelos evolutivos de BCAH98.
Estos valores estan tomados de tal forma que la suma de lg®oentes genere el valor de masa

gue se obtiene con métodos dinamicos.

Se tomo la decisién de aplicar el método VP a las componemtesstbmas que presenten
fotometria individual y comparar los resultados con loored de masa y edad obtenidos por
medio de trayectorias evolutivas. Los sistemas selecdampara este analisis, para los cuales si
existen valores fotométricos de sus componentes, songoiesies: GG Tau, FO Tau, FS Tau, y
V773 Tau (ver Tabla 3.6 y Figura 3.15). Estos objetos con&orita muestra de pares de binarias

para el analisis y a continuacion se hace una breve desurigeiellos.

Iniciamos con GG Tau que es un sistema interactivo cuad(upierert et al. 1991) conformado
por dos pares de binarias identificadas como GG Tau A y GG Tawst®skpares de binarias se
encuentran separados por una distancia de 10."1 (1 414 Adgparacion entre las componentes
del sistema GG Tau A es de 0."25 (35 AU), y son llamadas GG Tau®@& yfau Ab.

El sistema GG Tau B tiene una distancia de separacién entiparentes de 1."48 (207 AU).
En la Tabla 3.6 se muestran los valores fotométricos JHK d#arpares de binarias reportados
por White et al. (1999). Los valores de masa de las compondatambos sistemas se muestran

en la Tabla 3.7 y fueron calculados por WGOL1.

El sistema FS Tau (Haro 6-5 A) tiene dos objetos separadosnaodistancia de 0."25, y la

componente secundaria es 12 veces mas débil que la prilGaea et al. 1990). Existe fotometria
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3 Aplicacion del método de vectores principales

Tabla 3.6: Fotometria de sistemas multiples.

sistema componente J AJ H AH K AK
GGTauAa 9.24 0.09 8.27 0.09 7.73 0.05
GG Tau GG TauAb 10.12 0.02 9.07 0.08 8.53 0.08
GGTauBa 11.48 0.16 10.63 0.15 10.20 0.12
GGTauBB 13.16 0.12 12.38 0.06 12.01 0.22
FS Tau FSTauA 1085 00 932 00 7.78 0.0
FSTauB 1266 0.0 11.17 0.0 10.03 0.0
FO Tau FOTauA 10.13 0.0 935 0.0 876 0.0
FOTauB 1095 0.0 959 0.0 914 00
V773Tau V773TauA 7.77 0.05 7.03 0.03 6.77 0.09
V773 TauB 10.13 0.09 891 0.15 8.09 0.31
1:White et al. (1999); 2:Woitas et al. (2001)

para las componentes del sistema reportada por Ghez e®ar)(¢ Woitas et al. (2001). TD02
determind por primera vez el valor dinamico para la masaididma, la cual se lista en la Tabla

3.7 junto con los valores obtenidos por trayectorias ewalsitde BCAH98.

V773 Tau (HDE 283447, HBC 367) es uno de los sistemas multipes complejos y estu-
diados que existen en la region del Toro. Boden et al. (20@&emta una descripcion detallada
del sistema. Los puntos mas relevantes son: La distandsteis es de 1484 5.5 pc y fue cal-
culada por (Lestrade et al. 1999). Welty (1995) fue el provgpre determind que este sistema era
triple, compuesto por un par muy cercano (0.3 AU) con un plerite rotacion de 51 dias (V773
Tau A) y la tercera componente V773 Tau B se localizaba a 012 (AU). Pero en el 2003,
varios autores reportaron una cuarta componente (Duch&he2003;Woitas 2003). Duchéne et
al. (2003) renombro al par cercano como sistema V773 Tau ABocd773 Tau C a la que se
localiza a 0."15 y V773 Tau D (también conocida como V773 Tau&# ppa nueva componente
catalogada como una fuente infrarroja. Boden et al. (200@usda con la nomenclatura anterior
del sistema y realiza un célculo preliminar de la érbita ddksa V773 Tau A en donde calcula

las masas para V773 TauAa y V773 TauAb, este par resultarosaVd Ts. La componente B es

98



3.8 Sistemas Mdltiples

LANNL I ILI 3

LIS L N B 3

LA L N B 3||||1-|||||||||

)

— [ GGTauka ] E GGTaudb ] E GGTauEBa & ] [ .7 GGTauEb ]
— C M,=1.0 ] C M =0.60 ] C Me,=0.20 H ] Co M,=0.10 ]
L o2fF -4 2F -4 2F W 1 2F —
[ 1 I N 1 [« ]
gaf. S I o 1k :
O I . P10 " 1 1 7 ]
.a L - . - i - ** 3 :«-* i L 4
_I 1 IT*I 11 1 I 11 1 It _I ITI I 111 | I 11 1 I_ _I 11 1 I 111 | I 11 1 I_ _I 11 1 I 111 | I 11 1 I_
]
o 1 2 3 o 1 2 3 o 1 2 3 o 1 2 3
=
._|_j 3 _I T T T I T T 1T I T T T I_ _I T T T I T T 1T I T T T I_ 3 _I T T T I T T 1T I T T T I_ _I T T T I T T 1T I T T T I_
b L FOTauA ] L FOTauB ] L F3Taua ] L F3TauB |, |
@ T Mp=0.40 4 Ma=0.80 4 Ma=0.50 4 Mp=0.20 1 1
2r ] ®*F 1 ®r 1 ®r = 7
% - - - - b [ . r * 3
= - - = - = - = - -
LB T 3.0 i3 1f L ]
Ao 1 . =" 10 7 1oL 1
= [ o I R o 1 [ owx" 1 [ ]
cﬁ G 111 1 I 111 | I 1111 111 1 I 111 | I 1111 G 111 1 I 111 | I 1111 G 111 1 I 111 | I 1111
"d ] 1 2 3 ] 1 2 3 ] 1 2 3 ] 1 2 3
S rr——rr——7r 37—
E i VyYaTaua 1 [ V/YATauB ]
- M,=250 4 r M_,=0.80 1
[ 1 I ]
3 20 71 PR B
= r 1 [= ]
. ) 1 ir . P
— F o E o= £ E
D _I 11 1 I 11 1 ITI Izl I_ D _I IT*I‘-I 111 | I 11 1 I_
¢} 1 2 3 ¢} 1 2 3
Masa (M)

Figura 3.15: Masa VP determinada para las componentes dea@G% Tau , FO Tau y V773
Tau. En cada grafica se encuentra el valor de masa del métoth®Rzado en la parte superior

derecha bajo el nombre del objeto.

una T-Tauri Clasica. Para este analisis se toma el valor daspasa las componentes del sistema

V773 Tau reportados por Duchéne et al. (2003), estos vasertistan en Tabla 3.7.

Hartigan et al. (1994) realiz6 un estudio de 39 sistemasribm&n las regiones de Toro y
Orion, encontrando que 2/3 partes de la muestra es coefémea.que para el calculo de la masa

VP se fij6 la edad coetanea de log(t)=6.3 dex para las compEméa todos los sistemas.

En la Tabla 3.7 y Figura 3.16 se muestran los resultados daloses de masa obtenidos con

el método VP [/, p) y se comparan con los valores de masa reportados utilizzagectorias
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3 Aplicacion del método de vectores principales

Tabla 3.7: Comparacién de las masds » con la masa determinada por trayectorias evolutivas
(WGO01) y para el caso del sistema V773 Tau por métodos dingmios valores de masa VP se
muestran en la columna 4, las columnas 6 y 7 muestran la radgrettorial de los vectores de
exceso IR y enrojecimiento. Ademas en columna 8 se lista@l da ErrM para cada objeto.

Objeto Mpyq,£err  Mypterr D X  EnM

GG TauAa 0.760.09 1.26-0.1 0.269 0.348 0.009

GG Tau Ab 0.68:0.02 0.86-:0.1 0.334 0.237 0.064

GG Tau Ba 0.120.03 0.26:0.05 0.162 0.132 0.061

GG TauBb 0.0420.019 0.1&0.05 0.298 0.283 0.531

FO Tau A 0.6@-0.09 0.4@:0.1 0.010 0.507 0.040

FO Tau B 0.52-0.09 1.0&0.1 0.732 0.167 0.059

FS Tau A 0.53-0.08 0.66-0.1 0.524 1.357 0.042

FS Tau B 0.28:0.08 0.26:0.5 0.623 0.707 0.149

V773 Tau A 2.6+0.2 2.50£0.25 0.598 0.164 0.077

V773 Tau B 0.7+0.1 0.86:t0.1 0.393 0.588 0.090

1:masa dinamica por Duchéne et al. (2003)

evolutivas o métodos dinamicos/(..,). En general se puede observar que el método converge
para la mayoria de los objetos de la muestra. Solo para ebleaS6& Tau Bb no se logro concluir
debido ya que esta limitado por masa, por lo que para estaar@nfe se predice un valor de masa
de <0.1M, teniendo un ErrM de 0.53 eU (ver seccion 3.3). Para los digztas listados en la
Tabla 3.7, lally p de siete de ellos coinciden con una diferencia mejor que dos respecto a las
incertidumbres de los valores de mada,,,. Uno mas esta cercano a 2on el error del método

VP. Sélo 2 casos presentan un valor mayor d€é@G Tau Aa y FO Tau B).

Aunque la concordancia de masas es muy buena, se decidiaragi nuevo el método pero
ahora adoptando los valores de maga,,, y para calcular la edad del objeto. Los resultados se
muestran en la Tabla 3.8 y Figura 3.17. Se observa que se phtieer una incertidumbre de 1
si las edades de GG Tau Aa 'y FO Tau B son log(t)=6.0 dex. La esladwinada para GG Tau Aa

es comparable con la estimada por WGO01, mientras que la eda® dau B esta dentro de las
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Figura 3.16:My p vs. Mr,,, para las componentes de los sistemas GG Tau, FO Tau, FS Tau y
V773 Tau, a una edad fija de log(t)=6:6.05 dex.
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Figura 3.17: Gréfica dé/y p vs. Mr,,, en donde se determinan las edades de las componentes
de los sistemas. Se busca una masa VP que se ajuste con l&s \ddanasa determinados por
trayectorias evolutivas. Los valores resultantes paradasles se encuentran en la parte superior

izquierda. Se muestra el nombre del objeto con su respactioo de edad.

incertidumbres reportadas por estos autores.

Con lo anterior se muestra que el calculo de masas para laooemigs de sistemas multiples
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3.8 Sistemas Mdltiples

Tabla 3.8: Edades determinadas para las componentesaigiasta masa VP que se muestra en
la tercera columna con los valores de masa calculados astdev&ayectorias evolutivas y para
el caso de los objetos de V773 Tau con masas por métodos dsgndistos se muestran en la
columna dos. En la columna tres se muestra la edad obtenidpte & Ghez (2001) y la cuarta
columna es la edad asignada por el método de vectores @iesi@ydady p).

Objeto ML Myp Edad?*(dex) Edady p30.12

Tray
GG TauAa 0.76 0.80 600.35 6.0
GG TauAb 0.68 0.60 6.080.25 6.25
GGTauBa 0.12 0.10 6.260.39 5.75
GG TauBb 0.042 0.10<6.0+0.3 6.75
FOTauA 0.60 0.40 6.2#0.25 6.75
FOTauB 059 0.40 6.380.25 6.0
FS Tau A 0.58 0.80 7.800.3 6.25
FS Tau B 0.20 0.20 7.230.38 6.25
V773TauA 146 25 6.740.17 55
V773TauB 0.7 0.6 <6.0+£0.3 6.0

1:Baraffe et al. (1998)
2:White & Ghez (2001)

si es factible, siempre y cuando el valor de masa sea mayoeldimite definido por el modelo
evolutivo utilizado. Para este trabajo resulta ser de M 30,1 definido por los modelos evolutivos
de PS99.

103






4 Conclusiones

En este trabajo de tesis se exploré el efecto que produceas&arde un disco circunestelar en
los colores JHK. Después de analizar modelos de disco decegamiento y acrecion, se encontro
un patron de comportamiento en los diagramas C-C (J-H vs. H-BM (K vs. J-K), que dio
origen a dos pares de vectores principales (VP) generadosl gxceso infrarrojo debido a la

presencia del material circunestelérjunto con el vector de extincién interestelgr

Por medio de un par de programas computacionales se deéeominuantitativamente los
VP, los cuales fueron utilizados para realizar el cambioakelde los diagramas C-C y C-M al
diagrama D, X). Esto di6 pie para desarrollar un método para calcular lsande un objeto en

pre-secuencia principal a una edad dada a partir de estgraunhas.

Para probar el método VP, éste se aplicO a una muestra deealgetos en pre-secuencia
principal de la regién del Toro con masas dinamicas conecila un primer estudio se utilizo la
fotometria combinada en el caso de sistemas multiples.dPaeso coetaneo y utilizando trayec-
torias evolutivas de PS99 se obtuvieron concordacias @gegtde 1.5 para doce de los casos al
comparar con valores de masa por metodos dinamicos. Patadasasos restantes, en particular
DF Tau, se vié que hay una menor discrepancia si se toma udadédeente a la de log(t)=6.3
dex. Para este objeto se encontré que log(t)=5.5 dex (30affx) coincidiendo con otros autores
en que DF Tau es mas joven que el resto los trece objetos eepuencia principal pertenecientes
a la region. Aun suponiendo la edad coetanea, el error gliddahétodo con respecto a masas

dindmicas resulté ser menor que’20
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4 Conclusiones

Se aplicd el método a cuatro sistemas mdltiples y se detértaimasa de cada una de las
componentes, obteniendo una diferencia menor queregpecto a la masa obtenida a traves de

trayectorias evolutivas y masas dinamicas para la mayeriesidcasos.

Se evaluaron numéricamente las incertidumbres que seqandin el calculo de masas si se
modifican los siguientes parametros: distancia al objetadeale la asociacion, variacion en el
cociente de extincion total a selectiva (R) y la aplicaciérdderentes modelos de trayectorias

evolutivas. Los resultados de la variacion de parametrbstaa a continuacion:

En las variaciones en la distancia al objety (x) se observo una variacion en masa dey0

con respecto a la distancia de 140 pc.

Al variar la edad £22 %) para los objetos en la muestra del Toro, se encontraroacianies
en la masa/y p de un 20%. Estos valores son similares al error residudi2@®el método VP con
respecto a las masas obtenidas por métodos dinamicosesdgigue la mayoria de las diferencias

se pueden explicar como un efecto de dispersion en edadaydiist

Cuando se tomaron diferentes valores para R, se observo quetacion pequefia en el
cociente no tiene un efecto significativo en el calculo deavallo obstante, al utilizar el valor
de R = 4 se observa una variacion porcentual de¥3@on respecto al valor normal de 3.1. De
esto concluimos que el método VP no puede utilizarse enmegioon alta extincion interestelar
si no se tiene una estimacion de R, podria ser el caso de lasosiatnsos donde se localizan los

objetos clase Oy I.

El método VP se probé con modelos evolutivos de DM97, BCAHO®)®F, Y2 y PS99.
Se concluy6 que PS99, DM97 ¥? dan resultados para las masds » que coincide con las
masas dinamicas correspondientes dentro de Ufy, POr lo que estos modelos son consideramos

equivalentes.

Como resultado de este primer analisis, se concluye que edmétP es una herramienta
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4 Conclusiones

confiable para la obtencién de un estimado de masa pardasitelenes de baja masa y masa
intermedia, utilizando fotometria en el cercano infrastdHK, sin necesidad de conocer los tipos

espectrales. La precision del método respecto a las masasidas es 20

Se ha mostrado entonces que este método parece ser unaidetagrara la determinacion de
masas en estrellas T Tauri clasicas (clase Il) sin la nezesiel conocer el tipo espectral del objeto.
Actualmente éste se puede aplicar en un intervalo de masad @e2.5M,, donde los modelos

evolutivos son mas confiables.
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A Graficas D-X
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Figura A.1: Superposicion de los diagramas D-X para cuatjetos (GG Tau, UZ TauEk, V397
Aur y V773 Tau). En esta Figura se muestra en forma graficatenolon de masa por medio del
método VP. Las isocronas de PS99 a una edad de log(t)=6.& dexestran indexadas en términos
de masas solares, correspondiendo la linea azul discarditas valores obtenidos del diagrama

C-My lalinea roja sélida que forma una curva es la obtenidaidgirama C-C.
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Figura A.2: Superposicion de los diagramas D-X para cudijetos (DF Tau, DM Tau, FO Tau y

LkCalb). En esta Figura se muestra en forma grafica la obtedeignasa por medio del método
VP. Las isocronas de PS99 a una edad de log(t)=6.3 dex seramu@siexadas en términos de
masas solares, correspondiendo la linea azul discontimsavalores obtenidos del diagrama C-M

y la linea roja sélida que forma una curva es la obtenida dgrdma C-C.
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Figura A.3: Superposicion de los diagramas D-X para lostobjéM Aury ZZ Tau. En esta Figura
se muestra en forma gréfica la obtencion de masa por medicatieflmVP. Las isocronas de PS99
a una edad de log(t)=6.3 dex se muestran indexadas en térd@nmnasas solares, correspondiendo
la linea azul discontinua a los valores obtenidos del dragr@-M vy la linea roja solida que forma

una curva es la obtenida del diagrama C-C.
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