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Resumen

Este trabajo representa el primer estudio de la rotacion estelar en la etapa de pre-secuencia
principal que se realiza en el complejo de formacion estelar de Orion. Para este estudio, se
combinaron estimaciones de temperatura efectiva (T.fr), velocidad de rotacién proyectada
(vsini) y velocidad radial (RV') obtenida del andlisis de espectros APOGEE2-YSO; informacién
cinematica (paralajes y movimientos propios) y fotométrica aportada por Gaia-DR2; estimacion
de periodos a partir de curvas de luz TESS; y la disponibilidad de un gran niimero de estrellas
confirmadas espectroscépicamente como objetos jévenes de baja masa (estrellas T Tauri), con
informacién relevante que permiten clasificar acretoras CTTS y no acretoras WTTS (Briceno
et al., 2005, 2019; Hernandez, 2019 in prep.; Herndndez et al., 2014). Esto nos coloca en una
posicion privilegiada para realizar uno de los estudios estadisticos mas robustos de la rotacion

estelar en estrellas T Tauri.

En esta perspectiva, se refuerza la necesidad de incluir el efecto de frenado disco-estrella
(Disk-locking effect) como mecanismo regulador de la evolucién del momento angular en
la fase pre-secuencia principal. Particularmente, las estrellas CTTS exhiben, generalmente,
vsing limitados (<35km/s), mientras que el rango de velocidad de rotacién en estrellas WT'TS

puede llegar a superar los 100 km/s.

El anélisis de la relacion periodo-v sin+ da soporte al escenario de rotacién como cuerpo rigido
para estrellas mayormente convectivas. Ademas, se confirma el efecto de inflacion del radio
estelar, al inferir diferencias sistematicas entre el radio estelar determinado con la relacion
P,ot vs vsini y el radio estelar a partir de la relacion entre L y Ti¢s. Esto se refleja en una
distribucién de inclinaciones sistematicamente mayores respecto a una distribuciéon aleatoria

e isotropica de inclinaciones, encontrando valores de sinz > 1.

Sugerimos que las estrellas CTTS con velocidades mayores a 35 km/s, son candidatas a
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Resumen 7

estrellas binarias. Ademas, podemos identificar candidatas a estrellas binarias a través de la
relacién P, vs v sini. Particularmente, aquellas que se ubican por encima de la linea maxima

esperada, para un rotador de 1.2My a 1 millén de anos.
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Capitulo 1

Introduccion

La rotacion estelar es un parametro fundamental en los procesos de formacién y evolucion
estelar. En general, su estudio es una herramienta transversal a multiples observables de
interés en la astrofisica. En este contexto, es una pieza clave para entender la evolucion del
momento angular, el cual es uno de los problemas mas desafiantes de la astrofisica estelar

moderna (Bouvier, 2013).

Naturalmente, se han encontrado relaciones de la rotacién con otros fenémenos como el
agotamiento del litio en estrellas de baja masa (Bouvier et al., 2016; Bouvier et al., 2018;
Jeffries, 2014; Somers & Pinsonneault, 2014; Somers & Stassun, 2017), la generacién del
mecanismo dinamo en los interiores estelares (Berdyugina, 2005), la acreccién y la actividad
estelar (H,, Call, Emisién UV, manchas estelares, emision de rayos X; Affer et al., 2013;
Biazzo et al., 2009; Davies et al., 2014; Noyes et al., 1984; Soderblom et al., 1991; Somers
& Stassun, 2017; Venuti et al., 2017), el fenémeno de la inflacién del radio (Jackson et al.,
2016; Somers & Pinsonneault, 2015b; Somers & Stassun, 2017), la edad y el campo magnético
(Barnes, 2007; Meibom et al., 2011; Vidotto et al., 2014), la influencia de los sistemas binarios
en la evolucién estelar (Stauffer et al., 2018), la pérdida de masa a través de vientos (Matt &
Pudritz, 2005), asi como la evolucién y migracién planetaria (Privitera et al., 2016), incluso
se ha encontrado que la rotacién puede ser un trazador directo de la formacién estelar en el

disco galactico (Davenport, 2017; Davenport & Covey, 2018).

Durante la etapa de pre-secuencia principal, la conservacién del momento angular en estrellas
de baja masa (M < 1.2My) predice que la tasa de rotacién debe incrementarse, debido a

los procesos de contraccién gravitacional y acrecion estelar que cambian el radio y la masa

15



Capitulo 1. Introduccion 16

de manera sustancial (Palla & Stahler, 1992). Por su parte, Hartmann & Stauffer (1989)
estimaron que estrellas de una masa solar, con una tasa tipica de acrecién de 10~7 M—f a
1 millén de anos, deben alcanzar la velocidad de ruptural. Sin embargo, Stassun et al.
(1999) muestra que miembros de Orién de baja masa en la ONC? (1-2 millones de afios)
estadisticamente manifiestan una rotacién alrededor del 10% de la velocidad de ruptura.
Incluso, protoestrellas profundamente embebidas parecen tener una rotacion moderada, con

un valor promedio de 40 km/s (Covey et al., 2005).

Muchos trabajos muestran que las estrellas con presencia de discos protoplanetarios presentan
tasas bajas de rotacién comparadas con estrellas sin disco (Cody & Hillenbrand, 2010; Herbst
et al., 2001; Rebull, 2001; Rebull et al., 2006, 2016). Esto sugiere que durante la acrecién de
un disco, existe un mecanismo que esta regulando el momento angular.

Koenigl & Arieh (1991) fueron los primeros en sugerir un modelo de interacciéon entre una
estrella, su campo magnético y su disco protoplanetario, el cual favorece la pérdida de
momento angular durante los primeros millones de anos. En este modelo, las lineas del
campo magnético se conectan con el disco interno, se produce una rotacién diferencial, la
cual mantiene constante la rotacion superficial de la estrella. Sin embargo, por mas de dos
decadas se ha debatido sobre si la interacciéon magnética disco-estrella, es lo suficientemente
efectiva para contrarrestar el aumento de momento angular causado por la acreciéon estelar
(Ferreira, 2013).

Muiltiples trabajos se han desarrollado para buscar relaciones entre la rotacion, la edad, la
acrecion, asi como pardmetros estelares y del disco (Davies et al., 2014; Irwin & Bouvier,
2009; Le Blanc et al., 2011; Rebull et al., 2006; Scholz et al., 2007; Venuti et al., 2017;
Vogel & Kuhi, 1981), otros se han dedicado a realizar modelos ajustados a las observaciones
(Gallet & Bouvier, 2013, 2015; Landin et al., 2016). A pesar de la reducida cobertura de
edades, se ha encontrando pistas que favorecen el escenario de frenado magnético por el
disco durante los primeros millones de anos. Sin embargo, algunos trabajos han resultado
contradictorios al escenario de frenado disco-estrella (Le Blanc et al., 2011). A pesar de esto,
hay un consenso general en que las estrellas acretoras estan siendo frenadas antes de llegar
a secuencia principal. En este aspecto, es necesaria una coherencia entre las observaciones y

los parametros que propone el escenario de frenado disco-estrella, como agente regulador del

Velocidad alcanzada para equilibrar la fuerza centrifuga v la fuerza de gravedad. Esta velocidad estd

representada como: V., = % %. Particularmente, para una estrella tipo solar V,,.;; = 356km/s.

20NC por sus siglas en inglés Orion Nebula Cloud (M42)
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momento angular durante los primeros millones de afios, y que aun resultan desconocidos
(Bouvier, 2013).

Para realizar un estudio evolutivo en pre-secuencia principal, es necesario tener una muestra
amplia de estrellas en un intervalo amplio de edades, que permita hacer una buena estadistica.
El complejo de formacion estelar de Orién es un excelente laboratorio astrofisico para hacer
estudios evolutivos de la rotacion, ya que cuenta con diversas poblaciones estelares en multiples
estados evolutivos (1-10 millones de anos; Briceno, 2008). Contar con edades individuales
resulta ideal. Esencialmente se requieren estimaciones precisas de la luminosidad y la temperatura,
para luego ser comparadas con modelos evolutivos. Esta tarea resulta viable a pesar de la
incertidumbre en la distancia, y la extincién (e.g. polvo interestelar, presencia de discos
protoplanetarios), asi como la posible variabilidad estelar en pre-secuencial principal a causa

de manchas, apantallamiento por el disco, rafagas, acreccién, entre otros.

Basado en estudios de la rotacién en secuencia principal, (Kraft, 1967) y Skumanich & A.
(1972) fueron los primeros en encontrar una tendencia empirica de la rotaciéon con la edad
(vsini o t_%). El principal mecanismo de pérdida de momento angular en la etapa de
secuencia principal, son los vientos estelares (Schatzman, 1962). Este resultado constituye
el campo de la girocronologia estelar y ha sido ampliamente usado para estimar la edad
de cimulos estelares en secuencia principal (e.g. Piscis-Eridanus, Preasepe, Pleiades; Curtis
et al., 2019; Meibom et al., 2011; Rebull et al., 2016).

Ahora bien, durante la fase de pre-secuencia principal, el panorama resulta sumamente
engorroso debido a la co-existencia de al menos tres mecanismos que regulan el momento
angular: (1) Efecto de frenado disco-estrella, (2) Acople niicleo-envoltura estelar y (3) vientos
estelares y del disco. La principal motivacién de este trabajo, es derivar tendencias empiricas
de la rotaciéon durante los primeros 10 millones de anos. Durante dicha etapa se espera la
disipacién de los discos protoplanetarios (Herndndez et al., 2007). Contar con grandes sondeos
astronémicos como APOGEE-YSO, GAIA y TESS, nos permite mejorar significativamente
la estadistica tanto en edades, como en observables de rotacion, que resultan fundamentales

para hacer un estudio de esta envergadura.

En este trabajo, realizamos un estudio evolutivo de la rotacion estelar para miembros de
baja masa (M < 1.2Mg) en todo el complejo de Orién. Ademés, estudiamos la rotacién de
las estrellas T Tauri (T'TS), y la influencia de la acrecién de discos protoplanetarios. Por

otro lado, ampliamos la cantidad de objetos con periodos de rotacién en todo el complejo
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de Oriodn, incluyendo la region de A Ori, la cual no posee estudios previos de variabilidad.
También, estimamos las inclinaciones de los ejes de rotacién a través del periodo, la velocidad

de rotacion y el radio estelar.

En el resto de este primer capitulo realizamos una breve revision de conceptos, herramientas y
modelos usados para este trabajo. En el capitulo 2, describimos las observaciones y la seleccion
de miembros a Orién usados en este estudio. En el capitulo 3, presentamos los resultados y su
analisis. En el capitulo 4 presentamos las conclusiones y finalmente los principales productos

de este trabajo son descritos en los apéndices 4 y 4.

1.1. Complejo de Formacion Estelar de Orién

El complejo de formacién estelar de Orion (OCSF por sus siglas en inglés “Orion Star
Formation Complex”, ver Figura 1.1) es un excelente laboratorio astrofisico, el cual ha
sido objeto de numerosos trabajos sobre formacion y evolucién estelar, asi como de discos
protoplanetarios (Bricefio, 2008). Orién se encuentra en la vecindad solar a una distancia
promedio de 400pc y tiene una extensa variedad de poblaciones estelares en diferentes estados
evolutivos, como el ciumulo de la Nebulosa de Orién (ONC por sus siglas en inglés “Orion
Nebula Cluster”, 1 — 2 millones de anos), ¢ Ori (3 — 4 millones de anos), 25 Ori (~ 7 — 10
millones de anos), y A Ori (~ 4 — 6 millones de anos). Esto hace ideal a OCSF para estudios

evolutivos, en particular de rotacion estelar.

1.2. Estrellas T-Tauri

Las estrellas T Tauri son objetos de baja masa (M < 2M) en pre-secuencia principal que se
caracterizan por tener la linea de litio Li I (67084) en absorcién, la cual es un indicador de
juventud. El litio es un elemento relativamente volatil, que puede transmutarse al alcanzar
temperaturas de 2.5x10° K. En estrellas de baja masa como las T Tauri (tipo espectral K
y M), la zona convectiva es relativamente profunda para llevar el material enriquecido en
Litio a la tacoclina®, donde se alcanzan temperaturas superiores a 2.5x10% K. Los mismos
movimientos convectivos llevan el material procesado y carente de Li I a la fotosfera. De

esta forma, observar una cantidad sustancial de Li I en el espectro, indica que no ha pasado

3Palabra del Inglés ” Tachocline”. Es la frontera entre la envoltura convectiva y el nicleo radiativo de una
estrella
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Lambda Ori

] O " Sigma Ori *

Figura 1.1: Complejo de formacién estelar de Orién 15° x 25° (Fotografia de Rogelio Bernal),
modificada con proposito ilustrativo
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suficiente tiempo para su quemado (Jeffries, 2014) y por lo tanto podemos concluir que se
trata de una estrella relativamente joven.

Estas estrellas presentan fuertes lineas de emision, variabilidad fotométrica y espectroscopica.
Ademads, presentan fuertes campos magnéticos (~ 2kG) y luminosidades en rayos X ~
10 Ly, (Vidotto et al., 2014). Particularmente, las lineas en emisién pueden trazar actividad
cromosférica o acrecién estelar. De acuerdo con Herbig & Bell (1988) la linea H, es un
indicador de acrecion para estrellas T-Tauri. Un ancho equivalente relativamente grande de
la linea H, ([EW(H,)] > 10 A) puede deberse a la caida del material a alta velocidad
desde el disco circunestelar a la fotésfera, mientras que lineas en emisién menos intensas de
H, ([EW(H,)] < 10 A) pueden producirse por fuerte actividad cromosférica. Sin embargo,
White & Basri (2003) propuso medir el FWHM al 10 % del pico de la linea de H, como un
criterio mas robusto y unificado del diagnodstico de la acrecion estelar, independiente del tipo
espectral. Este criterio indica que el 10% de H, > 270km/s es el régimen de acrecién. El
criterio de White & Basri (2003) es aplicable a espectros de alta resolucién. Por otro lado,
al trabajar a baja resolucién espectral un criterio ttil es dado por D. Barrado y Navascués
et al. (2002), quienes definieron una funcién limite para distinguir acretores que relaciona
EW(H,) y el tipo espectral (en el rango de G5-M5.5).

Los anteriores observables son compartidos en todas las estrellas T-Tauri y son 1tiles para la
clasificacion de estrellas T-Tauri (Briceno et al., 2019; Hernandez et al., 2014). A continuacién

se describen dos modelos conceptuales para las estrellas CTTS y WTTS:

1.2.1. Estrellas Clasica T-Tauri (CTTS)

Son estrellas de baja masa (M < 2M) asociadas con la presencia de un disco protoplanetario
que esta acretando material a la estrella. Esto genera fuertes lineas de emisiéon por columnas
y zonas de acreciéon como por ejemplo H, y emisiones del continuo en UV y IR por encima
del nivel fotosférico que fotométricamente se manifiestan como excesos IR en objetos clase
IT (radiacién reprocesada por el polvo y calentamiento viscoso) y excesos UV (choques de

acrecién). Ver figura 1.2.

1.2.2. Estrellas Weak line T-Tauri (WTTS)

Son estrellas de baja masa (M < 2Mgy) que ya no cuentan con un disco completo como

las CTTS. En particular, pueden tener un disco pasivo (sin acrecién), pero generalmente se
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Vientos por el disco

Flujo de Acrecién

Choque por Acrecién
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Pared de Disco Interno
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R* R truncamient to R corotacién

Figura 1.2: Modelo conceptual de una estrella CTTS, imagen tomada de Hartmann et al.
(2016), traducida y modificada para uso ilustrativo de este escrito.

asumen como una estrella en donde el disco se ha disipado. Aunque tienen lineas de emisién,
la intensidad de H, no se asocia con acrecion sino con actividad coronaria. Estas estrellas
estan asociadas a fuertes emisiones coronarias producidas por la gran actividad magnética en
su superficie. Por su actividad magnética, se espera que tanto las estrellas WTTS como las
CTTS posean manchas estelares que cubran entre 5 a 30 % de la superficie estelar (Schulz,
2012).

1.3. Medicion de la Rotacion Estelar

La rotacién estelar puede ser medida a través de multiples técnicas. A continuacion seran
ilustradas las metodologias més comines en espectroscopia y fotometria para medir la rotacién

estelar.

1.3.1. Velocidad de Rotacion Proyectada

Si la linea de visién que conecta una estrella con un observador no coincide con su eje de
giro, se produce sobre cada linea espectral un efecto de desplazamiento al rojo y al azul de
la luz a causa del movimiento del material que se aleja y se acerca por la rotacion. Este es el

principio de ensanchamiento por rotacion.

La velocidad de rotacién v,,; puede ser estimada a través del ancho de las lineas espectrales.
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Sin embargo, la inclinacién (i) de la estrella en direccién al observador introduce un efecto
de proyeccion. Es por esto, que al observable de la velocidad de rotacién se le conoce
como velocidad de rotacién proyectada vsin(z). Otros mecanismos fisicos pueden producir
ensanchamiento de las lineas espectrales y es importante aislar la rotacién de otros efectos
para una estimacion precisa de v sin(7).

Asumiendo rotacién de cuerpo rigido, v sin(i) serd méximo cuando la linea de visién coincida
con el ecuador estelar (i = 90°), de lo contrario el valor estimado sera inferior a la velocidad

de rotacién ecuatorial. Ver figura 1.3.

to Earth
-

Figura 1.3: Diagrama de vsin ¢, tomada de Wikipedia.

Funcién de Correlacién Cruzada

Por sus siglas en inglés CCF, es una herramienta muy eficaz para estimar la velocidad

de rotacion (vsini) y la velocidad radial (RV) de un objeto astronémico. Ademas ha sido
usado como un diagnéstico de multiplicidad estelar (Kounkel et al., 2019). Fue propuesto por
primera vez por Tonry & Davis (1979). El método usa dos espectros estelares, uno observado

y otro estandar ¢ sintético de igual tipo espectral, gravedad superficial y con rotacién estelar
conocida.

La funcién de correlacién cruzada (CCF) de un espectro observado (O())) con su espectro
sintético (S(N)), es la convolucion entre ambos espectros, entre el producto de sus normalizaciones,

es decir:

O xSV
CCF(AN) = O] - ISl

Usando el principio Doppler, es posible transformar la funcién CCF al espacio de velocidades.

La funcién CCF tendra un pico centrado en cero para una estrella con velocidad radial nula
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y diferente de cero para un espectro observado corrido al rojo o corrido al azul.

Las principales ventajas del método de correlacion cruzada, son la utilizaciéon de todo el
espectro y la obtencién de una linea promedio representativa a la cual se examina la rotacion
(Diaz et al., 2010), la reduccién del efecto de mezclado de lineas, y la capacidad de poder
estimar la rotaciéon de manera automatica para muchas estrellas sin requerir intervenciones

o0 excesivos recursos computacionales (Diaz et al., 2010).

Por otro lado, un método alternativo y usado en las estimaciones de vsini compiladas en

4 a un espectro

este trabajo (Kounkel et al., 2018), consiste en aplicar un perfil de rotacién
sintético, esto se realiza a diferentes velocidades hasta obtener la mejor comparacién (e.g.
prueba x?) del espectro observado y el espectro sintético (e.g figura 2.6; Cottaar et al., 2014;

Kounkel et al., 2018, 2019) .

Método de Fourier

Este método fue propuesto por primera vez por Carroll (1933) y ha sido usado ampliamente
en estrellas de tipo espectral O, By A (Diaz et al., 2010; Royer et al., 2004; Simén-Diaz &
Herrero, 2007).

Gray (2005) ilustra como este método estima la velocidad de rotacién proyectada (vsini),
esencialmente con un perfil de linea tomado de un espectro. Existen diferentes mecanismos de
ensanchamiento de lineas espectrales, como también distintos perfiles de linea. Por ejemplo,
el ensanchamiento natural 6 térmico (Perfil de Gauss), el ensanchamiento por presién 6 efecto
Stark (Perfil de Lorentz), el ensanchamiento térmico combinado con presién (Perfil de Voigt),
y el ensanchamiento por rotacién (Perfil Parabdlico). Ademds, existe el ensanchamiento

instrumental el cual se asume generalmente como tipo Gaussiano.

La gran virtud del método de Fourier es que permite diferenciar efectos de rotacién sobre
otros efectos que contribuyen a ensanchar los rasgos espectrales, debido a que la rotacion es
el inico mecanismo que produce ceros en el espacio de Fourier, y estos, resultan ser ttiles

para estimar vsini. Vedse Figura 1.4.

4Este perfil es definido por Gray (1973)
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Figura 1.4: Perfiles de linea en el espacio de Fourier. Imagén tomada de la presentacion “How
do we measure the rotation of a star” de Luis Aguilar
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Carroll (1933) modela un perfil de linea rotacional G(AX) en el espacio de frecuencias de

Fourier como una funcion de Bessel de primer orden:

Floan)w) = 20

En donde los ceros del espacio de Fourier (v, 15, v3) son proporcionales a v sin i

Vs = 1.162 A\
v3 = 1.661 A\
A
AN = —vsini
c

Las principales limitaciones de este método son la resolucién espectral y el mezclado de
las lineas, principalmente por la apariciéon de bandas moleculares (e.g TiO, entre otras) en
estrellas de tipo espectral tardio (SpT<K5). De acuerdo con (Reiners & Schmitt, 2003) es
posible medir la rotacién diferencial a partir del segundo cero en el espectro de potencias,
cuando tenemos senales a ruido superiores a 100. Algunos estudios demuestran que estrellas
de tipo espectrales mas tempranos que F pueden tener la posicién de los ceros afectados
por la rotacién diferencial y este problema debe ser tratado con cuidado. (Reiners & Royer,
2004).

Un método alternativo y sosfisticado para obtener la rotacion de forma automatica, es aplicar
esta técnica a la funcién de correlacién CCF (Diaz et al., 2010), asumiendo esta funcién como
un perfil de linea espectral. Esto elimina las intervenciones de un usuario con la medicién y

puede hacerse para numerosos datos.

1.3.2. Periodo de Rotacion

La modulacion fotométrica proveniente de una estrella puede ser a causa de la presencia de
manchas estelares, rafagas estelares, pulsaciones estelares, acrecion de un disco protoplanetario,

o incluso transitos de exoplanetas 6 presencia de sistemas estelares multiples.

Las manchas estelares son una manifestacién de la actividad magnética en estrellas de tipo

espectral tardias como G, Ky M (Berdyugina, 2005). El tamano de las manchas y su cobertura
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en la superficie estelar, son de suma importancia para estudiar la rotacion estelar y la variacion
de la velocidad radial (i.e perturbacion del centroide de la linea espectral conocido como efecto
jitter; Fang et al., 2016).

El tiempo de vida de las manchas estelares relativamente pequenas es proporcional al drea de
cobertura (Hall & Henry, 1994). Por otro lado, las manchas relativamente grandes, posiblemente
estén limitadas por el arrastre latitudinal de la rotacién diferencial, lo cual reduce su tiempo
de vida. Sin embargo, la tendencia de las manchas grandes es sobrevivir por varios anos
(Berdyugina, 2005). Esto nos permite estimar periodos de rotacién a partir de la curva
de luz, asumiendo que la presencia de manchas produce la variabilidad y que la distribucion
superficial de las manchas no cambia su configuracion en el tiempo de seguimiento observacional.
Aunque pueden existir efectos adicionales de variabilidad fotométrica, el hecho que las estrellas
TTS posean manchas mayores en tamaio con relacién a sus contrapartes mas evolucionadas®,

favorece la medicion de periodos de rotacién en estrellas jovenes.

La presencia de multiples manchas a lo largo de la superficie estelar, asi como la presencia
de rafagas estelares, pueden alterar la medicion del periodo de rotacion. Observaciones
multiépoca en estrellas CTTS, sugieren que columnas de material por encima del plano
medio del disco, pueden eclipsar la estrella y como resultado de esto, la senal proveniente de
las manchas estelares resulta contaminada. Estos eclipses pueden alcanzar periodos mayores
a 10 dias, es por esto que para descartar cualquier componente de variabilidad no estelar,
se opta por tomar el periodo mas corto a través de un analisis en el espacio de Fourier
(Artemenko et al., 2012).

Existen multiples métodos para extraer la componente periddica de una senal temporal.
Algunos son més analiticos, consistiendo en la descomposicion de una senal en oscilaciones a
una frecuencia dada; otros, son mas geométricos o empiricos, basados en la comparacién de la
morfologia de una curva de luz cuando es puesta en un diagrama de fase. Para este estudio, se
adopto el método de Lomb-Scargle en el procesamiento de las curvas de Luz de TESS, por su
versatilidad de implementacién (Ver Anexo 4). A continuacién se dard una breve descripcién

y una comparacion de las ventajas y desventajas de los métodos mas comunes.

5Este término se refiere a la fase que adquieren las estrellas jévenes cuando alcanzan la secuencia principal.
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Periodograma de Lomb-Scargle (LSP)

Es uno de los algoritmos mas conocidos y usados en astronomia para detectar y caracterizar la
periodicidad de una senial (VanderPlas, 2017). Propiamente es una versién de la transformada
discreta de Fourier, la cual es aplicable a conjuntos de datos con irregularidades en el muestreo
temporal, incluso con corrimientos temporales del origen (Lomb, 1976; Scargle, 1982). La
esencia de este método es el ajuste en minimos cuadrados de senales sinusoidales a una curva

de luz observada.

El periodograma viene dado por:

P@Q_l{gzﬁawmm—r»3+Q;ﬁﬂmwa—ﬂv}

2] Y cos?w(t; —T) Sosinfw(t; — 7)

Donde f; es el flujo de la curva de luz en un tiempo t;, y 7 viene definido como:

sin 2wt
fan(2wr) = 2250200
>, cos 2wt;
El periodograma P(w) estd normalizado con la varianza total o2 de la curva de luz, y
obtenemos:
Pw)
PNorm (w) - 0_2

La frecuencia més probable es w, y estd definida con un valor maximo Py, (w). El periodo
por definicion se estima como P = 2w—”

Funcién de Autocorrelacién (ACF)

Este método funciona de forma distinta al método LSP (Cody et al., 2014), ya que no
introduce supuestos en la forma de la curva de luz. Esta basado en la busqueda de auto-
similaridad de diferentes segmentos de curvas de luz a igual fase. En donde se examinan
periodos de prueba y se segmenta la curva de luz en fase. Este consiste en explorar periodos

de prueba para cada uno de los segmentos, hasta encontrar la mejor autocorrelacion.

El coeficiente de auto-correlacion esta dado por 7y,

SN = Dok — 1)
SN (i = )2

Ty =
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Donde (k) es el retraso de la curva de luz, f; es el flujo en un tiempo t;, fi1x es el flujo en un
tiempo t; + P, f es el promedio del flujo de la curva de luz y N es el ntimero total de puntos
en la curva de luz, igualmente espaciados a la cadencia (At). El periodo es proporcional
a la cadencia y al retraso de la siguiente forma (P = kAt). Finalmente, se construye la
funcién de autocorrelacién en funcién del periodo, en donde se busca el periodo con mayor

autocorrelacion.

Método String-length (SL)

Similar al método de ACF, el método de SL no introduce supuestos de la forma de la curva
de luz (Dworetsky, 1983). El método explora en un rango de periodos prueba los segmentos
de curvas de luz. Estos segmentos son ordenados en un diagrama de fase (f;, ¢), y cada uno
posee una longitud L, definida como la suma sucesiva de segmentos de recta que conectan

los puntos de una curva de luz.

L= 2_: \/(fz - fi—1)2 + (gbZ — ¢i—1)2 + \/(fl _ fN)Q + (¢1 S 1>2

Donde f; es el flujo en un tiempo t;, ¢; es la fase en un tiempo t;, y estd definida como

O; = P’: =, donde P,,; es el periodo asumido para la senal.

El mejor periodo es aquel que minimice el valor de L.

Comparacion de los métodos

El método de LSP es generalmente mas preciso que los métodos ACF y SL; en la medicion del
periodo. Sin embargo, su precision puede ser afectada por datos espurios (e.g rafagas estelares,
transitos planetarios, rayos césmicos), sefiales aperiddicas (e.g. prensencia de miltiples manchas
estelares, apantallamiento de disco) que pueden generan varios picos en el periodograma
siendo incierta la identificacion del periodo.

El método de ACF puede ser una solucion a las limitaciones de LSP, ya que generalmente es
posible examinar el pico del periodograma que ofrece el periodo estelar y no un periodo de
desfase entre manchas. Sin embargo, el tener que asumir un periodo de fase P y un tamano
de paso temporal At para la busqueda del periodo, limita la precisién del periodo extraido en
comparacion a la precision que se puede lograr del pico correspondiente en el periodograma.
La técnica SL combina las ventajas de ser conceptualmente sencillo, siendo aplicable a
cualquier muestreo temporal, debido a su gran sensibilidad a los puntos espurios y a las

tendencias de largo plazo. Sin embargo, este método resulta estar notablemente limitado por
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rotadores rapidos, ya que la longitud SL como funcién del periodo tiende a ser mas ruidosa

en periodos cortos.

1.4. Momento Angular en Estrellas de Pre-secuencia

Principal

La evolucién rotacional de estrellas de baja masa antes de su llegada a la secuencia principal,
se cree que esta dominada por tres procesos fisicos principales: La interaccion disco-estrella,
el frenado de vientos magnetizados, y el transporte de momento angular en el interior estelar.
En esta seccion se describe brevemente como estos procesos modifican el momento angular
y finalmente se presentan las consideraciones que toman en cuenta los modelos de Gallet &
Bouvier (2015).

1.4.1. Conexién del disco con la estrella

Ghosh & Lamb (1979); Koenigl & Arieh (1991) propusieron que el disco protoplanetario
genera un torque magnético con la estrella. Este efecto, conocido como “disk-locking effect”
o “frenado disco-estrella”, es producido por la rotacién diferencial entre la estrella y el gas
de un disco protoplanetario que rota de forma kepleriana.

En principio, las lineas de campo magnético estelar conectan con el disco interno de la
estrella. Esta conexion inhibe la rotacion estelar y limita a la estrella a rotar con la velocidad
kepleriana de la parte interna del disco (Bouvier, 2013), la cual es menor que la velocidad
esperada para la superficie estelar. Cualquier interaccion en el radio de corrotacion, no genera
torques. Para que existan torques que se lleven el momento angular de la estrella es necesario
un campo magnético que interactue con una region del disco més alla del radio de corotacion,
ademds que estos campos magnéticos resulten ser estables ante miltiples rotaciones (Matt
& Pudritz, 2005; Shu et al., 1994).

El radio magnético es definido como R,,, el radio de corrotacién R,, y el radio de truncamiento
del disco protoplanetario se define como R;.

De acuerdo a Hartmann (2002), se asume que la regién de interaccién magnetosférica disco-
estrella se encuentra limitada en un cilindro de radio R < R, (Ver figura 1.5 ). Entonces el
momento angular debe ser expulsado de la vecindad de R,, para reducir la rotacién estelar.

En un disco de acrecion viscosa, la transferencia de momento angular esta relacionada con
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Figura 1.5: Modelo esquematico de la interaccion magnetosférica disco-estrella. Tomada de
Hartmann (2002).

la tasa de acrecion M. El momento angular transferido hacia afuera, en el radio R, es

aproximadamente:

dJ out
dt

Donde €2, es la velocidad angular kepleriana en R,,. El material que cae en la estrella via

~ MQ,,R?,

acrecion estelar, hace que la estrella tienda a incrementar la rotacion. Asumiendo que el disco
permanece en rotacién kepleriana hasta el radio de truncamiento R; (i.e. regién en la cual
se transfiere momento angular a la estrella), ver figura 1.5. Entonces el torque total en la

estrella llega a ser:

dJ,
dt

En la realidad, existen torques presentes en todos los radios entre R; y R,,. Ghosh & Lamb

~ —M(Q,R%, — QR?)

(1979) sugieren que el torque total puede reducirse hasta el punto de cambiar el signo de la
expresion anterior. Sin embargo, esto sera posible unicamente cuando el radio magnético sea
menor que el radio de corrotaciéon (Matt & Pudritz, 2005).

En la actualidad, se sigue en espera de modelos satisfactorios para la rotacién en pre-secuencia
principal, ya que comunmente se asume que la evolucién de la velocidad angular es constante,

esto mientras actua el fenémeno de acrecién del disco (Bouvier et al., 2007).

1.4.2. Vientos estelares

Observaciones en estrellas de secuencia principal realizadas por Kraft (1967), muestran que
estrellas de masa intermedia y alta masa (M > 1.2M) suelen tener rotaciones del orden de
100-200 km /s, mientras que estrellas de baja masa (M < 1.2M) tienen rotaciones del orden

de pocos km/s. Esta notable diferencia en la tasa de rotacién fue interpretada por Schatzman
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(1962) como resultado de la pérdida del momento angular a causa de vientos magnetizados.
En este marco, todas las estrellas nacen con altas tasas de rotacién, y unicamente las estrellas
magnéticamente activas (e.g. estrellas de baja masa; Donati et al., 2011; Gregory et al.,
2008), podrian frenarse fuertemente en la medida que el momento angular es removido.
Kawaler (1988) propuso una formulacién parametrizada de la pérdida del momento angular,
que puede ser aplicada directamente a los modelos evolutivos. Esta, fue basada en los trabajos
de Mestel (1984); Weber & Davis (1967) y se expresa como:

n
% = 2 My Q, R (%‘) - %
Donde €2, es la velocidad angular estelar, My la pérdida de masa por vientos; r4 es el radio
de Alfvén y es un parametro clave que conecta la rotacion con los campos magnéticos, se usa
ampliamente como punto de partida para modelar las pérdidas por vientos que mas adelante
veremos en los modelos de Gallet & Bouvier (2015); 1y es la escala de tiempo de frenado y
el exponente n refleja la geometria del campo magnético con n = 2 para un campo radial,

n = 3/7 para un campo dipolar.

Con el fin de explicar la baja rotaciéon observada en estrellas acretoras (CTTS), Matt &
Pudritz (2008) explora el papel de los vientos estelares en pre secuencia principal, basado
en simulaciones numéricas magnetohidrodindmicas en donde incluyen variaciones de la masa
estelar, el radio, la tasa de rotacién, la intensidad de los campos magnéticos, la pérdida de
masa e incluso la geometria del campo magnético. Finalmente, sus simulaciones indican que
para una tasa de pérdida de masa de 1072 My, /ano, el torque via vientos estelares es relevante
en el decrecimiento de la rotacién de las estrellas CTTS. Aarnio et al. (2012) por su parte,
desarroll6 un modelo empirico, basado en observaciones de rafagas estelares en rayos-X en
donde encontré que para estrellas de tipo solar en pre-secuencia principal, la pérdida de
masa via eyecciones coronarias presentan tasas tipicas del orden de 10712 — 1079 M, /ano.
Finalmente, sugiere que tasas mayores de 107°M /ano pueden resultar importantes en la

evoluciéon de la rotacion durante los primeros millones de anos.

1.4.3. Acoplamiento del Nicleo y Envoltura Estelar

El transporte de momento angular en el interior estelar es uno de los mas importantes procesos

fisicos que ocurren durante la fase temprana de secuencia principal.
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MacGregor & Brenner (1991) consideraron la cantidad AJ como el intercambio de momento
angular entre el nticleo y la envoltura estelar, que deben intercambiar para conservar una
rotacion uniforme, en una escala de tiempo 7,_,. de acoplamiento nicleo y envoltura. Este

intercambio viene dado por:

o [eannuc - Inucjenv
B [nuc + Ienv

AJ

Donde I y J se refiere al momento de inercia y momento angular del nicleo radiativo y la
envoltura convectiva, respectivamente.
La evolucion del momento angular del nticleo radiativo y la envoltura convectiva fue propuesta

por Allain (1998), y es representada como:

dJnuc AJ

dt Tn—e

dJenv _ A J Jenv

dt Thoe W

En donde 1y es la escala de tiempo de frenado por vientos.

En el contexto de la escala de acoplamiento 7,_,., una escala corta corresponde a una
redistribucién eficiente de momento angular y conduce a una rotacién de cuerpo rigido.
Mientras que una escala prolongada de tiempo permite fuertes gradientes de velocidad angular
en la tacoclina en la medida que la estrella evoluciona (Bouvier, 2013). Atin no se conoce
con precision la escala de tiempo de acoplamiento 7,,_,.. Sin embargo, nuestro trabajo podria
dar pistas sobre los mecanismos fisicos que se encuentran trabajando en el transporte de
momento angular en los interiores estelares durante los primeros millones de anos en la vida

estelar.

1.4.4. Modelos de Rotacion Estelar (Gallet & Bouvier 2015)

Cabe resaltar que los modelos de Gallet & Bouvier (2015) no fueron compilados a nuestro
criterio, ni mucho menos ajustados a nuestras observaciones (i.e, no variamos ningin parametro
libre del modelo). Estos modelos fueron usados como una referencia para ser comparada con

nuestra tendencia empirica.

Los parametros libres que incorpora los modelos de Gallet & Bouvier (2015) son el periodo
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inicial, el tiempo de acoplamiento nicleo-envoltura, y el tiempo de vida del disco protoplanetario.
A continuacién, se describen los detalles més relevantes que usan los modelos. Si el lector
requiere mas detalles sobre el planteamiento de las ecuaciones, incluso la solucién de estas,
debe dirigirse a los dos trabajos de Florian Gallet (Gallet & Bouvier, 2013, 2015).

Inicialmente, estos modelos asumen una estructura y evolucion estelar tipica de una estrella
tipo solar. Para esto, se basa en los modelos evolutivos de Baraffe et al. (1998) los cuales
proveen el radio estelar y momento de inercia del nticleo radiativo y la envoltura convectiva.
La metalicidad se asume solar Z=0.02, con una abundancia de helio Y=0.275. Esto para tres

configuraciones de masa (0.5, 0.8, 1 My).

Durante la etapa de pre-secuencia principal, la evolucién del momento angular se encuentra

dominada por tres mecanismos principales:

Interacciéon del disco protoplanetario y la estrella: El tiempo de disipacién del disco
protoplanetario 74s., €s un parametro variable del modelo y puede ir desde 7gs¢o, = 2 millones
de anos para los rotadores rapidos, hasta 74, = 9 millones de anos para los rotadores
lentos. Se asume una velocidad angular €2, = %, que permanece constante durante la etapa
acrecion t < Tgiseo, con periodos iniciales (PTIOJL/IQ = 5.0d, P2V = 6.0d y P20Me =45 d),

que corresponden a la mediana de la rotacion.

Vientos estelares: Los vientos estelares son activados en la fase posterior al disco t >
Tdisco, €S decir cuando el acoplamiento del disco con la estrella comienza. Se asume campos
magnéticos dipolares y vientos estelares magnetizados que ejerce un torque en la superficie

estelar y puede ser expresado como [yiense 0¢ 2 My 174,

Matt & Pudritz (2008) encontraron que el radio de alfvén r4 y v cantidad adimensional®, se
encuentran bien representados a través de una ley de potencias = K17™.

Matt et al. (2012) mejoraron en niumero sus datos, asi como el nimero de simulaciones
comparado con su trabajo pasado. En esta nueva versién, se incorporé un parametro libre
adicional K a sus simulaciones magnetohidrodinamicas, con el objetivo de mejorar la parametrizacion.

Esta viene dada por:

6~ est4 fisicamente relacionada con el confinamiento magnético del sistema y estd definida como v =
B2R?
o B

Mw vese
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Donde B, es la intensidad de la componente dipolar del campo magnético en direccién del
ecuador estelar, My es la pérdida de masa por vientos estelares, €2, es la velocidad angular
estelar, R, es el radio estelar y v.s. es la velocidad de escape. Ademds se toman en cuenta
las constantes K; = 1.3, Ky = 0.0506 y m = 0.2177, valores adimensionales obtenidos de las
simulaciones Matt et al. (2012), y los demds pardametros como B, My son incorporados del
trabajo de Cranmer & Saar (2011).

Acoplamiento nucleo y envoltura:

La cantidad de momento angular transferido desde el niicleo radiativo a la envoltura convectiva
AJ

Te—e

en el tiempo 7._,. es representado como I'._,, =
En donde se sugiere una escala de tiempo 7., ~ 10 millones de anos para los rotadores
rapidos y 7., ~ 30 millones de afos para rotadores lentos (Bouvier, 2013; Gallet & Bouvier,
2015).

Las figuras mostradas a continuacién, corresponden a todo el dominio de los modelos de Gallet
& Bouvier (2015). Particularmente, nos enfocaremos en la rotacion durante los primeros 20
millones de anos; Mas alla de esta edad, se encuentra fuera de los objetivos y alcances de

este trabajo.
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Figura 1.6: Modelos para 1M (Gallet & Bouvier, 2015): Velocidad angular del nicleo
radiativo (lineas discontinuas), y velocidad angular de la envoltura convectiva (lineas
continuas) como funcién del tiempo. Se ilustran los modelos de rotadores rapidos (azul),
mediana (verde), y lentos(rojo). Los diamantes azul, rojo y verde, estdn asociados a los
cuartiles 1, 3 (25% y 75%) y la mediana respectivamente. El circulo abierto, representa la
velocidad angular del sol.
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Figura 1.7: Modelos para 1M, (Gallet & Bouvier, 2015): Momento angular especifico
observado (jops = I*]“\}—’”) (linea continua) y el momento angular especifico esperado (jes, =

I”“C*w"“j\}rfm*”m) (linea punteada). Se ilustran los modelos de rotadores répidos (azul),
mediana (verde), lentos (rojo). Los diamantes azul, rojo y verde, estdn asociados a los
cuartiles 1, 3 y la mediana en diferentes ciimulos estelares, respectivamente. El circulo abierto,
representa el momento angular especifico observado para el sol.
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Membresia y Mediciones de Rotacion

El complejo de formacion estelar de Orién es una region ideal para estudiar la formacion
de estrellas y planetas, esto debido a los multiples grupos estelares con diferentes estados
evolutivos que lo conforman (Briceno et al., 2005; Kounkel et al., 2018, 2019; Zari et al., 2019).
Para realizar un estudio global en este complejo de formacion estelar, se debe corroborar
la pertenencia de las estrellas a los diferentes grupos estelares jovenes. En este capitulo
describiremos como a partir de las propiedades cinematicas y espectroscopicas se puede
determinar membresia o pertenencia de una estrella a un grupo estelar dado. Por otro
lado, también describiremos en este capitulo los observables de la rotacién estelar usados
en este trabajo. Particularmente, el analisis de datos espectroscépicos proporcionan medidas
de velocidad de rotacién proyectada (vsini), mientras que los datos fotométricos multi-época

pueden proporcionar periodos rotacionales.

2.1. Membresia

2.1.1. Miembros Cinematicos de Orion

Las estrellas se forman de una nube molecular primigenia que se fragmenta para crear las
denominadas protoestrellas. Estas protoestrellas, heredan la cinematica global de la nube. De
esta forma, conforman un grupo relativamente compacto en el espacio, y poseen movimientos
coherentes. Observacionalmente, las mediciones de estos movimientos se obtienen a partir de
su velocidad radial y los movimientos propios (f, y fis), estos ultimos hacen referencia a su

movimiento tangencial en ascensiéon recta y declinacion.

37
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APOGEE (Apache Point Observatory Galactic Evolution Experiment) es un proyecto del
consorcio internacional Sloan Digital Sky Survey, del cual la UNAM es miembro. El objetivo
principal de este proyecto es observar centenares de miles de estrellas en nuestra galaxia, para
asi conocer més de la historia y evolucion de la Via Lactea. APOGEE nos brinda espectros en
alta resolucion (R ~ 22,500) en el cercano infrarrojo (1.51-1.70 pum) y tiene la capacidad de
observar al mismo tiempo hasta 300 objetos en un campo de 3° de didmetro. Al comparar los
espectros observados con una libreria espectral conocida, se pueden derivar parametros fisicos
como temperatura efectiva, gravedad superficial (loglg]), metalicidad (Z o M/H), abundancia

de elementos alfa (a/H), velocidad radial (RV), y velocidad de rotacién proyectada (vsin(i)).

En la segunda fase del proyecto (APOGEE-2) se completaron 16 campos en el complejo
de Orién (Figura 2.1). Los campos maés al sur, cerca de la nebulosa de Orién (ONC),
fueron adquiridos en la fase 1 y 2 de APOGEE, a través del programa IN-SYNC (INfrared
Spectroscopy of Young Nebulous Clusters; Cottaar et al., 2014; Rio et al., 2016). Los campos
restantes se adquirieron dentro del programa APOGEE2-YSO que completd el sondeo del
Complejo de Orién Cottle et al. (2018), cubriendo zonas como el complejo de A Ori (3 campos)
y la asociacién estelar Orion OBlab (8 campos). Cada placa observada esta identificada con
nombres que descatan la regién observada (Orion A, Orion B, Orion OB1-AB y A Ori). En

total se obtuvieron 8800 espectros en alta resolucién para 2345 estrellas en Orion.

El proyecto GAIA esta aportando un gran volimen de datos que permiten realizar un analisis
tri-dimensional de estrellas en nuestra galaxia. Ademaés de proporcionar magnitudes 6pticas
para un billén de estrellas, la segunda remesa de GAIA (GATA-DR2) proporciona posiciones,
paralajes y movimientos propios con certidumbres sin precendentes (Evans, D. W. et al.,
2018). Combinar estos datos con velocidades radiales (e.g. las obtenidas en APOGEE), ha
permitido realizar estudios robustos de miembros cinematicos en Orién (Kounkel et al., 2018;
Zari et al., 2019).

Kounkel et al. (2018) realizé un estudio estadistico en 6 dimensiones (6D: posiciones RA,
DEC, paralaje, velocidad radial, y movimientos propios en RA, DEC) para estrellas en el

complejo de Orién, que satisfacen los siguientes criterios:

RA: 75 < a < 95°, DEC: 11 < § < 15°, paralaje: 2.0 < w < 3.5mas, y movimientos propios:

—4 < po <4dmasyr~'y —4 < ps < 4dmasyr—t.
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Figura 2.1: Campos APOGEE-2 en el Complejo de Orién (Cottle et al., 2018). Se observan
los campos observados dentro del proyecto APOGEE-INSYNC (verde: Cottaar et al. (2014))
y del proyecto APOGEE2-YSO (rojo: Cottle et al. (2018)). Las observaciones adquiridas més
recientemente se grafican con lineas punteadas.

Con el resultado del andlisis 6D Kounkel et al. (2018), obtenemos 2345 estrellas miembros
cineméticos del complejo de Orién (vedse Figura 2.2), con medidas de RV, temperatura
efectiva y gravedad superficial, catalogadas en diferentes grupos estelares jovenes. Estos
parametros fueron obtenidos al comparar los espectros observados con la libreria espectral
sintética de PHOENIX (Husser et al., 2013) usando el método de cadenas de Markov-Monte
Carlo (MCMC; Cottaar et al., 2014). Como observamos en la Figura 2.2, vemos que las
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candidatas cinematicas se ubican en grupos con diferentes densidades y poblaciones.
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Figura 2.2: La distribucién espacial de los miembros cinematicos (puntos en color azul;
Kounkel et al., 2018) se destancan sobre las estrellas observadas en los campos APOGEE-2
(puntos en color rojo).

La potencialidad de la membresia cineméatica se puede apreciar en la Figura 2.3. En el
panel izquierdo podemos distinguir que los miembros cineméticos de Orién se ubican en una
clara sobredensidad entre 2 y 3 mas en paralajes (330-500pc) y con médulo de movimientos
propios restringidos a menos de 5 mas por ano. La baja velocidad tangencial observada en la
distribucién del médulo de movimientos propios, indica que grupos estelares en Orién tienen
un movimiento global més radial, particularmente alejandose del sol (Brown et al., 1999;
Hernandez et al., 2005). Efectivamente, la distribucién de velocidades radiales determinadas
a partir de espectros APOGEE (panel derecho de la Figura 2.3) indica que generalmente los

grupos estelares del complejo de Orién se alejan a velocidades caracteristicas entre 20 y 35
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Figura 2.3: Gréficos ilustrativos relacionados a la membresia cinematica de estrellas en Orién.
Panel izquierdo: Modulo de los movimientos propios versus el paralaje del catdlogo GAIA-
DR2. Panel derecho:distribucién de las velocidades radiales medidas a partir de los espectros

APOGEE (Kounkel et al., 2018).

2.1.2. Miembros Espectroscopicos de Orion

El método cinemético es eficiente para obtener una lista relativamente confiable de miembros
de un grupo estelar jéven. Sin embargo, y como se observa en la Figura 2.3, existe un fondo
estelar que comparte la region donde se localizan las estrellas jovenes del complejo de Oridn.
Esto indica que la seleccion cinematica puede tener aiin contaminacion por estrellas de campo.
De esta forma, métodos alternativos de confirmaciéon de juventud complementan la seleccion

cinematica.

En este aspecto, la presencia de la linea Li I (6707 121) en absorcion, es usada como indicador
de juventud en estrellas de baja masa (M < 2.0 M) y es indudablemente un criterio de
membresia para regiones de formacién estelar como Orién. Briceno et al. (2005, 2019),
Herndndez et al. (2014) y Hernandez (2019 in prep.) proporcionan una muestra de casi
3000 estrellas miembros espectroscépicos de Orién usando este criterio. Ademads, basado en
la emisién de la linea H, (6563 A), también se han clasificado objetos como estrellas T Tauri
acretoras (CTTS) y no acretores (WTTS), asi como aquellas estrellas que se encuentran en
transiciéon de CTTS a WTTS, llamadas C/W (Veasé figura 2.4). Particularmente,
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CTTS : log(EWga) > 0.09 x SpT' — 5.100
WTTS : log(EWe) > 0.09 % SpT" — 5.345
Donde SpT! es el tipo espectral en escala numérica y EWp, es el ancho equivalente en

emisién de la linea Ha. Las C/W son los objetos que caen dentro de esos dos limites y pueden

indicar una fase de transicién en la etapa de acrecién (ver Figura 15 de Briceno et al. (2019)).
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Figura 2.4: Campos APOGEE-2 (puntos en color rojo) y Miembros espectroscépicos de Orién
(CTTS: puntos en color negro, WTTS: puntos en color amarillo, CW: puntos en color cyan)
(Briceno et al., 2005, 2019; Hernandez, 2019 in prep.; Herndndez et al., 2014)

!Escala ntimerica para SpT, usada en los trabajos de Bricefio et al. (2019); Hernandez et al. (2014): B0 =
20, Bl = 21, -, A0 = 30, ---, FO = 40, --- , GO = 50, --- , KO = 60, --- , K5 = 65, K6 = 66, KT =
67, MO = 68, M1 = 69, M2 = 70, -- -
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2.1.3. Masa y edades estelares

Basado en las estimaciones de temperatura efectiva (7. ;) y flujos bolométricos (Fp,) reportados
por Kounkel et al. (2018) y las distancias derivadas de los paralajes GAIA-DR2, se estimaron
las luminosidades estelares (L = 47 % Fp,) % dz’stancz’aZ). De esta forma, podemos colocar las
estrellas en un diagrama Hertzprung-Russell (HR). Los modelos evolutivos como PARSEC
Y COLIBRI (PARSEC; Marigo et al., 2017), MESA Isochrones & Stellar Tracks (MIST;
Dotter, 2016), Siess et al. (SF00; 2000) y Baraffe et al. (1998), permiten estimar edades y
masas estelares al comparar la posicién tedrica del modelo con las observadas en el diagrama
HR. (Figura 2.5).
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Figura 2.5: Diagrama Hertzsprung Russell (Lbol [Lg], Teff [K]) resaltando los miembros
cinematicos (Kounkel et al., 2018) y los miembros espectroscépicos (Briceno et al., 2019).
Como referencia se incluyen las isocronas evolutivas de Marigo et al. (2017) de 1, 3 y 10
millones de anos en este orden de arriba hacia abajo.

Se determinaron edades y masas para la muestra estudiada usando cuatro diferentes modelos
evolutivos pre secuencia principal: (Baraffe98; Baraffe et al., 1998), (SF00; Siess et al.,
2000), (MIST; Dotter, 2016) y (PARSEC; Marigo et al., 2017). Usamos una herramienta
disenada en el lenguaje IDL (Interactive Data Language) denominada MassAge (Hernandez,

2019 in prep.). Esta herramienta no usa dobles interpolaciones sobre el diagrama HR (e.g.
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Briceno et al., 2019; Kounkel et al., 2018; Maucé et al., 2016; Sudrez et al., 2017), sino
que a partir de los valores e incertidumbres en Luminosidad y Teff, se generan 500 puntos
aleatorios asumiendo una funciéon acumulativa gausiana con centro y ancho derivado del valor
e incerditumbres reportadas. En cada punto generado, se encuentra el modelo mas cercano,
para obtener el valor tedrico de la masa y la edad. Finalmente, la masa y edad de cada
estrella, se obtiene promediando los 500 valores individuales, mientras los errores se calculan
con la desviacion estandar. Las estimaciones de masa y edad se realizan de manera individual

para cada modelo evolutivo (Ver Tabla 4.1).

2.2. Medidas de Rotacion

2.2.1. Velocidad de rotacién proyectada en Orion

El analisis de APOGEE2-YSO en Orién ha permitido la medicién de v sin 4. Particularmente,
para obtener parametros estelares como velocidad radial, T, y log(g) a través de la herramienta
INSYNC (Cottaar et al., 2014), Kounkel et al. (2018) estimé vsini para ensanchar los
diferentes espectros sintéticos con una funcién rotacional (Gray, 1973, ; ver Figura 2.6),
hasta tener el mejor ajuste con el espectro observado?. Posteriormente, al realizar un andlisis
de binariedad en el complejo de Orién usando los espectros de APOGEE, Kounkel et al.
(2019) revisit6 las mediciones de vsin¢ para analizar la forma y ancho de la funcién de
correlacién obtenida entre el espectro observado y el mejor espectro sintético de PHOENIX
(Husser et al., 2013) encontrado por INSYNC (Mediante pruebas x?).

Para corroborar el alcance y las limitaciones de las medidas de vsini de Kounkel et al. (2018,
2019), se realizaron mediciones usando la técnica de Fourier (ver 1.3.1) para estrellas selectas
en las Pleiades con una senal a ruido SNR > 100. Primero se selecionaron 9 lineas en el
rango espectral de APOGEE, de tal forma que no estuvieran cerca de bordes del espectro,
que fueran aisladas y que no tuvieran efectos de contaminacion por otras lineas. Se diseno
un programa en python que realiza el ajuste en los bordes de la linea seleccionada y la
inversion de flujo necesario para realizar la transformada al espacio de Fourier. El programa
permite calcular la posicion del primer cero en el espacio de Fourier, el cual esta directamente
relacionado a vsini (ver Figura 1.4).

Las figuras 2.7a y 2.7b nos muestra que el método de Fourier es consistente con las mediciones

2Las mediciones de vsini de Kounkel et al. (2018) fueron facilitadas por la autora y no fueron incluidas
en su publicaciéon
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provistas por otros métodos, incluso la comparacién del mejor espectro sintético al observado,
en un amplio rango de rotaciones. Cabe destacar que, a diferencia del método de Fourier,
los métodos de ensanchamiento del espectro por una funcién de convolucién, no distingue
entre el efecto de ensanchamiento rotacional y otros efectos que pueden ensanchar los rasgos
espectrales. De esta forma, este ultimo método puede depender de la precisa derivacion de los
parametros estelares y del ensanchamiento instrumental asumido para los espectros sintéticos.
En la figura podemos observar que el método de Fourier nos permite ver que las mediciones

estdn limitadas por la resolucion espectral, es decir que para un espectro de APOGEE (R =~

. 300.000 222
S

22500), la velocidad minima que puede resolver es v = & =~ —5=5 ~ 13 kTm Claramente,
se observa que los rotadores lentos se acumulan y no van més abajo de vsini ~ 13’%m
determinado con el método de Fourier. En contraste, las mediciones de Kounkel et al. (2018,
2019) pueden ir por debajo del limite de resolucion, ya que la estadistica en la estimacién de
vsin¢ mejora al tomar en cuenta todo el espectro y compararlo con una malla de modelos

sintéticos (e.g prueba x? reducido; ver figura 2.15b).

En este trabajo adoptamos las medidas de vsini facilitadas por Marina Kounkel para toda
la muestra del complejo de Orién, y consideramos las medidas de vsini < 13]“7’” como
limites inferiores en la rotacion de la estrella en particular. Cabe destacar que, en general,
los valores proporcionados a partir del andlisis en Kounkel et al. (2018) concuerdan dentro
de las incertidumbres con los vsini publicados en Kounkel et al. (2019) reanalizando los
espectros de APOGEE-YSO con métodos de funcién de correlacién cruzada, y quien ademas
proporciona una muestra de estrellas candidatas a binarias que pueden tener un valor de

vsini afectado por la presencia de companeras.

2.2.2. Periodos de Rotacion en Oridon estimados con TESS

La misién espacial TESS (Transiting Exoplanet Survey Satellite) planea tomar imégenes de
todo el cielo, en busqueda de exoplanetas en 6rbita de estrellas brillantes. TESS comenzo6 su
primera fase de operaciones el 25 de julio de 2018, con un estimado de dos anos de duracién.
Se estima que realizd monitoreos fotométricos de ~200.000 estrellas tipo solar de secuencia

principal.

El instrumento cuenta con cuatro camaras CCD de campo amplio, cubriendo en total 24 x 96
grados? por sector del cielo. En total, son 26 sectores (13 en el hemisferio norte y 13 en el

hemisferio sur). Cada CCD obtiene un paquete de imédgenes llamadas (FFI full-frame images)
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con un tamano de 24 x 24 grados? de cielo y una cadencia de 30 minutos. La resolucién por
pixel es 21 segundos de arco, es por esto que muchas fuentes pueden resultar contaminadas en
la fotometria por estrellas cercanas, sin embargo es posible estimar el grado de agrupamiento
de estrellas y asi evitar al maximo estrellas vecinas. La fotometria se hace a través de un
filtro de banda ancha centrado en 800nm que abarca desde los 600nm a 1100 nm. Para una
estrella de magnitud T,,,, = 8, TESS garantiza un error de 0.01 % en la fotometria, y para

objetos en el limite de calidad de la mision 7},,, = 16, el error es de 1% (Figura 2.8).

400
~ = TESS Limit
300

200

100

7 a8 el 10 11 12 1z 14 15 16 17 18 19
TESS Mag.

Figura 2.8: Histograma de magnitud TESS para miembros cinematicos de Orién

El complejo de formacién estelar de Orion es abarcado sustancialmente por la misién. TESS
cuenta con un campo de cielo de aproximadamente 24 x 12 grados® para el complejo de
Orién. Esta region pertenece al sector 6, camara 1, CCD 1 y 2 de la misién. Especialmente,
se encuentra disponible todo el complejo, tal como se observa en la figura 2.9. Esto nos pone

en una posicion privilegiada para estudiar la rotacién estelar en el complejo de Oridn.

A partir de la fotometria de TESS se derivaron periodos de rotacién para una muestra de
candidatas cinematicas con mediciones vsini y sin binariedad reportada (seccién 2.2.1). Esto
permite completar y evaluar la calidad de los periodos compilados a partir de diversos trabajos
(seccién 2.2.3). A continuacion se ilustra el método de obtencién y reduccién de las curvas
de luz TESS, como también se expone el método para obtener el periodo rotacional de las
estrellas seleccionadas en el campo TESS (Figura 2.9).

Desde una aplicaciéon API desarrollada en python que conecta con el servidor TESSCut
de TESS?, es posible extraer curvas de luz para cualquier objeto visible en la imdgen con
identificacién " TIC” (Tess Input Catalogue; Stassun et al., 2018). Para esto, se desarroll6

un codigo en Python, el cual descarga un cubo de imagenes con la fuente de interés, extrae

3https://mast.stsci.edu/tesscut /
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la fotometria y construye de forma automatica la curva de luz del objeto. Ademés para la

estimacion del periodo de rotacién se implementa el método de Lomb-Scargle. (Ver seccién 1.3.2).

Las fuentes apropiadas para la estimacion de la rotaciéon deben estar por lo menos contenidas
en un pixel de la imagen (21 arcsec/pix). Para esto, fue necesario inspeccionar cada estrella
de interés en 5 x 5 pixeles de apertura, como también examinar el nivel de contaminacién de
fuentes vecinas. Vedse algunos ejemplos de fuentes TESS en la figura 2.10.

El flujo de las imagenes de TESS se encuentran calibradas en cuentas por segundo por
pixel, nuestra metodologia consiste en realizar la fotometria de apertura para cada fuente
de interés. Se establecié una apertura fija de 5 x 5 pixeles, para asegurarnos de tener una
minima contaminaciéon por estrellas vecinas, corroboramos a través de iméagenes de DSS2
en el éptico y 2MASS en la banda J, que el objeto central no tuviera estrellas vecinas. El
flujo del continuo fue estimado como el 5% de la senal total, este nos permite corregir la
fotometria de la fuente. Es de notar que todas las curvas de luz, presentan una interrupcion
breve debido al tiempo provisto por la misién para la descarga de datos.

Cody et al. (2014) propuso diferentes clases morfolégicas para curvas de luz COROT* de
estrellas TTS en NGC2264, basado en la simetria del flujo y la periodicidad. Las estrellas
seleccionadas para obtener periodos de TESS, son aquellas que presentan un periodo dominante
en el espacio de Fourier, es decir en muy buena aproximacion pertenecen a la clase morfologica

periodica, asumiendo que dicha variabilidad es a causa de manchas estelares.

Debido al tamano de pixel relativamente grande de TESS, se tiene problemas en datos
de regiones con alto fondo nebular o con alto nivel de aglomeracion espacial de estrellas.
Particularmente, la region de la ONC se encuentra saturada, por lo que no es posible en gran
medida estimar periodos por la alta saturaciéon. Sin embargo, regiones como Orion OB1 y
Lambda Ori son 6ptimas por la escasa saturacién y aglomeracion de estrellas. Finalmente,
analizamos 1168 fuentes, de cuales derivamos periodos TESS para 165 estrellas miembros
cinematicos de Kounkel et al. (2018) (Ver Tabla 4.2, Apéndice 4).

2.2.3. Periodos Compilados

Diferentes trabajos en bisqueda de variabilidad en la region de Orién aportan datos valiosos

para construir curvas de luz y estimar periodos de rotacion. En este trabajo colectamos

4Telescopio espacial conocido por sus siglas en inglés COnvection, ROtation and planetary Transits
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TESS Calibrated FFI for Sector 6, Camera 1, CCD 4, Timestamp 1468.683261 BT)D

(a) Sector 6 de TESS, Camara 1, CCD 4

TESS Calibrated FFI for Sector 6, Camera 1, CCD 1, Timestamp 1468.682880 BT|D

Dec

(b) Sector 6 de TESS, Camara 1, CCD 1

Figura 2.9: Campos de AOri y Oriéon OBlab en TESS
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periodos obtenidos en diferentes regiones del complejo:

Orion OBlab (562 fuentes): Método LSP. Karim et al. (2016).

Sigma Ori (84 fuentes): Método ACF. Cody & Hillenbrand (2010).

ONC (871 fuentes): Método (ACF,LSP,LLSP,LSP,LSP; Carpenter et al., 2001; Flaccomio et al.,
2005; Rebull, 2001; Rebull et al., 2006; Stassun et al., 1999).

Se compilaron un total de 1517 estrellas con periodos reportados en el complejo de Oridn,
de las cuales 606 estrellas poseen mediciones de vsini proporcionadas por APOGEE2-YSO (
Figura 2.11).

DEC

Figura 2.11: Campos APOGEE-2 (puntos en color rojo) y fuentes en comtn con medicién
de periodo compilado de la literatura (puntos en color verde)

Se realiz6 una comparacién de los periodos estimados con la fotometria de TESS y los
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periodos compilados de la literatura® para estrellas en Orién (Figura 2.12). Se evidencia una
clara correlacién para la mayoria de las estrellas, algunas de ellas muestran diferencias muy
evidentes. Se comparan las medidas de periodos de rotacién con las velocidades proyectadas

de rotacién para verificar la precisién de las estimaciones de periodos (Figura 2.13).
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Figura 2.12: Comparacién de Periodos TESS y Periodos de Cody & Hillenbrand (2010);
Karim et al. (2016); Stassun et al. (1999)

Para un radio estelar R, fijo y un angulo aleatorio de inclinacion con respecto al plano del
cielo, esperamos que el periodo de rotacién se encuentre correlacionado con la velocidad de
rotacion ecuatorial. Con esta premisa, podemos examinar la correlacién de las medidas entre

vsin? con los periodos reportados y los periodos TESS para la muestra selecta.

La figura 2.13a nos indica que los periodos de la literatura, especialmente Karim et al.
(2016), poseen una dispersién notable comparada a los periodos de TESS. Por otro lado,
observamos que los periodos TESS muestran una mejor correlaciéon con la velocidad de
rotacion proyectada como se observa en la figura 2.13b. Esto sugiere una mejor certidumbre
en los periodos TESS. Ademads de la ventaja de derivar los periodos de rotacién de manera
homogénea, nuestros periodos tienen la ventaja de ser derivados a partir de un muestreo

robusto en tiempo y cadencia.

5La muestra selecta son aquellas estrellas de Orién que poseen periodos en la literatura y exhiben curvas
de luz periédicas en TESS
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Figura 2.13: Tendencia de vsini con periodos reportados y periodos TESS (Muestra selecta
en Oridn).

2.2.4. Comparacién entre los miembros cinematicos, espectroscopicos

y miembros con periodos TESS

Gracias a APOGEE-2 YSO, contamos con 16 campos en OSFC, cada uno posee un &rea
de 7 grados®. En total, la cobertura espacial ofrecida por APOGEE es aproximadamente
112 grados? de cielo de casi 300 grados® que se estima tener todo el complejo de Oridn.
Esto es aproximadamente un 30% en cobertura espacial. Ahora bien, por cada campo se
puede contar con un conjunto de 300 fibras Opticas, destinadas a obtener espectros en alta
resoluciéon y hasta 8800 estrellas. Sin embargo, las estrellas candidatas para el estudio de
APOGEE se encuentran limitadas en brillo (H < 12.5 mag; Ver figura 2.14a). Determinar el
nivel de completitud en masa para todo el complejo de Orion es una tarea complicada, ya que
OSFC posee multiples estados evolutivos, en diferentes grados de agrupamiento y extinciones
estelares. Sin embargo podemos estimar el limite inferior en masas estelares de los datos de
APOGEE. A partir del corte en brillo, suponiendo una extincién nula, y la distancia tipica
de Orién ~ 450pc, es posible tener estrellas de 0.2M a una edad de 1 millén de anos. Sin
embargo, este limite es afectado por la extincion estelar que resulta ser notable en regiones

méas agrupadas, y embebidas (e.g, ONC, oOri).

Bésado en el andlisis cinematico y espacial de Orién (Kounkel et al., 2018, ;Ver seccién 2.1.1).
Contamos con una muestra principal de 2345 miembros cineméaticos de Orién, a través de
los espectros de APOGEE y datos fotométricos provistos por Gaia DR2 (ver distribucion de
color verde; figura 2.14a). Las figuras 2.14b, 2.15a muestran que los miembros cinematicos

estan ampliamente distribuidos en masas y edades estelares. Es de notar que la distribucion
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en masas presenta un pico dominante en 0.8M tanto para los miembros cinematicos como
para los espectroscépicos. Por otro lado, la muestra de TESS esta sesgada a tener estrellas
con masas mayores a 1.2M. Esto es natural ya que el criterio de selecciion, se basé en
encontrar las mejores curvas de luz para estrellas en todo el OSFC. Este sesgo observacional
se completard en una fase futura a través de una muestra mas completa en magnitud (7" < 16
mag; ver figura 2.8). A pesar del sesgo en masa para la muestra de TESS, no vemos un sesgo

en edades estelares para las diferentes distribuciones (figura 2.15a).

La figura 2.15b nos muestra que los miembros cinematicos y espectroscopicos poseen una
rotaciéon v sin ¢ dominante por debajo de v sini < 23’%”, esto es debido a que la rotaciéon estelar
se encuentra limitada durante los primeros millones de anos, basicamente por la presencia
de un disco protoplanetario o la reciente pérdida de este, asi mismo la existencia de vientos

estelares que posiblemente extraen el momento angular (ver més detalles en seccién 1.4).
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Figura 2.14: Histograma de magnitud en la banda H de 2MASS (a) y masas estelares (b)
para la muestra general de miembros cineméticos de Orién en APOGEE (Kounkel et al.,
2018, Distribucién en color rojo), para la muestra de estrellas confirmadas como miembros
espectroscopicos de Orién en comin con el catdlogo de APOGEE (Briceno et al., 2019;
Hernandez et al., 2014, Distribucién en color verde), para la muestra de estrellas con periodos
estimados con TESS (Distribucién en color azul). Las masas fueron estimadas a través del
codigo MassAge usando el modelo evolutivo de Marigo et al. (2017).
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Figura 2.15: Histograma de edades (a) y wvsini provistos por Kounkel et al. (2018)(b)
para la muestra general de miembros cinematicos de Orién en APOGEE (Kounkel et al.,
2018, Distribucién en color rojo), para la muestra de estrellas confirmadas como miembros
espectroscopicos de Orién en comin con el catdlogo de APOGEE (Briceno et al., 2019;
Hernéndez et al., 2014, Distribucién en color verde), para la muestra de estrellas con periodos
estimados con TESS (Distribucién en color azul). Las edades fueron estimadas a través del
codigo MassAge usando el modelo evolutivo de Marigo et al. (2017).
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En este trabajo caracterizamos estadisticamente la rotacion de estrellas de baja masa (M <
1.2M¢) que pertenecen al complejo de formacién estelar de Oridn.

En general, investigamos la influencia de los discos protoplanetarios y la binariedad con la
rotacion estelar. También, encontramos tendencias de la rotacién con parametros estelares
como el radio, la masa, la edad y la acrecion estelar. Efectivamente, gracias a la combinacién
de grandes bases de datos como APOGEE2-YSO, Gaia-DR2, TESS y la literatura disponible,
los resultados obtenidos en este trabajo pueden considerarse uno de los méas completos y
estadisticamente mas robustos obtenidos hasta el momento, al estudiar la rotacion estelar en

un complejo de formacién estelar.

3.1. Relacion Periodo-vsint

Barnes et al. (2005) encontro que la rotacién diferencial latitudinal decrece con la temperatura
efectiva en estrellas de baja masa, este resultado sugiere que estrellas mayormente convectivas
tienden a rotar como cuerpos rigidos. En este sentido, asumiendo cuerpo rigido para una
estrella radio estelar R,, el periodo rotacional esta correlacionado con la velocidad de rotacion

de la siguiente forma:

2r R, sinz
Prot

Sin embargo, la diversidad de inclinaciones del eje de rotacion respecto al plano del cielo, de

vsing =

radios estelares, y la presencia de manchas latitudinales (Reinhold & Reiners, 2013), como
también la presencia de binarias espectroscopicas hacen que la tendencia entre P,.,; v vsin

se distorsione.

56
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Para analizar la relacion entre el periodo y la velocidad de rotaciéon disponemos de dos
muestras. La primera cuenta con 523 periodos de la literatura, y la segunda con 165 periodos
medidos en este trabajo a través de las curvas de luz de TESS (seccién 2.2.2). Ambas muestras
cuentan con mediciones de vsini (Ver figuras 3.1, 3.2). Como se indica en la seccién 2.2.1,
aquellas estrellas con mediciones vsini < 13 [kTm], se consideran limites inferiores (flechas
rojas).

Ahora bien, para examinar la influencia de los sistemas binarios, se ubican las estrellas
reportadas como binarias espectroscépicas confiables, binarias espectroscopicas inciertas 6
dominadas por el efecto jitter (SB por sus siglas en inglés “Spectroscopic Binaries”; Kounkel
et al., 2019) del complejo de Orién.
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Figura 3.1: vsin¢ en funcién de los periodos compilados en la literatura para estrellas
de Orién; Linea discontinua azul representa un rotador rigido de 1.2M; con un radio
estelar de 2.5R, lo que corresponde a 1 millén de anos (Marigo et al., 2017). Las cruces
negras son binarias espectroscépicas confiables y los circulos abiertos representan binarias
espectroscopicas inciertas o estrellas dominadas por manchas estelares (Kounkel et al., 2019)

Rhode et al. (2001) encuentran que estrellas de baja masa en la ONC, mayoritariamente

tienen valores de Rsini < 2.5Rq. Puesto que el cimulo de la ONC es una de las regiones
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Figura 3.2: vsini en funciéon del periodo TESS en estrellas de Orién; Circulos abiertos
representan binarias espectroscépicas inciertas o estrellas dominadas por manchas estelares
(Kounkel et al., 2019). Linea discontinua azul representa un rotador rigido de 1.2M¢ con un
radio estelar de 2.5R (1 millén de anos; Marigo et al., 2017)
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més jévenes del complejo de Orién (1-2 Millones de anos), define un limite estadistico para
el radio estelar y asi un limite maximo para vsini en funcién del periodo de rotacion. En
conexién con lo anterior, los modelos evolutivos de 1.2M, (Marigo et al., 2017) a 1 millén de

anos, preven un radio estelar de 2.5 R, reafirmando la validez de este limite.

En el contexto de lo anterior, podemos identificar posibles sistemas binarios. Cualquier estrella
ubicada por encima del limite! (Ver linea punteada azul en figuras 3.1, 3.2) representa una
candidata a estrella binaria. Los resultados de la grafica 3.1, muestran que efectivamente la

mayoria de binarias espectroscopicas conocidas se ubican por encima.

Al comparar las figuras 3.1 y 3.2 se infiere que existe una mejor anti-correlacién entre nuestras
estimaciones de periodos con TESS y vsini de APOGEE. El resultado de la regresién lineal
provee un indice de correlacion (r = —0.81) y una pendiente (m = —0.95) comparable con
lo esperado para un cuerpo rigido? (m = —1). En cambio, para la muestra de periodos
recopilada de la literatura, la regresion lineal nos muestra una anti-correlacién mas débil

(r = —0.46) y una pendiente (m = —0.50), esto excluyendo las binarias.

Es conveniente destacar que la muestra de periodos estimados con TESS resulta confiable
para este estudio, ya que es homogenea en cobertura espacial, temporal, como también
en metodologia para estimar periodos. Ademads, se realizé6 una inspeccion visual de los
pixeles involucrados en la fotometria, asimismo una inspeccion visual de las curvas de luz,
descartando fuentes con sospecha de binariedad, transitos exoplanetarios, contaminacién por

estrellas vecinas, etc (Ver figuras 2.10, Apéndice 4).

La fiabilidad de los periodos TESS se ven reflejados en las figuras 2.12, 2.13a y 2.13b. Estos
resultados muestran diferencias sistematicas entre los periodos de Karim et al. (2016) y los
nuestros. Cabe resaltar que TESS nos permite hacer una seleccion exquisita de las curvas
de luz, ya que su cadencia de 30min puede alcanzar un seguimiento continuo de 12 dias sin
interrupciones y hasta 27.4 dias con un corte temporal (~1 dia por descarga de datos). En
resumen, TESS tiene fotometria mas robusta y homogenea, que permite estimar periodos

con mejor precisién que Karim et al. (2016).

IE] limite maximo se define como P,o; = %, para un solido rigido, asumiendo un radio 2.5R, para
una estrella de 1.2Mg y ¢ = 90°
2Larelacién entre P, y vsini, en escala logaritmica se puede representar como: log(vsini) = — log(Py.o; )+

log 2 R,, con pendiente m=-1
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Alcances y Limitaciones

= Los resultados observados en la figura 3.2 sugieren que las estrellas de baja masa M <
1.2M, rotan como cuerpos rigidos, y esto resulta en buena aproximacién para estrellas

convectivas.

= Las observaciones y metodologia de este trabajo no permite inferir indicios de rotacion
diferencial latitudinal similar a la observada en el sol. Este tipo de estudio requiere otra

metodologia que va maés alla de los objetivos de este trabajo.

» Las estrellas binarias ubicadas por encima del limite superior (li), muestra la validez
del método de deteccién de binarias a través de la técnica CCF (Kounkel et al., 2019).
De esta forma para una muestra con masa acotada, puede usarse la figura 3.2 para

detectar candidatas a binarias PMS con edades de 1 millén de anos o mas viejas.

= A pesar de los resultados obtenidos en las figuras 2.13a, 2.13by 3.2, hay que tomar en
cuenta que, ademas de la orientacion de rotacién, parte de la dispersion pudiera darse
por la estimacion de periodos a través de manchas latitudinales, las cuales pueden rotar
relativamente mas réapido que las manchas ecuatoriales (Rotacion diferencial tipo solar;

Barnes et al., 2005), y esto puede afectar la medicién de periodos.

» Para la estimacion de periodos rotacionales con TESS, se analizé una muestra de 1168
estrellas miembros cinematicos, esta lista no corresponde a la muestra completa de
miembros cinematicos del complejo (2345 estrellas). Se esta trabajando en mejorar la
extraccién de las curvas de luz aislando al maximo la contaminacién de fuentes vecinas,

para realizar un sondeo de periodos TESS méas completo.

= La resolucion de APOGEE nos permite resolver rotaciones de ~ 13.3’%” , mientras que
los datos TESS (cadencia ~30min) pueden proveer periodos desde 1h hasta ~27.4 dias.

Estos pueden considerarse como limites en los observables de este trabajo.
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3.2. Inclinacion Estelar: sin:

Determinar el angulo de rotacién estelar es posible mediante las medidas de rotacién (P,

vsini) y una estimacion del radio estelar.

P, xvsing

sing = — R
Chandrasekhar & Miinch (1950) demostraron que para una distribucién aleatoria e isotrépica
de rotadores el dangulo mas probable es i = 7 (sin(i)~0.7). Por su parte, Shu et al. (1987)

sugiere que la turbulencia en el proceso de formacién estelar, mezcla el momento angular de
una nube progenitora, y evita la alineacién de angulos de rotaciéon en un cimulo estelar. De
esta forma se espera una distribucion aleatoria de inclinaciones. No obstante, observaciones
recientes en estrellas tipo solar de secuencia principal apuntan que existe una distribucion
de dangulos no isotrépica (Jackson & Jeffries, 2010; Kovacs, 2018), lo que pudiera sugerir que
se conserva una huella de la inclinacién relacionada al momento angular global de la nube
progenitora.

Ahora bien, basado en los periodos obtenidos con TESS, y el radio estelar derivado de la
luminosidad y la temperatura de la estrella, se infiere la inclinacién de rotacion para estrellas

en el complejo de Orién. (Ver figuras 3.3a, 3.3b)
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Figura 3.3: Tendencias de sini a partir de Periodos TESS; Circulos abiertos representan
estrellas con binariedad incierta o dominadas por manchas estelares (Kounkel et al., 2019)

Siguiendo la metodologia de Mighell & Plavchan (2013), la precision en el periodo que

podemos alcanzar a través de las curvas de luz de TESS es §(F,,;) = 0.01d. Ahora bien,
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el error promedio tipico para la velocidad de rotacién (~ % = 2.5%), y para el radio
estelar (~ %{ = 2.5%). Con esto es posible estimar la incertidumbre para (sini) a través de
la propagacion de los errores en cada estrella observada de la figura 3.3b, ver el compilado

de los datos en la tabla 4.3.

La moda de la distribucién de sini en la figura 3.3a apunta a que existe una inclinacion
probable con sini = 1, en contraste a lo esperado para una distribucién isotrépica de
inclinaciones. Ademés, se observa la existencia de valores de sin i mayores a 1 (valor matemadtico
limite de sini). En la figura 3.3b, tenemos el 48 % de las estrellas por encima de sini > 1, lo

cual sugiere la existencia de un efecto que produce esta anomalia.

Artemenko et al. (2012) sugiere que para estrellas CTTS, los valores de sini > 1 pueden
ser a causa de una falsa estimacion del periodo estelar, ésto debido a variabilidad periédica
producida por el apantallamiento del disco con la estrella que se mezcla con la variabilidad
producida en la superficie estelar. Por otra parte, Somers & Pinsonneault (2015a,b) sugieren
que la presencia de manchas estelares en estrellas de baja masa, afectan la estimacién de la
temperatura estelar y la luminosidad. Esto hace que el radio estelar R, = w/ﬁ resulte

%ﬂp"ot a través de la rotacién estelar (Efecto

subestimado al ser comparado con R, sini =
denominado inflacién del radio). En otras palabras, se resalta la necesidad de incluir manchas
estelares en los modelos evolutivos. En conexién con lo anterior, Somers & Stassun (2017)
encuentran que la rotacién estd correlacionada con la inflacion del radio, asi mismo con la
abundancia de litio. Jackson et al. (2016) considera que la rotacién diferencial, la binariedad
no resuelta, y las incertidumbres asociadas a las mediciones de vsini y P,,; pueden inflar el
radio hasta un 1442 % del valor predicho por los modelos evolutivos. Ademas, resalta que este
fenomeno se observa en estrellas magnéticamente activas y iinicamente las manchas estelares
no podrian explicar el efecto de inflacién del radio. En un contexto general, la inflacion del
radio es un término propuesto para referirse a todos los efectos que pueden tener influencia
directa en la estimacién del radio estelar y que necesitan tenerse en cuenta en los modelos
evolutivos (e.g, Dos cuerpos negros para modelar la atmdsfera estelar y las manchas estelares
(Somers & Pinsonneault, 2015b), por otro lado, la incorporacién de campos magnéticos, asi
como la rotacién estelar, y la abundancia de elementos que funcionen como cronémetros

estelares por ejemplo Li I (Feiden, 2016), entre otros observables).

Venuti et al. (2017) sugiere que estrellas con valores de sini > 1, se encuentran tanto en
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estrellas con disco como estrellas sin disco. Este tltimo resultado contradice a Artemenko
et al. (2012), e indica que estrellas WT'TS (~ sin disco) y estrellas CTTS (~ con disco)
exhiben inflacién de radio. Nuestra muestra de estudio con periodos estimados a partir de
TESS, principalmente estd dominada por estrellas WTTS (> 90 % de la muestra). Esto
implica que el efecto de inflacién del radio (sini > 1) visto en las figuras 3.3a, 3.3b, dan
soporte al trabajo de Venuti et al. (2017), ademds las incertidumbres nos muestran que no

es un efecto causado por la propagacién de errores.

Ademés del efecto de inflacién del radio sugerido al encontrar valores de sini > 1 (Figura
3.3a), podemos evaluar los escenarios de tener una muestra de rotadores con inclinaciones
isotrépica y azarosa (Shu et al., 1987), o que los rotadores muestren algin grado de alineacién
preferencial (Jackson & Jeffries, 2010; Kovacs, 2018). Para esto, realizamos una muestra
sintética de rotadores isotrépicos y diferentes muestras de rotadores alineados en un cierto
angulo (7) con una desviacién estandar (Ji; apertura del cono de inclinaciones). Tanto i como
07 se variaron en pasos de 1 grado. Mediante la prueba de Kolmogorov-Smirnov (K-S), se
compara la muestra de inclinaciones estimadas con la muestra de inclinaciones aleatorias
(modelo aleatorio), y llegamos a la conclusién que el modelo aleatorio se rechaza con un nivel
de significancia de (99.8 %). Asi queda descartado el escenario de inclinaciones distribuidas
de forma aleatoria e isotropica. Por otro lado, el modelo con inclinacién alineada resulta ser
favorable a través de la prueba K-S (ver figuras 3.4). En particular, el modelo que resulta
mas favorecido con una significancia de 88.6 %, se da para una inclinacién de 51° con una

desviacion estandar de 17°.

Alcances y Limitaciones

= Los resultados de las gréaficas 3.3a, 3.3b, confirman el efecto de inflaciéon de radio
(Jackson et al., 2016; Somers & Stassun, 2017). El radio estelar obtenido por los
modelos evolutivos (distribucién de cuerpo negro), sistematicamente estd subestimado
al compararse con el radio obtenido por rotacién (R, sin). Sin embargo, no observamos
ninguna tendencia con otros pardmetros estelares que nos permita confirmar las causas

del efecto de inflacidn.

» La prueba K-S nos permite rechazar el escenario de Shu et al. (1987) y favorece el
escenario en donde los polos de rotaciéon permanecen alineados. Es de notar que, la
orientacion estimada en este trabajo solo estd referida a la inclinacién con respecto al

plano del cielo. Estimaciones de angulos tangenciales, los cuales aportan una vision
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Figura 3.4: Poblaciéon sintética de inclinaciones comparada con las inclinaciones estimadas.
Panel (a): Comparacién entre la muestra observada (azul) con la muestra sintética con
inclinacién de rotacién aleatoria (rojo; K-S significancia = 0.02 %) y con la muestra sintética
de rotadores alineados a 51 grados con una desviacién estandar de 17 grados (gris; K-S
significancia = 88.6 %). Panel (b): Mapa de nivel de significancia de la prueba K-S variando
la inclinacién y apertura de cono (7). La barra de color muestra la significancia de la prueba
K-S en cada caso.
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mas global de la orientaciéon de los rotadores, estan mas alla del objetivo de este
trabajo. La alineacion inferida puede ser herencia de la inclinacién de rotacion de la
nube progenitora o puede ser resultado de las diferentes interacciones ocurridas desde

el momento de la fragmentacién de la nube progenitora.

= Lainclinacion mas favorecida a través de la prueba K-S, en donde asumimos distribuciones
Gausianas para las poblaciones sintéticas, apunta a ser 51 grados con una desviacion
estandar de 17 grados. Esto resulta sumamente importe ya que la significancia estadistica
de nuestro resultado, nos permite inferir que existe una alineacion preferencial. Sin
embargo, es importante resaltar que nuestras observaciones muestran que la distribucion
de inclinaciones resulta ser ligeramente asimétrica comparada con una distribucién
Gausiana (ver figura 3.3a), la moda de nuestras observaciones apuntan a un valor

sin¢ = 1, por lo tanto la inclinacién més probable de encontrarse es ¢ = 90°.

3.3. Evolucion de la rotacion

Diferentes trabajos han estudiado la rotacién estelar a etapas tempranas desde 1 a 10 millones
anos en ciertos grupos estelares pertenecientes a complejos de formacion estelar. (Biazzo et al.,
2009; Cody & Hillenbrand, 2010; Davies et al., 2014; Herbst et al., 2001; Karim et al., 2016;
Rebull, 2001; Rebull et al., 2006, 2004; Rhode et al., 2001; Stassun et al., 1999; Wolff et al.,
2004). Los resultados generalmente apuntan a que estrellas con discos se encuentran frenadas.
Motivados en la buisqueda de tendencias evolutivas de la rotacién con la edad, de la Reza &
Pinz6n (2004) y Scholz et al. (2007) evidenciaron un ligero incremento de la rotacion estelar
para estrellas de baja masa, entre 5 y 30 millones de anos. Estos resultados sugieren que las
estrellas al perder sus discos protoplanetarios, comienzan paulatinamente a rotar mas rapido.
Ahora bien, en este trabajo contamos con mediciones de rotacion de alta resoluciéon a partir
de los datos de APOGEE2-YSO, como también estimaciones individuales de la edad estelar
para miembros del complejo de formacién estelar de Orién. Asimismo, se cuenta con estudios
de binariedad que permiten limpiar la muestra de sistemas multiples (Kounkel et al., 2019).
Todo esto se suma, para hacer un estudio homogéneo y robusto de la evolucién en la rotacion

estelar en una region de formacion estelar.

Para examinar los efectos de la rotacion con la evolucién estelar en mas detalle, usamos la
muestra completa de miembros cineméticos, con edades y vsin¢ disponibles. También, fueron

extraidas las estrellas binarias para tener una muestra minimamente contaminada por estos
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objetos. En la figura 3.5, se muestra la tendencia de la mediana y los intercuartiles 1 y 3
de la velocidad de rotacién vsini, calculados en intervalos de edad. Esto indica que el 50 %
de los datos se encuentran dentro de la franja de color gris. Estadisticamente, la mediana
representa la tendencia empirica de nuestras observaciones.

Los intervalos en millones de anos fueron disenados para garantizar una cantidad homogenea

de estrellas (0—1, 1=2, 2—3, 3—4, 4—5, 57, 7—10, y 10—20 millones de anos).

Para analizar la tendencia empirica de este trabajo, se usan los modelos de 0.8M, y 1M de
Gallet & Bouvier (2015), que incorporan el efecto de frenado disco-estrella, y asumen perdidas
de momento angular previamente mencionadas (ver seccién 1). También, se construyeron dos
modelos sencillos, el primero soporta el escenario de frenado disco-estrella hasta 20 millones
de anios (Modelo A) y el segundo soporta el escenario de una estrella sin disco que conserva su
momento angular (Modelo B). Estos son dos casos extremos, en donde el Modelo A mantiene
el efecto de frenado por un periodo mayor a la duracién nominal del disco (~5 millones de
anos), mientras que la estrella del Modelo B nunca ha sido afectada por el efecto de frenado

disco-estrella.

En este punto, es necesario aclarar que los modelos evolutivos de Gallet & Bouvier (2015)
proveen la velocidad angular, mas no proveen la velocidad de rotaciéon. Como consecuencia
de esto, se asume el radio estelar a partir de los modelos evolutivos para transformar la

velocidad angular a la velocidad de rotacion V,,; = R,w.

Modelo A (Velocidad angular constante)

Basado en los resultados anteriores (sin7 = 1, seccién 3.2), consideramos que estadisticamente
la velocidad de rotaciéon que mejor representa este estudio es la de un rotador rigido V,.,; =
@, con velocidad angular w = %’T. En un escenario ideal de frenado disco-estrella, la tasa
promedio de rotaciéon es constante w = constante, es decir P,,; = constante, para esto se

1Mg
Prot

asume un periodo (Gallet & Bouvier, 2015, = 5.0d). En la medida que las estrellas
evolucionan para llegar a secuencia principal, la contraccién gravitacional disminuye el radio
estelar. Por lo tanto, la disminucion de la velocidad de rotacion es proporcional a la evolucion
del radio estelar (V. o< Ry (t)).

Por otro lado, el radio estelar como funcién de la edad [R.(t)], fue obtenido a través de
cada modelo evolutivo. Finalmente, la velocidad de rotacién como funcion de la edad queda

expresada como:
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21 R(t)
PM*

‘/rot(t) =

Como caso extremo y con el objetivo de comparar este modelo con nuestra tendencia empirica,

se asume un frenado de disco hasta 20 millones de afios.

Es importante resaltar que la evolucion de la rotacion es también dependiente de la masa y
por simplicidad asumimos la condicién inicial propuesta por Gallet & Bouvier (2015) para
1Mg,.

Modelo B (Momento angular constante)

El momento angular estelar estd dado por J = k*M, R?w, donde k? es la constante de giro,

M, es la masa estelar, R, es el radio estelar y w la velocidad angular.

Si se asume que el proceso de contraciéon estelar estd gobernado por la conservacién del
momento angular (J = constante), la velocidad de rotacién esperada es inversamente proporcional
a la evolucién del radio (Vo o RL(t))

Kawaler (1988) sugiere que el momento angular inicial en ausencia de perdidas estd dado
por:

M
Jkaw = 1.566 X 105[)(%)0‘985 [CgS]
©

En este contexto, asumiendo la evolucién de radio similar al modelo A, rotacién como cuerpo
rigido — k? = % y basado en los resultados de la seccion 3.1, la velocidad de rotaciéon como

funcion de la edad y la masa estelar estd dada por:

Jkaw

Viet(t) = 55— 7
' 2M,R.(t)

[cgs]

La contraccion estelar es un proceso significativo durante los primeros anos de vida en la
estrella. De acuerdo a los modelos de Baraffe et al. (1998), una estrella de 1M, a 10 millones

de anos, posee un radio estelar inferior al 50 % del radio estimado a 1 millén de anos.

La tendencia empirica de la figura 3.5, sugiere que el mecanismo de frenado disco-estrella es
necesario para explicar la caida de la rotacion durante los primeros 6 millones de anos. Lo

cual concuerda con el tiempo caracteristico de disipacién del disco (5~6 millones de afnos;



Capitulo 3. Andlisis y Resultados 68

102 .

vsini [km/s]

101 .

0.0 2.5 5.0 7.5 10.0 12.5 15.0 17.5 20.0
Age [Myr]

Figura 3.5: Vsini en funcién de la edad de (Parsec & Colibri; Marigo et al., 2017), para
estrellas miembros cinematicos de Orién; Los puntos negros ilustran la mediana y las franjas
grises delimitan los cuartiles 1 y 3; La linea discontinua magenta representa el modelo A
(i.e, Modelo de frenado disco-estrella); La linea discontinua azul representa el modelo B (i.e,
Modelo de estrella sin disco); La linea discontinua roja representa el modelo para 1M de

Gallet & Bouvier (2015) asumiendo rotacién de cuerpo rigido, esta linea se solapa con el
modelo A.
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Figura 3.6: Vsini en funcion de la edad, para estrellas miembros cinematicos de Orion. Edades
y masas estimadas para los modelos evolutivos de Baraffe et al. (1998); Dotter (2016); Marigo
et al. (2017); Siess et al. (2000). Etiquetas similares a la figura 3.5
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Hernéndez et al., 2014). En este contexto, la caida pronunciada hasta 5-6 millones de afos,
apunta a un mecanismo de frenado similar al descrito por el modelo A. Luego de 5-6 millones
de anos la tendencia comienza sistematicamente a apartarse del modelo A. Claramente, el
modelo B (donde nunca existe frenado por el disco), no resulta factible para explicar la
tendencia observada.

Cabe destacar que nuestras observaciones se comparan muy bien con el modelo de 1M
de Gallet & Bouvier (2015). No obstante, la masa promedio de la muestra es 0.8 M. En
esta perspectiva, aquellas estrellas que hayan perdido su disco de manera temprana, como
también posibles binarias no resueltas, podrian desplazar la tendencia hacia arriba. La otra
posibilidad es modificar el periodo de frenado disco-estrella, parametro que puede desplazar
el modelo verticalmente.

Aunque nuestra estadistica, no resulte ser lo suficientemente robusta a partir de 10 millones
de anos, se observa un incremento en la velocidad tal como fue evidenciado por Scholz
et al. (2007). Esto sugiere una posible liberaciéon del frenado magnético disco-estrella. La
tendencia empirica que encontramos en este trabajo es independiente del modelo evolutivo
usado para estimar la masa y la edad (ver figuras 3.5, 3.6). El escenario de la liberacion del
frenado magnético disco-estrella concuerda con las diferencias encontradas entre la tendencia
observada y el modelo A a partir de 5 millones de anos.

La grafica 3.7 muestra el momento angular especifico en funcién de la edad de nuestras
observaciones (%) y los modelos de Gallet & Bouvier (2015, ML) En dichos modelos, el
momento angular especifico disminuye, hasta que el disco deja de tener efecto, lo que genera
un punto de inflexion. El escenario asumido por Gallet, en donde la rotacién se limita a una
velocidad angular constante hasta 5 millones de anos, concuerda con la tendencia observada
de (‘%), para la cual usamos la aproximacién de cuerpo rigido (k? = 0.6).

®

Alcances y Limitaciones

= Las tendencias sugieren la necesidad del mecanismo “disk-locking” para explicar la

evolucion de vsini observada en estrellas T Tauri.

= La velocidad angular w se asume constante durante la presencia del disco protoplanetario
debido al frenado disco-estrella en los modelos de Gallet & Bouvier (2013, 2015). Sin
embargo, en este modelo la parte de los vientos se activa hasta la fase posterior a
la perdida del disco, esto no es generalmente aceptable, ya que se han observado
presencia de vientos estelares en estrellas CTTS (Matt & Pudritz, 2005). Actualmente,

se desarrollan modelos mas realistas, donde se consideran vientos al comienzo de la



Capitulo 3. Andlisis y Resultados

71

lD]B i

k2VvsiniR, [em?s—1]
=
(=]
2,
~d
1

Jsini
T

-
-

Figura 3.7: Jsini/M en funcién de la edad para estrellas miembros cinemdticos de Orién;
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Puntos negros ilustran la mediana y las franjas grises delimitan los cuartiles 1 y 3; Las lineas
discontinuas representan los modelos evolutivos del momento angular especifico de Gallet &

Bouvier (2015) (Linea cyan para 1My; Linea amarilla para 0.8 M; Linea gris para 0.5M).
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estrella en conjunto con el efecto de frenado disco-estrella (Comunicacién privada con

el Dr. Giovanni Pinzén, Universidad Nacional de Colombia; Pinzén, 2019 in prep.).

= Las tendencias evolutivas de la velocidad de rotacién y el momento angular, pueden ser
afectadas por una distribucion no uniforme de masas estelares. A pesar de realizar una
seleccion de miembros cinemdticos en un rango limitado de masas (0.1 < M < 1.2M),
las diferentes masas dentro de este rango pueden causar dispersiones de la tendencia,
ya que la rotacion tiene una dependencia con la masa, tal como fue encontrado por
Irwin & Bouvier (2009); Irwin et al. (2007). Por otro lado, cabe resaltar que la masa y
edad depende de los modelos evolutivos, por eso se observan diferencias sutiles en las

tendencias ilustradas en las figuras 3.6.

= La binariedad puede alterar la mediana, en especial cuando tenemos muestras significativas
en nimero. El trabajo de Kounkel et al. (2019) nos permite aislar posibles binarias
de la muestra de estudio. A pesar de ello, podria existir binarias espectroscépicas no
resueltas, debido a carencia de multiples epocas, como también a la nula intercepcion
de un periodo orbital a través de la funcién CCF. Esto sumado a la existencia de binarias
visuales suficientemente cercanas, no identificadas por métodos espectroscopicos (Tokovinin
et al., 2019).
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3.4. Rotacién y Acrecién estelar

Los excesos infrarrojos y la emisién de la linea H, han sido usados ampliamente como
indicadores de presencia de discos (Briceno, 2008; Briceno et al., 2005, 2019; Hernandez
et al., 2005, 2007, 2014; Mauco et al., 2016).

En general, tener mediciones de H, y Li I resulta una tarea demandante en términos
observacionales. Es por esto, que la fotometria infrarroja (e.g 2MASS, WISE, Spitzer) para
estimar excesos infrarrojos provenientes del disco resulta mucho menos costosa que las mediciones
espectroscépicas. Muchos trabajos de rotacion en busqueda de evidencia de frenado disco-
estrella, asumen la presencia excesos infrarrojos como una aproximacion a estrellas con disco
en acreciéon (Biazzo et al., 2009; Rebull, 2001; Rebull et al., 2006). No obstante, los excesos
infrarrojos no son un observable directo del fenonomeno de acrecién que particularmente nos

interesa para indigar el efecto de frenado disco-estrella.

La ventaja principal de este trabajo es contar con una muestra numerosa de objetos confirmados
como acretores (CTTS) y no acretores (WTTS) en Orién (Briceno et al., 2005, 2019; Hernandez,
2019 in prep.; Herndndez et al., 2014), que nos permite realizar estudios robustos relacionados
al mecanismo de frenado estrella-disco. Es de notar que también contamos con una muestra
de estrellas T Tauri en fase intermedia entre acretores y no acretores (C/W), tal como lo
define Briceno et al. (2019)

Con el objetivo de examinar la evolucién de las estrellas acretoras y no acretoras, reproducimos
nuevamente la relacion entre vsini y edad (figura 3.8), pero separando ambas clases. Se hace
evidente que durante los primeros millones de anos, la muestra es estadisticamente mas
robusta. En este rango, observamos que sistematicamente las estrellas CTTS poseen menor
velocidad de rotacion que las estrellas WTTS, esto puede estar relacionado al efecto de
frenado magnético disco-estrella. Mas alla de 4 millones de anos, tenemos pocos ntmeros y
la estadistica resulta incierta.

La figura 3.9 da soporte a lo observado en la figura 3.8, las estrellas WTTS poseen un amplio
rango de rotaciones. Usando la muestra completa de WTTS, hemos definido un limite para
estrellas rotadoras lentas, dado el cuartil 3 de la muestra, en donde el 75% de las estrellas
WTTS son rotadoras lentas. Este limite (vsini = 28 kTm, linea punteada gris), coincide
con una estimacién méxima para una estrella de 1.2M; a un millon de anos, que rota
con un periodo de alrededor de 5 dias, tal como se indica en el modelo A. Las estrellas

CTTS por su parte, se encuentran mayoritariamente como rotadoras lentas. Cabe resaltar
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Figura 3.8: Vsini en funcién de la edad para estrellas CTTS y WTTS de Briceno et al 2018
y Hernéndez et al 2014; Las barras de error fueron estimadas como un error estandar pesado
por los datos de la muestra como una dispersion de Poisson \/LN
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Figura 3.9: V sin(7) en funcién del ancho equivalente de H,, para estrellas TTS; Cruces negras
son binarias espectroscépicas confiables (Kounkel et al., 2019); Circulos abiertos representan
binarias espectroscépicas inciertas o estrellas dominadas por manchas estelares (Kounkel
et al., 2019). Se muestra la barra de error tipica de v sin i. Los porcentajes en color, representan
la fraccién de estrellas simples por encima del limite; Los porcentajes en negro, representan
la fraccion de estrellas simples y binarias por encima del limite; Estrellas en transicion son
denotadas como C/W.
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que encontramos una fraccién de apenas 9% de estrellas CTTS definidas como rotadoras
rapidas, de los cuales la mayoria son reconocidas como binarias espectroscopicas de Kounkel
et al. (2019). Este resultado, sugiere una forma adicional de detectar candidatas a binarias
CTTS, las cuales pueden inicialmente detectarse como CTTS rotadoras rapidas (figura 3.9).
Finalmente, las estrellas de fase intermedia (C/W), tienen una fraccién de 75 % de rotadoras
lentas similar a las muestra WTTS. Esto sugiere que las estrellas en fase intermedia C/W no

tienen estadisticamente un efecto significativo del frenado disco-estrella.

Alcances y Limitaciones

= Las estrellas acretoras CTTS poseen un rango limitado de rotaciones, esto confirma la
existencia del mecanismo de frenado disco-estrella. Estrellas CTTS con rotaciones por

encima de vsins ~ 50 kTm sugieren ser estrellas binarias. Vease figura 3.9.

» La medicién de vsini no funciona como indicador para distinguir estrellas CTTS y

WTTS, ya que estrellas WTTS poseen rotaciones rapidas y lentas.

» Este trabajo no puede explicar el porqué existen estrellas WT'TS rotadoras lentas. Sin
embargo, pueden ser que estas estrellas hayan perdido su disco recientemente y estén
en proceso de rotar libremente adquiriendo mayor velocidad de rotacién, bien sea por
contracién de su radio estelar o por transferencia de momento angular de adentro hacia

afuera (nucleo-envoltura).
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Este es el primer estudio evolutivo de la rotacién estelar en el complejo de formacién estelar
de Orién. Para esto tenemos una muestra de 2345 miembros cinematicos con mediciones
de vsin(i) (Kounkel et al., 2018), y la muestra més completa de miembros espectroscépicos
confirmados TTS a la fecha (Briceno et al., 2005, 2019; Hernandez, 2019 in prep.; Hernandez
et al., 2014). Ademds contamos con 606 periodos compilados y 165 periodos estimados a

través de las curvas de luz TESS.

Nuestro principal aporte de este trabajo es una tendencia empirica de la velocidad de rotacion
(vsini) con la edad estelar para los primeros millones de anos. Estos resultados son una buena
aproximacién a los modelos de Gallet & Bouvier (2015). Ademads, encontramos tendencias de
la rotacién con el ancho equivalente de la linea H,, (indicador de acrecién estelar o actividad

cromosférica).

Encontramos que la fraccién de estrellas acretoras (CTTS) por encima del limite (linea
punteada gris, figura 3.9) es del ~ 9% para la muestra completa de CTTS. Sin embargo,
excluyendo las candidatas a binarias espectroscopicas, la fraccién es del 6 %. En el mismo
contexto, las estrellas no acretoras (WTTS) poseen una fraccién del 25 %, y descartando las
posibles binarias es tan solo el 19 %. Esto sugiere que las estrellas WTTS perdieron su disco
de manera temprana y no han tenido tiempo suficiente para perder por completo el efecto de
frenado producido por el disco. Por otro lado, las fracciones para las estrellas en transicion
(CW) nos indican, que tanto las CW como WTTS no son distintas en términos de la rotacion.
Todo lo anterior, nos permite reafirmar la existencia del mecanismo de frenado disco-estrella

y estimar el tiempo caracteristico de este fenémeno durante los primeros millones de anos.

77
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Cabe resaltar que las estrellas binarias pueden alterar las fracciones de rotadores rapidos de
este trabajo. Diversos estudios en la literatura asi como metodologias para detectar binarias
espectroscépicas, nos permiten inferir que la muestra de este estudio, aun pudiera estar
contaminada por binarias espectroscépicas y binarias visuales no resueltas (Fernandez et al.,
2017; Tobin et al., 2009; Tokovinin et al., 2019). Sin embargo, para ser consistentes con la
metodologia, la resolucion de los datos y las estimaciones de v sini de este trabajo, tuvimos
en cuenta solo las binarias determinadas en el mismo estudio, en el cual se hizo la estimacion
de vsini (Kounkel et al., 2019).

Por otro lado, encontramos una buena anticorrelacién (r=-0.81) entre vsini y el periodo de
rotacion TESS. Esto sugiere que las estrellas de baja masa (M < 1.2M) rotan como cuerpos
rigidos. Ademads, en base a nuestras observaciones, a las de Rhode et al. (2001), y lo predicho
por modelos de evolucién estelar, nos permite definir un limite para el radio estelar. Este
limite puede usarse en la relacién entre vsini y el periodo, para la identificacion de estrellas

individuales y binarias.

Al estudiar la distribucién de inclinaciones del polo de rotacién (sin ), pudimos corroborar la
presencia del fenémeno de inflacion del radio en el complejo de Orion. También determinamos
que esta distribuciéon de dngulos no es isotropica y se compara mejor con una poblacion de

rotadores moderadamente alineados.

Los resultados de este trabajo forman una base fundamental para la construcciéon de nuevos
modelos de rotacién estelar inicial (e.g. Pinzén, 2019 in prep.). Ademds, ayudard a mejorar
los modelos de vientos estelares. De la misma forma, este trabajo impulsa a realizar estudios
similares en etapas posteriores a la perdida del disco, en donde se estima que la transferencia
de momento angular nicleo-envoltura, resulta importante (MacGregor & Brenner, 1991).
Finalmente, estos resultados motivan a realizar estudios detallados de los pardmetros estelares
y del disco. Como consecuencia de esto, se sometera a juicio el modelo de frenado disco-estrella

junto a las observaciones.

En resumen como producto de este trabajo obtuvimos:

» La estimacién de vsint a través del método de Fourier resulta una buena aproximacion

a las mediciones de Kounkel et al. (2019).

» La extraccién y el andlisis de 1168 curvas de luz de estrellas en el complejo de Orion
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con contraparte en APOGEE, a través de los datos obtenidos en la mision TESS. De
estas, fueron descartadas cerca del 86 % por irregularidades en la forma de las curvas
de luz, a causa de contaminacion por estrellas vecinas, posibles sistemas binarios, o
multiples manchas que no permitieron una detecciéon univoca del periodo estelar. En
total, obtuvimos 165 periodos de rotacion confiables para estrellas en el complejo de

Orion.

» La distribucién de inclinaciones de rotacion maés favorecida a través de la prueba K-S
es i = 51 +17°. Cabe destacar que encontramos estrellas con inclinaciones sini > 1, lo

cual se debe al fendmeno de inflacién del radio estelar.

= Encontramos una tendencia empirica de la rotacién con la edad para los primeros 10
millones de anos. Esta tendencia concuerda con un modelo en donde el fenémeno de
frenado disco-estrella estd presente durante los primeros 5-6 Millones de anos (Gallet
& Bouvier, 2015).

» Las estrellas CTTS son rotadoras lentas (vsini < 30’%”), lo cual comprueba el frenado
disco-estrella en estrellas con disco en acrecién. Para las estrellas con vsine > 301%71
se sugiere que son sistemas binarios o multiples. Las estrellas CW son semejantes en
rotacién a las estrellas WTTS. Se sugieren estudios adicionales en donde se aplique el
criterio de White & Basri (2003) para espectros en alta resolucién en la linea H,, y asi

confirmar la naturaleza de los objetos (CW).

Proyecto Futuro

Gracias al potencial de la misién TESS (segunda fase 2020-2022), sera posible obtener curvas
de luz a 10 min de cadencia de todo el cielo. A través de la tercera remesa de datos de GAIA,
contaremos con paralajes y movimientos propios mas precisos, esenciales para establecer la
membresia y el estado dindmico y evolutivo de las estrellas. Por su parte, la fase V del
proyecto APOGEE permitira ampliar en nimero las regiones de formacién estelar, en donde
se tendrd estimaciones de T¢ s, log(g), metalicidad, abundancia de elementos alfa, y rotacién
estelar, a través del pipeline de TONALLI (desarrollado en la UNAM por Adame, 2019 in

prep.).

Se planea investigar relaciones entre la rotacion y parametros del disco protoplanetario como

el tamano del grano, el nivel de asentamiento, la localizacion de la pared interna del disco y la
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acrecion. Para esto, proponemos usar los modelos niimericos de disco irradiado de D'Alessio
et al. (2001, 1999, 1998).

Por otra parte, se planea estimar la rotacién proyectada (vsini) para los datos de APOGEE
y espectros opticos en alta resolucion, usando el método de Fourier aplicado a la funcién de
correlacién cruzada (Carroll, 1933; Diaz et al., 2010), Esto permitird explorar fenémenos més
detallados de la rotacién estelar (e.g., rotacién diferencial (AS2); Lanza et al., 2014; Reiners
& Royer, 2004). Mediante modelos sencillos y curvas de luz, se estudiara la correccién de la
luminosidad debido a la presencia de manchas y su influencia sobre el fenémeno de inflacion
del radio estelar (Jackson et al., 2016; Somers & Stassun, 2017) y se podra estimar la cobertura

y nimero de manchas estelares.

Finalmente, se proyecta analizar por completo las curvas de luz TESS en todo el complejo de
Orion. También, se planea optimizar la extraccién de la fotometria y descartando eficientemente
aquellas fuentes con contaminacion. Por otro lado, se puede implementar técnicas de reconocimiento
en aprendizaje de maquina, para clasificar objetos a través de curvas de luz, teniendo como

observables la simetria del flujo y la periodicidad (Cody et al., 2014).



Bibliografia

Aarnio, A. N., Matt, S. P., & Stassun, K. G. 2012, Astrophys. J., 760, 9
Adame, L., e. a. 2019 in prep.

Affer, L., Micela, G., Favata, F., Flaccomio, E., & Bouvier, J. 2013, Monthly Notices of the
Royal Astronomical Society, 430, 1433

Allain, S. 1998, A&A, 333, 629
Artemenko, S. A., Grankin, K. N., & Petrov, P. P. 2012, Astron. Lett., 38, 783

Baraffe, 1., Chabrier, G., Allard, F., & Hauschildt, P. 1998, Astron. Astrophys. v.337, p.403-
412, 337, 403

Barnes, J. R., Collier Cameron, A., Donati, J.-F., et al. 2005, Monthly Notices of the Royal
Astronomical Society: Letters, 357, L1

Barnes, S. A. 2007, The Astrophysical Journal, 669, 1167
Berdyugina, S. V. 2005, Living Rev. Sol. Phys., 2, 8

Biazzo, K., Melo, C. H. F., Pasquini, L., et al. 2009, A&A, 508, 1301
Bouvier, J. 2013, EAS Publications Series, doi:10.1051/eas/1362005

Bouvier, J., Alencar, S. H. P., Harries, T. J., Johns-Krull, C. M., & Romanova, M. M. 2007,
Protostars and Planets V, 479

Bouvier, J., Lanzafame, A. C., Venuti, L., et al. 2016, Astron. Astrophys., 590, A78
Bouvier, J., Barrado, D., Moraux, E., et al. 2018, A&A, 613, A63

81



Bibliografia 82

Briceno, C. 2008, Handb. Star Form. Reg. Vol. I North. Sky ASP Monogr. Publ. Vol. 4. Ed.
by Bo Reipurth, p.838, 4, 838

Briceno, C., Calvet, N., Hernandez, J., et al. 2005, Astron. J., 129, 907
—. 2019, Astron. J., 157, 85

Brown, A. G. A., Blaauw, A., Hoogerwerf, R., de Bruijne, J. H. J., & de Zeeuw, P. T. 1999,
in NATO Advanced Science Institutes (ASI) Series C, Vol. 540, NATO Advanced Science
Institutes (ASI) Series C, ed. C. J. Lada & N. D. Kylafis, 411

Carpenter, J. M., Hillenbrand, L. A., & Skrutskie, M. F. 2001, Astron. J., 121, 3160
Carroll, J. A. 1933, Mon. Not. R. Astron. Soc., 93, 478

Chandrasekhar, S., & Miinch, G. 1950, ApJ, 111, 142

Cody, A. M., & Hillenbrand, L. A. 2010, Astrophys. J. Suppl. Ser., 191, 389

Cody, A. M., Stauffer, J., Baglin, A., et al. 2014, Astron. J., 147, 82

Cottaar, M., Covey, K. R., Meyer, M. R., et al. 2014, Astrophys. J., 794, 125

Cottle, J., Covey, K. R., Suarez, G., et al. 2018, Astrophys. J. Suppl. Ser., 236, 27

Covey, K. R., Greene, T. P., Doppmann, G. W., & Lada, C. J. 2005, Astron. J., 129, 2765
Cranmer, S. R., & Saar, S. H. 2011, The Astrophysical Journal, 741, 54

Curtis, J. L., Agtieros, M. A., Mamajek, E. E., Wright, J. T., & Cummings, J. D. 2019, The

Astronomical Journal, 158, 77

D. Barrado y Navascués, J., Bouvier, J., Stauffer, J. R., Lodieu, N., & McCaughrean, M. J.
2002, Astron. Astrophys., 395, 813

D'Alessio, P., Calvet, N., & Hartmann, L. 2001, The Astrophysical Journal, 553, 321

D'Alessio, P., Calvet, N.; Hartmann, L., Lizano, S., & Canto, J. 1999, The Astrophysical
Journal, 527, 893

D'Alessio, P., Canto, J., Calvet, N., & Lizano, S. 1998, The Astrophysical Journal, 500, 411

Davenport, J. R. A. 2017, Astrophys. J., 835, 16



Bibliografia 83

Davenport, J. R. A., & Covey, K. R. 2018, ApJ, 868, 151

Davies, C. L., Gregory, S. G., & Greaves, J. S. 2014, Mon. Not. R. Astron. Soc., 444, 1157
de la Reza, R., & Pinzén, G. 2004, The Astronomical Journal, 128, 1812

Diaz, C. G., Gonzalez, J. F., Levato, H., & Grosso, M. 2010, arXiv:1012.4858

Donati, J.-F., Gregory, S. G., Montmerle, T., et al. 2011, Mon. Not. R. Astron. Soc., 417,
1747

Dotter, A. 2016, Astrophys. J. Suppl. Ser., 222, 8
Dworetsky, M. M. 1983, Monthly Notices of the Royal Astronomical Society, 203, 917
Evans, D. W., Riello, M., De Angeli, F., et al. 2018, A&A, 616, A4

Fang, X.-S., Zhao, G., Zhao, J.-K., Chen, Y.-Q., & Bharat Kumar, Y. 2016, Mon. Not. R.
Astron. Soc., 463, 2494

Feiden, G. 2016, A&A, 593, A99

Fernandez, M. A., Covey, K. R., Lee, N. D., et al. 2017, Publ. Astron. Soc. Pacific, 129,
084201

Ferreira, J. 2013, EAS Publications Series, 62, 169

Flaccomio, E., Micela, G., Sciortino, S., et al. 2005, Astrophys. J. Suppl. Ser., 160, 450
Gallet, F., & Bouvier, J. 2013, Astron. Astrophys., 556, A36

—. 2015, Astron. Astrophys., 577, A98

Ghosh, P., & Lamb, F. K. 1979, Astrophys. J., 234, 296

Gray, D. 1973, ApJ, 184, 461

Gray, D. F. 2005, The observation and analysis of stellar photospheres (Cambridge University
Press), 533

Gregory, S. G., Matt, S. P., Donati, J.-F., & Jardine, M. 2008, Mon. Not. R. Astron. Soc.,
389, 1839



Bibliografia 84

Hall, D. S., & Henry, G. W. 1994, in Int. Amat. Photoelectr. Photom. Commun. No. 55,
p.b1, Vol. 55, 51

Hartmann, L. 2002, The Astrophysical Journal, 566, .29

Hartmann, L., Herczeg, G., & Calvet, N. 2016, Annual Review of Astronomy and
Astrophysics, 54, 135

Hartmann, L., & Stauffer, J. R. 1989, Astron. J., 97, 873

Herbig, G. H., & Bell, K. R. 1988, Third Cat. Emiss. Stars Orion Popul. by G.H. gerbig K.R.
Bell. Lick Obs. Bull. #1111, St. Cruz Lick Obs. Jun 1988, 90 p.

Herbst, W., Bailer-Jones, C. A. L., & Mundt, R. 2001, Astrophys. J., 554, LL197
Hernandez, J. 2019 in prep.

Hernandez, J., Calvet, N., Hartmann, L., et al. 2005, Astron. J., 129, 856

Hernéndez, J., Hartmann, L., Megeath, T., et al. 2007, Astrophys. J., 662, 1067
Hernandez, J., Calvet, N., Perez, A., et al. 2014, Astrophys. J., 794, 36

Husser, T.-O., Wende-von Berg, S., Dreizler, S., et al. 2013, Astron. Astrophys., 553, A6

Irwin, J., & Bouvier, J. 2009, Ages Stars. Proc. Int. Astron. Union, IAU Symp. Vol. 258, p.
363-374, 258, 363

Irwin, J., Hodgkin, S., Aigrain, S., et al. 2007, Mon. Not. R. Astron. Soc., 377, 741

Jackson, R. J., & Jeffries, R. D. 2010, Monthly Notices of the Royal Astronomical Society,
402, 1380

Jackson, R. J., Jeffries, R. D., Randich, S., et al. 2016, Astron. Astrophys., 586, A52
Jeffries, R. 2014, EAS Publ. Ser., 65, 289

Karim, M. T., Stassun, K. G., Briceno, C., et al. 2016, Astron. J., 152, 198
Kawaler, D. Steven, D. 1988, Astrophys. J., 333, 236

Koenigl, A., & Arieh. 1991, Astrophys. J., 370, L39



Bibliografia 85

Kounkel, M., Covey, K., Suarez, G., et al. 2018, arXiv:1805.04649

Kounkel, M., Covey, K., Moe, M., et al. 2019, Astron. J., 157, 196

Kovacs, G. 2018, A&A, 612, L2

Kraft, R. P. 1967, ApJ, 150, 551

Landin, N. R., Mendes, L. T. S., Vaz, L. P. R., & Alencar, S. H. P. 2016, A&A, 586, A96
Lanza, A. F., Das Chagas, M. L., & De Medeiros, J. R. 2014, A&A, 564, A50
Le Blanc, T. S., Covey, K. R., & Stassun, K. G. 2011, Astron. J., 142, 55
Lomb, N. R. 1976, Ap&SS, 39, 447

MacGregor, K. B., & Brenner, M. 1991, Astrophys. J., 376, 204

Marigo, P., Girardi, L., Bressan, A., et al. 2017, Astrophys. J., 835, 77

Matt, S., & Pudritz, R. 2008, Astrophys. J., 678, 1109

Matt, S., & Pudritz, R. E. 2005, Astrophys. J., 632, L.135

Matt, S. P., MacGregor, K. B., Pinsonneault, M. H., & Greene, T. P. 2012, The Astrophysical
Journal, 754, L.26

Maucé, K., Hernandez, J., Calvet, N., et al. 2016, Astrophys. J., 829, 38
Meibom, S., Barnes, S. A., Latham, D. W., et al. 2011, Astrophys. J., 733, L9

Mestel, L. 1984, in Lecture Notes in Physics, Berlin Springer Verlag, Vol. 193, Cool Stars,
Stellar Systems, and the Sun, ed. S. L. Baliunas & L. Hartmann, 49

Mighell, K. J., & Plavchan, P. 2013, The Astronomical Journal, 145, 148

Noyes, R. W., Hartmann, L. W., Baliunas, S. L., Duncan, D. K., & Vaughan, A. H. 1984,
ApJ, 279, 763

Palla, F., & Stahler, S. W. 1992, Astrophys. J., 392, 667
Pinzén, J. 2019 in prep.

Privitera, G., Meynet, G., Eggenberger, P., et al. 2016, A&A, 591, A45



Bibliografia 86

Rebull, L. M. 2001, Astron. J., 121, 1676

Rebull, L. M., Stauffer, J. R., Megeath, S. T., Hora, J. L., & Hartmann, L. 2006, Astrophys.
J., 646, 297

Rebull, L. M., Wolff, S. C., & Strom, S. E. 2004, The Astronomical Journal, 127, 1029
Rebull, L. M., Stauffer, J. R., Bouvier, J., et al. 2016, Astron. J., 152, 113

Reiners, A., & Royer, F. 2004, Astron. Astrophys., 415, 325

Reiners, A., & Schmitt, J. H. M. M. 2003, Astron. Astrophys., 398, 647

Reinhold, T., & Reiners, A. 2013, Astron. Astrophys., 557, A1l

Rhode, K. L., Herbst, W., & Mathieu, R. D. 2001, The Astronomical Journal, 122, 3258
Rio, N. D., Tan, J. C., Covey, K. R., et al. 2016, Astrophys. J., 818, 59

Royer, F., Zorec, J., & Goémez, A. 2004, Proc. Int. Astron. Union, 2004, 109

Scargle, J. D. 1982, ApJ, 263, 835

Schatzman, E. 1962, Annales dAstrophysique, 25, 18

Scholz, A., Coffey, J., Brandeker, A., & Jayawardhana, R. 2007, Astrophys. J., 662, 1254
Schulz, N. S. 2012 (Springer, Berlin, Heidelberg), 139-166

Shu, F., Najita, J., Ostriker, E., et al. 1994, Astrophys. J., 429, 781

Shu, F. H., Adams, F. C., & Lizano, S. 1987, ARA&A, 25, 23

Siess, L., Dufour, E., & Forestini, M. 2000, Astron. Astrophys. v.358, p.593-599, 358, 593
Simén-Diaz, S., & Herrero, A. 2007, Astron. Astrophys., 468, 1063

Skumanich, A., & A. 1972, Astrophys. J., 171, 565

Soderblom, D. R., Duncan, D. K., & Johnson, D. R. H. 1991, ApJ, 375, 722

Somers, G., & Pinsonneault, M. H. 2014, Astrophys. J., 790, 72

—. 2015a, Astrophys. Journal, Vol. 807, Issue 2, Artic. id. 174, 15 pp. (2015)., 807,
arXiv:1506.01393



Bibliografia 87

—. 2015b, Proc. Int. Astron. Union, 10, 91

Somers, G., & Stassun, K. G. 2017, Astron. J., 153, 101

Stassun, K. G., Mathieu, R. D., Mazeh, T., & Vrba, F. J. 1999, Astron. J., 117, 2941
Stassun, K. G., Oelkers, R. J., Pepper, J., et al. 2018, Astron. J., 156, 102

Stauffer, J., Rebull, L. M., Cody, A. M., et al. 2018, The Astronomical Journal, 156, 275
Suarez, G., Downes, J. J., Roman-Zuniga, C., et al. 2017, Astron. J., 154, 14

Tobin, J. J., Hartmann, L., Furesz, G., Mateo, M., & Megeath, S. T. 2009, Astrophys. J.,
697, 1103

Tokovinin, A., Mason, B. D.,; Mendez, R. A., Horch, E. P.; & Bricenio, C. 2019, Astron. J.,
158, 48

Tonry, J., & Davis, M. 1979, Astron. J., 84, 1511

VanderPlas, J. T. 2017, arXiv:1703.09824

Venuti, L., Bouvier, J., Cody, A. M., et al. 2017, Astron. Astrophys., 599, A23

Vidotto, A. A., Gregory, S. G., Jardine, M., et al. 2014, Mon. Not. R. Astron. Soc., 441, 2361
Vogel, S. N., & Kuhi, L. V. 1981, Astrophys. J., 245, 960

Weber, E. J., & Davis, Jr., L. 1967, ApJ, 148, 217

White, R. J., & Basri, G. 2003, Astrophys. J., 582, 1109

Wolft, S. C., Strom, S. E., & Hillenbrand, L. A. 2004, The Astrophysical Journal, 601, 979

Zari, E., Brown, A. G. A., & de Zeeuw, P. T. 2019, Astron. Astrophys., 628, A123



Catalogos

1La versién completa de las tablas seran incluidas en la versién digital de este escrito.

88



89

Bibliografia

Etiquetas

161m.

) y masas (My) para estrellas en Ori

anos

Cuadro 4.1: Edades (10°

(1:Parsec&Colibri, o:MIST, 3:SF00, 4:Baraffe)

9.0 | e L0 €q'e 99°0 €61 690 I6°T ¢¢'0- €6'896E 96L90L°G- FYRE6T €S
Sy'1T  6ETI 91T  VEEL ¢Sl v¥'6 86T €V'8 990 TEIP6S €E88ILG G- €ITL8CES
6°666- 6666- €4C ¢6°€ Lyv'e 16°¢ €v'e €LE 99T P9GIC8 8EGOVEG- 8ITIRCES
I'T GLL 00 00 80T €0’ 10°T 19°¢ 61°0- 61°6SYF LG08CEG- 8c089T €S
€ro 60°T 710 g1'o ¢lo 1¢°0 ¢l'0 €10 T9°0- 89'8GRC G6LICR T~ T0CLGC'ES
G0'T  €0¢e 0T ¢6'I€e vO'T  ¥L°0¢ L0°T G8T 90°0- PO'RIEG GGGGET9- C6994C €S
880 G6°C 88°0 G6°¢ ¢80 79°¢C €L0 vI'¢ LT°0- ¢O'8ETVy  GGVL6'E- 699549C €8
L8°0 0T 16°0 L0°T gL 0 960 690 16°0 660 690¢cy L6C88LT- LYSG6VTES
¢L0 €61 90 80°¢ 8¢°0 /! ¢9°0 GG'T T1¢0- CV'I88E 8EclOV'G-  88IYC'EY
8T'T  L0°¢h €C'T  88LE VI'T  ¥L61 GI'T  <¢0'1e  LT'O LEECS9 €TGLT0G- BY6EVECES
L0 1L°6 ggo 9LV 19°0 eey L0 G617 €90~ LYEIBE GLCGV0'9- GCETIVEES
6°666- 6666" 90°¢ 6.9 G0°¢ GLG G0¢ LG GET T6VISL 88LGCT'G- €IC8ECES
80 €0'¢q 1270 eve 9.0 4" 00 00 €70~ €9766E 6VCETC G- 90TLECES
80 ¢9€l L0 VLIT 8L0 6ET1T 6666 6666~ €90~ ¢6L6€ <C9CSG0°9- 6RGVECES
G660 9669 6666~ 6666 160 VI'¥V 160 C¢0'87 6¢°0- 6984PS GOCIGRT- CSEVECES
6°666- 6666- ¢0 G6°1 1o ¢0 8T°0 G0 190~ ¥Pe60€ TLCLTI9 G- PIVCET €S
9¢0 Vel Ggco V¢ €0 o'l 7€0 8LT 99°0- €¥c6ce 90€00T'9- LOOETT €Y
6°666- 6666- 90°¢ G'L ¢c0'¢ ge9 10°¢ €49  CET 6098€8 BCIYEY'9- G6IGICES
8V'T  8ETI €T GEVI 9’1 €1¢l 8V'T  6TCL CL0 VIEI99 98CILY V- C8ELOCER
6°666- 6666- L8'T €LG ¥0°¢C 96°¢ 60°C 9¢'c  GL°0 6ETVPS 69¢0Cc9-  L9661°€ES
¢rT  €vcl LLT ¢l'6 981 99 1671 €9 0T 98EGY GLI69C G- 909e6T €s
6°666- 6666" 61 89°L L8T 799 881 899 <¢¢'T  €0ccL L96096T- G69E61°EY
60T  PEVI 90'T  6L°61 LO'T  GEET 80T I8TIT 610~ LEOLLY G88LEV'G- GYIEST'ES
L0 991 740 91 €0 L0°T 960 V&1 LT°0- L8'9C8E 60C6659°9- TE608TER
TeseI\  "pepy feseN  fpepy Cese]y fpepd Tese]y 'pepd 790 ey odd V4




Bibliografia

90

Cuadro 4.2: Periodos estimados con TESS y recopilados de la literatura para estrellas en
Orién. TBC: Clasificacién de Briceno et al. (2019), vsini (Kounkel et al., 2019)

RA DEC vsini (km/s)  Press (d)  Prieratura (d) TCB
84.834587 -1.307047 10.03 7.28 5.09 C
81.25806  1.582313 3.42 13.13 15.26 W
81.308134 1.725349 6.68 5.73 5.69 W
81.533364 1.687544  19.28 2.93 2.86 A\
81.526446 1.76296 6.69 10.54 10.72 W
81.658518 1.362615 14.20 5.39 5.25 AW
82.280948 1.842228 38.81 2.06 2.07 A\
80.943996 1.754386 11.56 6.72 13.60 AW
83.73445  -6.071499 15.05 4.17 — AW
83.662387 -1.782347 10.15 10.10 9.48 AW
81.017732 1.808437 5.15 7.03 7.15 A\
83.216294 -2.006789 47.09 1.65 1.63 W
84.663736 -0.611005 85.95 1.11 1.11 AW
85.618877 -0.701592 61.77 1.48 1.30 A\
82.131179 0.805354  139.89 0.63 0.62 W
84.359092 -0.897539 141.88 0.53 0.52 CW
82.723169 2.001973 50.34 1.62 1.62 AW
81.412041 2.024985 19.91 4.72 4.76 W
81.366909 1.621532 41.42 2.11 2.10 W
83.115042 -0.040425 49.00 1.24 0.55 CW
84.585855 -1.221928 19.90 3.30 0.76 W
81.526638 1.619904 18.04 3.54 3.56 W
81.593073 1.649904 84.00 0.62 0.62 AW
84.351449 -1.284914 10.19 5.99 5.9 W
80.715016 -0.842297 2.91 13.22 13.22 W
80.878771 1.85517 53.84 1.23 1.24 AW
80.964783 1.056979  9.40 7.78 0.50 W
83.57453  -1.685567 17.80 3.75 3.86 W
81.919303 1.065939 9.82 6.94 6.69 W
81.872297 1.714194 90.36 0.68 0.68 W
84.861678 -1.87835  10.79 7.85 1.13 CW
81.561195 -1.825653 16.02 3.93 3.93 W
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Cuadro 4.3: Periodos estimados con la fotometria de TESS y estimaciones del radio estelar
y la inclinacién del eje de rotacion con sus respectivos errores.

RA DEC Press [d] sini  sinigror R [Rg]  Rerror [Ro)
81.809249 -2.138596 9.21 1.61 0.12 1.28 0.02
82.225059 -1.287343 10.19 1.59 0.11 1.47 0.02
81.412010 2.0249769 4.72 1.47 0.07 1.25 0.02
83.445129 -1.948628 6.39 1.36 0.09 1.40 0.05
81.927375 -2.350233 6.60 1.35 0.09 1.20 0.02
84.861663 -1.878354 7.85 1.35 0.11 1.23 0.05
82.750221 -0.447611 6.75 1.30 0.07 1.45 0.03
84.510879 -2.079039 6.66 1.29 0.08 1.38 0.05
85.393165 -2.030755 3.91 1.26 0.04 1.62 0.03
80.964775 1.0569599 7.78 1.25 0.15 1.14 0.02
83.574508 -1.685548 3.75 1.25 0.07 1.05 0.02
80.944000 1.7543959 6.72 1.24 0.08 1.22 0.02
84.684295 -2.672142 11.06 1.24 0.12 1.98 0.06
83.357269 -1.538560 5.38 1.23 0.09 1.11 0.02
82.944549 1.7067220 3.96 1.23 0.07 1.28 0.06
85.024703 -2.057542 2.39 1.23 0.04 1.60 0.03
84.183662 -3.670216 5.94 1.23 0.07 1.18 0.03
82.268852 -1.708693 3.17 1.21 0.05 1.37 0.04
83.245735 11.771998 3.53 1.20 0.04 1.69 0.04
82.227188 -1.684962 3.93 1.20 0.04 1.46 0.03
83.900230 -0.538048 3.75 1.19 0.07 1.26 0.03
84.852340 -2.345593 1.90 1.18 0.03 1.59 0.02
81.366882 1.6215358 2.11 1.18 0.05 1.45 0.04
82.430152 2.3741240 3.20 1.17 0.06 0.99 0.02
83.304504 0.1749749 3.74 1.16 0.04 1.81 0.06
82.041435 2.1739850 2.98 1.16 0.05 1.41 0.05
83.678482 -0.461798 3.26 1.15 0.06 1.07 0.02
81.995689 -0.887531 2.29 1.15 0.03 1.61 0.04
80.993759 0.3514819 4.23 1.14 0.04 1.39 0.02
83.121650 2.0677781 4.04 1.14 0.06 1.26 0.03
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